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Resumo

Nova Metodologia de Datação Estelar:

Idades Cinemáticas e suas aplicações.

Felipe de Almeida Fernandes

Orientador: Helio J. Rocha-Pinto

Resumo da Tese submetida ao Programa de Pós-Graduação em Astronomia do Observatório

do Valongo, Universidade Federal do Rio de Janeiro, como requisito necessário para a

obtenção do t́ıtulo de Doutor em Ciências em Astronomia.

As estrelas atuam como registros fósseis que refletem as propriedades qúımicas e

dinâmicas de diferentes épocas da Galáxia. Neste contexto, as idades estelares são fun-

damentais pois permitem a identificação da época à qual essas propriedades se referem.

Sendo assim, é de extrema importância que tenhamos dispońıveis métodos de datação

estelar que possam ser aplicados em larga escala, aproveitando ao máximo o grande

volume de dados que estará dispońıvel nos próximos anos. Neste estudo aplicamos uma

abordagem Bayesiana para desenvolver um método de datação estelar que se baseia nas

propriedades cinemáticas das estrelas. Essa metodologia se fundamenta no aquecimento

dinâmico do disco e no modelo do elipsoide de velocidades, que ajustamos através do uso

de dados do levantamento Geneva-Copenhagen (LGC). Este método depende apenas do

conhecimento das velocidades espaciais e pode ser aplicado para estrelas de qualquer

massa. Mostramos que a distribuição de idade e a relação idade–metalicidade obtidas

por esse método para as estrelas do LGC é semelhante ao que se obtém através do

uso do método isocronal. Exploramos a universalidade do método para a obtenção das

idades do sistema Trappist-1 e do asteroide interestelar ’Oumuamua. O primeiro cor-

responde a uma anã M de grande interesse astrobiológico por apresentar 7 planetas de

tipo terrestre, muitos deles na zona habitável, e cuja idade não pode ser obtida através

do uso dos métodos tradicionais. Já o segundo, sequer se trata de uma estrela, mas

sua órbita galáctica apresenta evolução semelhante, permitindo o uso do método. Ob-

tivemos a idade de 12.50(+0.29−6.23) Ga para o primeiro, e restringimos uma idade

entre 0.01–1.87 Ga para o segundo. Também mostramos que o método cinemático pode

ser utilizado em conjunto ao método isocronal, resultando em incertezas menores que a

dos métodos aplicados isoladamente. Para essa aplicação desenvolvemos uma biblioteca

em python denominada EITApy, capaz de produzir isócronas a partir da interpolação

de trajetórias evolutivas e computar os cálculos necessários para a obtenção de idades

isocronais. Através de uma amostra simulada verificamos que um ganho de 20% em

http://
http://www.ov.ufrj.br
http://www.ov.ufrj.br
http://www.ufrj.br


precisão pode ser esperado para as estrelas de baixa massa próximas à sequência prin-

cipal. Este método combinado foi aplicado às estrelas do levantamento S4N, que reúne

parâmetros cinemáticos e atmosféricos, e abundâncias qúımicas de 17 elementos, para

118 estrelas FGK da vizinhança Solar. Além da caracterização das idades foi feita a ca-

racterização dos parâmetros orbitais por meio de integração orbital. Através das relações

obtidas, observamos ind́ıcios de que a relação idade–metalicidade para estrelas velhas é

dominada pela migração estelar e pela existência de gradientes qúımicos no disco, en-

quanto no caso de estrelas mais jovens o enriquecimento qúımico local é mais relevante,

como indicado pela evolução temporal das abundâncias de elementos dos processos α e

s. Também verificamos uma forte correlação entre idade e abundância relativa [s/α].

palavras-chave: Estrelas: cinemática, Estrelas: evolução, Galáxia: cinemática e dinâmica
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Abstract

Polycyclic Aromatic Hydrocarbons in Luminous Infrared Galaxies

Felipe de Almeida Fernandes

Advisor: Helio J. Rocha-Pinto

Dissertation abstract submitted to the Postgraduate Astronomy Program of the Valongo

Observatory, Federal University of Rio de Janeiro, in fulfillment of the requirements

for the degree of Master of Science in Astronomy.

Stars act like fossil records that register the chemical and dynamical properties of

different epochs in the history of our Galaxy. In this context, stellar ages are fundamental

to identify which epoch this records refer to. Therefore, it’s very important to have

different methods of stellar dating that can be applied in large scales and allow us to

make the best use of the unprecedented volume of data that will be available in the

near future. In this study we apply a Bayesian approach in order to develop a stellar

dating method based on the kinematical properties of the stars. This methodology is

grounded on the process of disk heating and on the model of the velocity ellipsoid, that

we adjust using data from the Geneva-Copenhagen Survey (GCS). This method depends

only on the knowledge of the stellar spatial velocities and can be applied to stars of all

masses. We show that the age distribution and the age–metallicity relation obtained

by this method for the GCS stars are similar to the results obtained using isochronal

ages. We explore the universality of the method to obtain the ages of the Trappist-1

system and of the interstellar asteroid 1I/’Oumuamua. The first is a M dwarf of great

astrobiological interest because it hosts 7 earth-like planets (many of which are in the

habitable zone) and which age cannot be obtained through the traditional methods.

The second is not even a star, but it’s expected that its galactic orbit evolved in the

same way as the Solar Neighbourhood stars, therefore allowing the application of the

method. We obtained an age of 12.50(+0.29−6.23) Gyr for the first, and restricted an

age between 0.01–1.87 Gyr for the second. We also show that the kinematical method

can be used in combination with the isochronal method, resulting in smaller uncertainties

than what is obtained when the methods are used separately. For this application, we

developed a python library named EITApy, capable of producing isochrones through

the interpolation of evolutionary tracks and of computing the necessary calculations to

derive isochronal ages. We used a simulated sample to show that a 20% improvement

in precision can be expected for the low mass stars that are close to the main sequence.



This combined method was applied to the S4N stars, which contains kinematical and

atmospheric parameters, as well as chemical abundances of 17 elements, for 118 FGK

stars in the Solar Neighbourhood. We characterized the stellar ages and also the orbital

parameters through orbital integration. After analyzing the relations between age and

chemodynamical parameters, we observe evidence that the age–metallicity relation for

the older stars is dominated by stellar migration and existence of chemical gradients in

the disk, while for the younger stars the local chemical enrichment seems to be more

relevant, as indicated by the evolution of the abundances of α and s process elements.

We also observe a strong correlation between age and the relative abundance [s/α].

keywords: stars: kinematics, stars: evolution, Galaxy: kinematics and dynamics

Rio de Janeiro
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Abreviações
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LGC Levantamento Geneva-Copenhagen

PES População Estelar Simples

PRIM relação Peŕıodo de Rotação–Idade–Massa
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RMC Relação Metalicidade–Propriedades Cinemáticas

S4N Spectroscopic Survey of Stars in the Solar Neighborhood

SLR Sistema Local de Repouso

EITApy biblioteca python, do inglês

Evolutionary Tracks and Isochrones: Tools and Applications

pdf do inglês probability density function



Nomenclatura

Śımbolo Unidade Descrição

t Ga śımbolo genérico para idade

tMP Ga idade mais provável

tE Ga idade esperada

t2.5 Ga idade correspondente ao percentil de 2.5%

t16 Ga idade correspondente ao percentil de 16%

t50 Ga idade mediana

t84 Ga idade correspondente ao percentil de 84%

t97.5 Ga idade correspondente ao percentil de 97.5%

U km s−1 Componente de velocidade no eixo X

de coordenadas galácticas

V km s−1 Componente de velocidade no eixo Y

de coordenadas galácticas

(corrigida pela velocidade do SLR)

W km s−1 Componente de velocidade no eixo Z

de coordenadas galácticas

v1 km s−1 Componente principal do elipsoide de velocidades

v2 km s−1 Componente secundária do elipsoide de velocidades

σU km s−1 Dispersão de velocidades na componente U

σV km s−1 Dispersão de velocidades na componente V

σW km s−1 Dispersão de velocidades na componente W

σ1 km s−1 Dispersão de velocidades na componente v1

σ2 km s−1 Dispersão de velocidades na componente v2

U⊙ km s−1 Componente U da velocidade solar



V⊙ km s−1 Componente V da velocidade solar

W⊙ km s−1 Componente W da velocidade solar

p śımbolo genérico para pdf

G pdf de idade obtida pelo método isocronal

K pdf de idade obtida pelo método cinemático

GK pdf de idade obtida pelo método combinado

e excentricidade orbital

Rapo kpc raio orbital apogaláctico

Rperi kpc raio orbital perigaláctico

Rmed kpc raio orbital médio

zmax kpc distância máxima ao plano do disco

Tef K temperatura efetiva

log g logaritmo da gravidade superficial [cgs]

Mv magnitude absoluta na banda V

L L⊙ luminosidade

m m⊙ massa

[X1/X2] abundância qúımica relativa
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2.5.3 Idade cinemática para Trappist-1 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 78

2.6 Conclusões . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 80
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Introdução

‘ ‘If life is going to exist in a Universe of this size, then the one thing it

cannot afford to have is a sense of proportion.”

Douglas Adams

Entre as ciências a astronomia é uma das mais ambiciosas, sendo aquela que

busca as respostas para as questões mais fundamentais do Universo em suas formas

mais cruas e generalizadas posśıveis: onde estamos? de onde viemos? como chegamos

até aqui? e para onde vamos?. Paradoxalmente, é também a ciência mais limitada. Seus

estudos envolvem escalas de tempo e espaço que beiram a incompreensibilidade humana

e impossibilitam o desenvolvimento de pesquisa tradicional em laboratório.

Nas demais ciências é comum ter o controle sobre os parâmetros que regulam de-

terminado processo em estudo, abrindo espaço para que o conhecimento seja adquirido

através da experimentação. Já na Astronomia, quase sempre, podemos contar apenas

com a informação que obtemos através da observação. E neste contexto as escalas de

tempo e espaço com as quais lidamos certamente não nos favorecem. Não só estamos

limitados a observar, mas observamos apenas um “instante” a partir de uma região es-

pećıfica, que nos permite ver com detalhes apenas uma pequena migalha de uma vasto

e longevo Universo. Ainda assim, nós astrônomos nos vemos empenhados em aprender

tanto quanto posśıvel através das limitadas informações dispońıveis e não poupamos

esforços para desenvolver metodologias que nos permitam acessar essas informações. É

diante de tal desafio que desenvolvemos a tese aqui apresentada, na qual mostraremos

que uma das formas de transpor estes obstáculos é através da datação estelar, que nos

permite inferir propriedades de nossa Galáxia em épocas lonǵınquas e buscar compre-

ender sua evolução ao longo de bilhões de anos.
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Neste contexto, muitos avanços já foram alcançados e é inegável que nosso conheci-

mento a respeito da estrutura e evolução da Galáxia tem crescido exponencialmente nas

últimas décadas. A menos de um século ocorria o grande “debate” entre Heber Curtis

e Harlow Shapley, numa época na qual os pesquisadores sequer estavam convencidos de

que nossa Galáxia e o Universo deveriam ser tratados como conceitos distintos.

A primeira tentativa de mapear a distribuição de estrelas da Galáxia, realizada

por Herschel (1785), resultou em uma distribuição na qual o Sol se encontrava des-

confortavelmente próximo ao centro, fortalecendo uma visão antropocêntrica até então

contrariada pelos demais resultados cient́ıficos e mantida até o ińıcio do dêcada de 20

(Kapteyn & van Rhijn, 1920). Só após Trumpler (1930) discutir a importância da ex-

tinção de luz pelo meio interestelar é que foi posśıvel interpretar corretamente os dados

e compreender que a aparente posição especial ocupada pelo Sol se tratava apenas de

um viés amostral, o que já era indicado pelos estudos de Shapley (1919) através da

distribuição de aglomerados globulares.

Devido justamente à extinção do meio interestelar temos uma grande dificuldade

em estudar a estrutura em larga escala de nossa própria Galáxia. Diversas subestruturas,

que hoje sabemos estar presentes em nossa Galáxia foram primeiro observadas em outras

galáxias, como é o caso dos braços espirais (Hubble, 1926) e da duplicidade do disco

(Burstein, 1979), cujas descobertas na Via Láctea foram feitas respectivamente por Oort

& Rougoor (1959) e Gilmore & Reid (1983). Atualmente sabemos que a Via Láctea é

composta por uma série de substruturas, que incluem um bojo e uma barra centrais e

halos luminosos e de matéria escura. Ainda assim, a estrutura de nossa Galáxia ainda

não é perfeitamente compreendida nos dias de hoje. Alguns autores investigam, por

exemplo, a existência de empenamentos (e.g. Schönrich & Dehnen, 2018) e corrugações

(e.g. Xu et al., 2015) no disco galáctico.

Com o desenvolvimento instrumental e teórico, as atenções se voltaram também

para a investigação da evolução das propriedades da Galáxia ao longo do tempo, e muitos

avanços já foram conquistados desde os primeiros modelos de evolução qúımica (Talbot

& Arnett, 1971) e dinâmica (Eggen et al., 1962). Atualmente contamos com suporte

teórico e v́ınculos observacionais que nos permitem considerar modelos qúımicos mais

complexos que envolvem influxos e afluxos de gás (e.g. Schindler & Diaferio, 2008) e
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os diferentes processos de nucleośıntese responsáveis pelo enriquecimento qúımico re-

sultante da evolução estelar (e.g. Vincenzo et al., 2016; Andrews et al., 2017; Ritter

et al., 2018). Com relação à dinâmica, propriedades como a densidade de estrelas no

raio galactocêntrico solar (Holmberg & Flynn, 2000) e massa total até um determinado

raio (Xue et al., 2008) contribuem para o ajuste do potencial gravitacional galáctico

(Bovy, 2015), imprescind́ıvel na obtenção de parâmetros orbitais. Além disso, diversas

subestruturas dinâmicas são conhecidas (Famaey et al., 2008), e a datação estelar nos

permite investigar o processo de aquecimento dinâmico do disco (e.g. Koval’ et al., 2009;

Casagrande et al., 2011; Gontcharov, 2012).

Um outro importante aspecto que deve ser considerado no processo de evolução

da Galáxia é a migração estelar, prevista por modelos dinâmicos teóricos (Halle et al.,

2018) e evidenciada quimicamente através da dispersão de metalicidade para estrelas

de uma mesma idade (Nordström et al., 2004). A existência de gradientes qúımicos no

disco, corroborados pelas distribuições de metalicidade para estrelas de diferentes regiões

(Hayden et al., 2015), juntamente aos processos de enriquecimento qúımico por evolução

estelar e à migração, tornam as evoluções qúımica e dinâmica indissociáveis, reunidas

então no termo evolução quimiodinâmica.

Com respeito a isso, as estrelas cumprem papel fundamental, pois atuam como

registros fósseis que nos permitem acessar a informação referente à diferentes épocas de

nossa Galáxia, incluindo suas caracteŕısticas cinemáticas e composição qúımica. Mas

para que isso seja posśıvel é preciso conhecer a idade das estrelas para relacionar à

qual época essas informações se referem. Sendo assim, para estudar a evolução quimio-

dinâmica da Galáxia, é preciso que tenhamos à nossa disposição uma amostra de estrelas

que não só contenha dados cinemáticos e abundâncias qúımicas bem determinadas, mas

que também contenha os dados necessários para a aplicação de alguma metodologia de

datação estelar.

Este trabalho consiste no desenvolvimento de uma nova metodologia de datação

estelar, baseada no movimento espacial das estrelas, na construção das ferramentas

necessárias, e em sua posterior aplicação em casos nos quais os métodos tradicionais não

seriam viáveis.

A primeira parte da tese (Caṕıtulo 1) é dedicada a apresentar os diferentes métodos

de datação estelar utilizados na literatura, destacando sua importância na astronomia e
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contextualizando o método desenvolvido neste estudo em frente aos demais.

Na parte II apresentamos os caṕıtulos que correspondem ao desenvolvimento de

metodologias de datação estelar realizados neste estudo. O método cinemático, a prin-

cipal contribuição original desta tese, é introduzido no Caṕıtulo 2. Desenvolvemos no

Caṕıtulo 3, exclusivamente para este trabalho, um código em python capaz de calcular

idades isocronais pelo método Bayesiano tradicional, e mostramos no Caṕıtulo 4 que

este método pode ser combinado ao método cinemático para a derivação de idades mais

precisas e acuradas.

A parte III consiste na aplicação das metodologias desenvolvidas nos caṕıtulos

anteriores. No Caṕıtulo 5 realizamos a datação estelar das estrelas do levantamento S4N,

e utilizamos os resultados para estudar a evolução quimiodinâmica local no Caṕıtulo 6.

Por fim, exploramos a universalidade do método cinemático para obter a idade de um

corpo celeste que sequer é uma estrela, estimando, no Capitulo 7, a idade do asteroide

interestelar 1I/’Oumuamua.



Parte I

Contextualização



Caṕıtulo 1

Idades Estelares

‘ ‘Time is different for a tree than for a man. Sun and soil and water,

these are the things a weirwood understands, not days and years and

centuries.”

George R. R. Martin

1.1 Introdução

Desde o inicio de sua formação até o final de sua existência, as estrelas passam

por drásticas mudanças em sua estrutura. Esfriam e esquentam, colapsam e se expan-

dem, consomem determinados elementos e produzem outros, tudo isso de maneira não

monotônica e com grandes variações nas escalas de tempo das diferentes etapas. Deno-

minamos trajetória evolutiva a este conjunto de estados que uma determinada estrela

ocupa ao longo do tempo.

A descrição de trajetórias evolutivas a partir de equações f́ısicas fundamentais,

suplementadas por um pequeno conjunto de aproximações e ajustes, é talvez um dos

maiores avanços da astronomia no século XX. Somente em 1920 foi proposta a primeira

hipótese de que a energia irradiada pelas estrelas é proveniente de reações nucleares que

ocorrem em seu interior (Eddington, 1920). Desde então a astrof́ısica estelar avançou até

a produção de modelos computacionais complexos, capazes de prever toda a estrutura

de uma estrela do seu nascimento até sua morte (e.g. Bressan et al., 2012). Ao contrário

do que se poderia imaginar diante de sua complexidade, as trajetórias evolutivas podem
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ser bem definidas por um pequeno conjunto de parâmetros: a massa e a composição

qúımica iniciais de uma estrela. E, frequentemente, toda a composição qúımica pode

ser aproximada por um único parâmetro, correspondente à fração de elementos mais

pesados que hidrogênio e hélio1.

No contexto das trajetórias evolutivas, a idade estelar desempenha papel funda-

mental pois é o parâmetro que define em qual ponto da trajetória a estrela se encontra.

Sendo assim, conhecendo a massa, a composição qúımica e a idade, conhecemos toda a es-

trutura interna da estrela e os parâmetros f́ısicos que a caracterizam, desde a abundância

de determinados elementos no núcleo à extensão de sua camada convectiva, perfis de

temperatura e luminosidade, tamanho, taxa de perda de massa, etc. Esta unicidade de

soluções é conhecida na literatura como o Teorema de Russel-Vogt2 (Vogt 1926 apud

Gautschy 2015; Russell 1931).

Além de sua importância para a caracterização da estrutura interna das estrelas,

as idades são imprescind́ıveis para romper uma das barreiras que discutimos no caṕıtulo

introdutório. Através das idades, podemos identificar objetos que estão passando por

diferentes etapas de um mesmo processo f́ısico e analisar a evolução deste processo em

uma escala de tempo muitas ordens de grandeza superior à que podemos observar di-

retamente. Este tipo de aplicação está presente nas mais diversas áreas da astrof́ısica:

como as investigações a respeito dos prinćıpios de formação estelar (e.g. Küçük & Ak-

kaya, 2010), e formação de sistemas planetários (e.g. Jones et al., 2012), da evolução de

propriedades estelares como rotação (e.g. Meibom et al., 2015) e atividade cromosférica

(e.g. Lorenzo-Oliveira et al., 2016), e da busca por planetas potencialmente habitáveis

(e.g. Burgasser & Mamajek, 2017), entre inúmeras outras. É também através das idades

que podemos estudar a evolução de nossa Galáxia através da arqueologia galáctica —

tópico no qual focamos o objetivo principal desta tese.

As abundâncias qúımicas observadas na atmosfera de uma estrela são um reflexo

das abundâncias do meio interestelar que as originou. Concomitantemente, suas proprie-

dades cinemáticas contêm informação acerca da cinemática deste meio. Assim, de forma

1Um segundo parâmetro, correspondente à fração relativa de elementos α, pode ser considerado à
respeito da composição qúımica aprimorando ainda mais a fidelidade dos modelos. Contudo, os efeitos
são apenas de segunda ordem e é comum encontrar modelos atualmente em estado da arte que não o
consideram.

2Hoje sabemos que o “Teorema” de Russel-Vogt não é um teorema no sentido estrito da palavra
(Gautschy, 2015): massa, composição qúımica e idade apenas determinam em primeira ordem a estrutura
interna de uma estrela, que também pode ser afetada em menor escala por outros fatores como rotação
e binaricidade.
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semelhante ao arqueólogo que utiliza fósseis para estudar a evolução de espécies e do

meio ambiente, podemos utilizar as estrelas como fósseis que nos revelam propriedades

de nossa Galáxia em diferentes épocas. Como a variação das abundâncias qúımicas do

meio interestelar e as mudanças das propriedades cinemáticas das estrelas e do gás na

Galáxia são indissociáveis, é comum utilizar o termo “evolução quimiodinâmica” para

tratar deste assunto.

Temos então uma tŕıade de parâmetros que precisam ser conhecidos individual-

mente para cada estrela para que possamos realizar o estudo da arqueologia galáctica:

propriedades cinemáticas, abundâncias qúımicas e idades. A quantidade de estrelas para

as quais estes parâmetros estão dispońıveis é consideravelmente desbalanceada entre eles.

Desde que os dados de paralaxe e movimentos próprios passaram a estar dis-

pońıveis para dezenas de milhares (Catálogo Hipparcos, Perryman et al., 1997) a cen-

tenas de milhares de estrelas próximas (Catálogo Tycho, Hoeg et al., 1997), a maior

limitação para o conhecimento da cinemática das estrelas passou a ser a velocidade ra-

dial. Este cenário mudou bastante nos últimos 15 anos quando diversos levantamentos

foram realizados tendo a obtenção de velocidades radiais como sua principal finalidade.

Os dados inomogêneos, dispońıveis para poucos milhares de estrelas, foram substitúıdos

por dados homogêneos para centenas de milhares de estrelas. Primeiro com o levanta-

mento Geneva-Copenhagen (Nordström et al., 2004), que fornece informação cinemática

completa para 16682 estrelas, passando pelos levantamentos APOGEE (≈ 100000 gi-

gantes vermelhas, Zasowski et al., 2013), RAVE (≈ 0.5 milhão de estrelas, Steinmetz

et al., 2006; Kunder et al., 2017) e LAMOST (≈ 1 milhão de estrelas, Zhao et al., 2012)

e culminando em uma das mais ambiciosas investidas multicolaborativas da Ciência: o

levantamento Gaia (Gaia Collaboration et al., 2016), que fornecerá velocidades radiais

para mais de 150 milhões de estrelas, além de paralaxes e movimentos próprios para

mais de 1 bilhão. Com esse volume de dados sem precedentes, certamente não será

a disponibilidade de dados cinemáticos que irá limitar os estudos de nossa Galáxia no

futuro próximo.

Seguindo o crescimento do volume de dados cinemáticos, diversos estudos fo-

ram realizados com o objetivo de complementar as observações apresentando dados

de abundâncias qúımicas detalhadas, que também passaram a estar dispońıveis para

grandes amostras de estrelas. Um sumário recente desses levantamentos foi apresentado
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por Lindegren & Feltzing (2013). Edvardsson et al. (1993) foi um dos pioneiros no es-

tudo da Galáxia através de abundâncias qúımicas precisas, apresentando um estudo com

abundâncias de 13 elementos inferidas para 189 estrelas. Levantamentos subsequentes

como o S4N (Allende Prieto et al., 2004), para 118 estrelas, e o de Adibekyan et al.

(2012), para 1111 estrelas, solidificaram as bases da arqueologia galáctica através das

abundâncias de diversos elementos. Entre os estudos mais recentes, alguns priorizam a

quantidade e apresentam abundâncias para cerca de 1 milhão de estrelas (i.e. LAMOST,

Zhao et al., 2012; GALAH, Martell et al., 2017), enquanto outros priorizam a precisão

das observações e apresentam dados para dezenas de milhares de estrelas (i.e. Gaia ESO,

Gilmore et al., 2012). Com respeito às incertezas, Bedell et al. (2014) demonstram que a

técnica de análise diferencial para determinação de abundâncias pode ser utilizada para

atingir precisões menores que 0.01 dex, o que ainda é limitado a análises feitas de forma

individual. Sendo assim, embora as abundâncias qúımicas não estejam dispońıveis para

todas as estrelas observadas pelo Gaia e dependam de monitoramentos realizados por

observatórios no solo, a quantidade de estrelas com abundâncias qúımicas determinadas

com grande precisão é também sem precedentes e representa o ińıcio de uma nova era

na astronomia.

Embora incompleto, esse pequeno compêndio dos recentes levantamentos já de-

monstra um enorme crescimento na quantidade dos dados dispońıveis para o estudo

da arqueologia galáctica na última década. Entretanto, a disponibilidade do terceiro

parâmetro necessário, as idades estelares, não apresentou o mesmo crescimento dos de-

mais. Tomando como exemplo o estudo de Ludwig et al. (2010), vemos que não é

incomum encontrar estrelas com enormes incertezas em idade: apresentando idades, e

incertezas, superiores à idade do Universo e até mesmo idades formalmente negativas.

Outro exemplo que demonstra a dificuldade de se obter idades estelares bem determina-

das é o de Haywood et al. (2013), que utiliza a amostra de 1111 estrelas de Adibekyan

et al. (2012) para investigar a relação idade–metalicidade da Vizinhança Solar, mas con-

segue obter idades bem determinadas para apenas 363 estrelas. Ou seja, ≈ 70% da

amostra, com cinemática e abundâncias qúımicas conhecidas, não pode ser utilizada no

estudo por falta de precisão nas idades.

Estes exemplos evidenciam a importância de que sejam desenvolvidos novos métodos

para determinação de idades, ou que os métodos já tradicionais sejam refinados para

permitir que os dados cinemáticos e as abundâncias qúımicas dispońıveis possam ser
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melhor aproveitados no estudo da evolução quimiodinâmica da Galáxia. Estes fatos

constituem a principal motivação do presente estudo, no qual apresentamos uma nova

metodologia, a de idades cinemáticas. Também apresentamos um aprimoramento para

o método mais tradicionalmente utilizado: o de idades isocronais. O restante deste

caṕıtulo é dedicado a uma breve descrição desses e dos demais métodos de datação este-

lar presentes na literatura, com o objetivo de demonstrar que estes são os métodos mais

adequados para aplicação em larga escala. Uma descrição detalhada das metodologias

desenvolvidas será apresentada na Parte II.

1.1.1 Caracteŕısticas de um bom estimador

Como vimos na Seção anterior, as idades estelares são fundamentais para a rea-

lização de diversos estudos, juntamente com outras propriedades como massa, cinemática

e abundâncias qúımicas. Contudo, diferentemente dessas propriedades, as idades estela-

res não podem ser medidas diretamente. É então necessário identificar propriedades que

possam ser medidas diretamente e que variam no tempo de maneira bem compreendida.

Barnes (2007) identifica sete caracteŕısticas que um bom estimador deve apresentar, das

quais consideramos apenas seis3:

1. Possibilidade de medição para estrelas individuais: para ser útil na datação

estelar, é preciso que o parâmetro possa ser caracterizado para estrelas individu-

ais. De preferência através de uma, ou poucas, observações, e de baixo custo

observacional.

2. Sensibilidade a idade: É preciso que o parâmetro apresente relação com a idade

e varie significativamente no intervalo de idades considerado.

3. Insensibilidade a outros parâmetros: O parâmetro deve depender apenas da

idade, ou a relação com demais parâmetros precisa ser bem conhecida.

4. Calibração: Deve ser posśıvel calibrar o método utilizando indicadores de idade

independentes.

3Barnes (2007) considera como uma das caracteŕısticas importantes a possibilidade da relação entre
o parâmetro e a idade ser reverśıvel. Contudo, alguns métodos podem ser tratados através de uma abor-
dagem estat́ıstica, e não determińıstica. Nestes casos essa caracteŕıstica não seria aplicável e escolhemos
removê-la das comparações.
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5. Análise de Erros: O método deve ser capaz de estimar as incertezas oriundas

das incertezas observacionais e do processo de calibração; preferencialmente estas

incertezas devem ser baixas.

6. Teste para estrelas coetâneas: Os resultados obtidos devem ser os mesmos para

estrelas que acreditamos ser coetâneas (i.e. binárias, estrelas de aglomerados).

Dentre os métodos já considerados na literatura, nenhum atende simultaneamente

a todos estes requisitos. Além disso, nenhum dos métodos pode ser aplicado de maneira

universal e suas aplicações são limitadas a determinados tipos de estrelas ou exigem um

custo observacional proibitivo para aplicação em larga escala. Sendo assim, é preciso

conhecer os principais métodos de datação estelar e suas limitações, para que se possa

fazer a escolha do método adequado para atingir a finalidade desejada.

1.2 Principais métodos de datação estelar

Uma extensa discussão dos métodos já desenvolvidos é apresentada por Soder-

blom (2010), complementada com uma discussão dos desenvolvimentos mais recentes

por Soderblom (2015). Aqui fazemos uma breve apresentação dos principais métodos,

enfatizando resultados novos e discutindo suas limitações para a aplicação no estudo da

evolução da Galáxia.

1.2.1 Idades por datação radioativa

A forma mais precisa de datação que conhecemos é a que se baseia no decaimento

radioativo de isótopos instáveis, que ocorre de maneira extremamente constante. Não

por acaso, a própria definição das unidades de tempo utilizada pelo Sistema Internacional

se baseia neste processo f́ısico. Dois métodos de datação estelar fazem uso da datação

radioativa: a datação meteoŕıtica e a nucleocosmocronologia.

1.2.1.1 Datação meteoŕıtica

A idade de uma rocha pode ser inferida através da comparação entre a abundância

de um isótopo radioativo e a abundância dos produtos de seu decaimento. Quando
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aplicado em meteoritos o método pode ser utilizado para a obtenção de idades referentes

às diferentes etapas do processo de formação do Sistema Solar, incluindo a formação do

Sol.

Bouvier & Wadhwa (2010), por exemplo, aplicam o método de datação baseado no

decaimento de isótopos de chumbo (conhecido como decaimento Pb-Pb) e inferem uma

idade solar de 4.5682 ± 0.0002 Ga, em excelente acordo com os resultados obtidos por

outros autores utilizando a mesma abordagem (e.g Jacobsen et al., 2008; Amelin et al.,

2002), o que demonstra uma precisão consideravelmente melhor do que a de qualquer

outro método de datação. Além disso, como todos os demais métodos fazem uso de

calibrações ou partem de certas hipóteses f́ısicas, a idade de datação meteoŕıtica obtida

para o Sol corresponde à única idade estelar absoluta conhecida.

Embora seja de extrema importância para as calibrações de outros métodos, a

datação meteoŕıtica é limitada exclusivamente ao caso do Sistema Solar, uma vez que

este é o único sistema no qual temos acesso ao material meteoŕıtico. Este cenário pode

mudar no futuro próximo, uma vez que já foi identificado um asteroide formado em outro

sistema estelar cruzando o Sistema Solar: o corpo denominado ’Oumuamua, descoberto

no final de 2017 (Williams, 2017a,b). Além disso, já existem missões espaciais em ativi-

dade cujo objetivo é coletar material de asteroides do Sistema Solar e retorná-lo para a

Terra para estudos em laboratório, como é o caso da missão japonesa Hayabusa2. Essa

tecnologia, em conjunto com a observação de corpos como o ’Oumuamua, torna viável o

estudo de material meteoŕıtico de outros sistemas estelares, permitindo a datação radi-

oativa de suas idades. O passo final deste processo é também ainda um grande desafio,

uma vez que o sistema de origem do corpo precisaria ser identificado. No caso de ’Ou-

muamua, Feng & Jones (2018) utilizaram dados do Gaia para integrar numericamente

as orbitas de milhões de estrelas e compararam suas trajetórias com a inferida para o

’Oumuamua. Os autores foram capazes de limitar uma lista de posśıveis candidatos,

o que sugere que este método terá potencial na determinação de idades absolutas de

outras estrelas em um futuro próximo.

Mesmo que a datação meteoŕıtica se torne posśıvel para outros sistemas estelares,

sua aplicação estaria restrita a um pequeno número de estrelas, dispońıveis ao acaso.

Sendo assim, os demais métodos continuam tendo extrema importância para a deter-

minação de idades estelares, mesmo não sendo absolutos como a datação radioativa.
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1.2.1.2 Nucleocosmocronologia

O método de nucleocosmocronologia também se baseia no decaimento de isótopos

radioativos, mas neste caso o parâmetro observável consiste na abundância de um de-

terminado isótopo na atmosfera da estrela, obtido através de espectroscopia. A idade

é então inferida através do tempo de meia vida do isótopo (medido em laboratório) e

da razão entre a abundância observada e a suposta abundância inicial, que constitui a

principal fonte de incerteza interna do método.

Como exemplo de aplicação na literatura podemos citar o trabalho de del Peloso

et al. (2005), que utilizam razões Th/Eu para um conjunto de estrelas com o objetivo de

ajustar modelos de evolução qúımica da Galáxia, obtendo uma idade para o disco de 9

± 2 Ga. No caso de estrelas individuais o método não é tão bem sucedido, sendo comum

encontrar estrelas com idades e incertezas superiores à idade do Universo (> 13.7 Ga) e

até mesmo casos em que as idades são formalmente negativas (Ludwig et al., 2010).

Os isótopos viáveis para este tipo de estudo (238U e 232Th) apenas podem ser ob-

servados para estrelas de baixa metalicidade (Soderblom, 2010), limitando seu uso. Além

disso as incertezas envolvidas são consideravelmente maiores que as dos demais métodos

na literatura, tornando a nucleocosmocronologia pouco atrativa para a aplicação em

grandes levantamentos.

1.2.2 Idades dependentes de modelo

A fusão nuclear que ocorre no interior das estrelas provoca alterações também em

sua atmosfera, causando mudanças nos parâmetros observáveis. A forma como essas

mudanças ocorrem pode ser prevista através da construção de modelos de evolução

estelar (e.g. Bressan et al., 2012). Sendo assim, é posśıvel comparar os valores observados

para estes parâmetros com os valores previstos para diferentes estágios da evolução da

estrela, e assim, determinar sua idade. Os dois principais métodos que se baseiam em

modelos de evolução estelar são o isocronal e a astrossismologia.
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1.2.2.1 Idades isocronais

O método isocronal está intimamente relacionado às posições das estrelas em um

diagrama conhecido como Diagrama HR, que corresponde a um gráfico no qual o eixo

das abscissas representa uma grandeza relacionada ao tipo espectral da estrela (podendo

ser a temperatura efetiva ou um ı́ndice de cor) e o eixo das ordenadas representa uma

grandeza que mede o seu brilho superficial (que pode ser a luminosidade ou uma mag-

nitude absoluta). Originalmente este método envolve o uso de linhas no diagrama HR

que reúnem estrelas de mesmas idades e composições qúımicas, que são conhecidas como

isócronas. Este método pode ser aplicado para a obtenção tanto da idade de aglomerados

quanto de estrelas individuais. Os aglomerados (abertos ou globulares) são geralmente

formados por uma população estelar simples4, que corresponde a um conjunto de estrelas

que se formam juntas e portanto possuem a mesma idade e composição qúımica, ou seja,

se distribuem de acordo com uma isócrona. A determinação da idade do aglomerado

consiste então na busca pela isócrona que melhor se ajusta à distribuição das estrelas do

aglomerado no diagrama HR. Neste caso todas as estrelas observadas do aglomerado são

utilizadas no ajuste, o que minimiza consideravelmente as incertezas das idades obtidas.

O método pode inclusive ser realizado em diagramas que fazem uso da magnitude apa-

rente ao invés da absoluta, incluindo o ajuste do módulo de distância no processo. Dessa

forma, o método isocronal é capaz de caracterizar a idade, a metalicidade e a distância

do aglomerado.

No caso das estrelas individuais a aplicação não é tão simples, pois a quanti-

dade de dados dispońıveis para o ajuste é consideravelmente menor. Tradicionalmente

considerava-se um conjunto de isócronas e a idade da estrela era caracterizada pela

isócrona que cruzava sua posição (ou pela isócrona mais próxima). Essa metodologia foi

aprimorada e generalizada para permitir a inclusão de qualquer parâmetro observável

que possa ser previsto pelos modelos, e apresente relação com a idade, como por exem-

plo a gravidade superficial. O método deixou de envolver a comparação direta das

posições com as isócronas e passou a utilizar as isócronas como realizações dos valores

observáveis previstos por modelos, que são necessários para o cálculo da probabilidade

4Existem casos para os quais a população estelar do aglomerado apresenta uma bimodalidade, indi-
cando que a nuvem de gás que o originou passou por 2 surtos de formação estelar em épocas distintas
(Bastian & Lardo, 2018) (PES). Nestes casos é preciso ajustar duas isócronas para descrever a população
do aglomerado, que portanto não apresenta composição qúımica e idade de formação únicas.
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Figura 1.1. Figura 1 de Pont & Eyer (2004), adaptada. Apresenta os resultados da aplicação do
método isocronal para uma das estrelas do levantamento Geneva-Copenhagen.

de que uma estrela com determinada idade apresente as propriedades que foram observa-

das (Jørgensen & Lindegren, 2005; Pont & Eyer, 2004). Descrevemos esta metodologia

com mais detalhes no Caṕıtulo 3.

A Figura 1.1, adaptada da Figura 1 de Pont & Eyer (2004), apresenta 7 isócronas

(painel da esquerda, em azul) do conjunto de Girardi et al. (2000). Os pontos em cinza

representam as estrelas do levantamento Geneva-Copenhagen (Nordström et al., 2004).

Pont & Eyer (2004) aplicaram o método Bayesiano descrito em seu estudo para obter

a idade da estrela destacada em laranja. A função de densidade de probabilidade a

posteriori obtida por eles é representada em laranja no painel da direita. Este caso

exemplifica como as incertezas observacionais dos parâmetros atmosféricos se refletem

na incerteza das idades inferidas.

As grandezas envolvidas na aplicação do método isocronal podem ser obtidas

através de calibrações fotométricas, como a calibração de temperaturas efetivas de Ca-

sagrande et al. (2010), o que permite a aplicação deste método em larga escala para as

estrelas de grandes levantamentos (Casagrande et al., 2011; Bensby et al., 2014; Brewer

et al., 2016). Além disso, a abordagem estat́ıstica apresentada por Jørgensen & Lin-

degren (2005) permite estimar de forma robusta a incerteza da idade através de uma

função de densidade de probabilidade (pdf). Sendo assim, este é um dos métodos de

datação estelar mais utilizados na literatura.
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Uma das principais limitações do método isocronal é o fato de que as isócronas se

aglomeram em determinadas regiões do diagrama HR, como a base da sequencia princi-

pal das estrelas de baixa massa e o ramo das gigantes. Nessas regiões, mesmo pequenas

incertezas observacionais se traduzem em grandes incertezas na datação estelar, invi-

abilizando a aplicação do método. Além disso, sua aplicação para estrelas individuais

exige o conhecimento das distâncias estelares com boa precisão para a determinação das

magnitudes absolutas. Outro fator que deve ser considerado é o fato de que incertezas

impostas pelas calibrações fotométricas e por falhas nos modelos de evolução estelar cau-

sam viéses nas idades obtidas. Casagrande et al. (2011) aplicam o método considerando

dois modelos distintos e encontram diferenças que chegam a ser superiores a 1 Ga.

1.2.2.2 Astrossismologia

A aplicação do método de astrossismologia é semelhante à do método isocronal,

fazendo uso da comparação de parâmetros observados com os parâmetros previstos por

modelos para diferentes idades. Contudo, enquanto os parâmetros observáveis utilizados

no método isocronal são capazes de amostrar apenas as caracteŕısticas da atmosfera da

estrela, a astrossismologia faz uso dos modos vibracionais da estrela, que amostram

diretamente seu interior (e.g Cunha et al., 2007; Vauclair, 2009; Metcalfe et al., 2010;

Silva Aguirre et al., 2017).

A astrossismologia é um dos métodos de datação estelar mais promissores, sendo

capaz de fornecer idades com precisão de até 5% (Soderblom, 2015), o que é conside-

ravelmente melhor que os valores usualmente considerados nos métodos tradicionais.

Entretanto, a determinação dos modos vibracionais é um processo de grande custo

observacional, exigindo uma precisão que somente foi atingida para estrelas como as

observadas pelos levantamentos Kepler (Basri et al., 2005; Gilliland et al., 2010; Casa-

grande et al., 2016) e CoRoT (Anders et al., 2017). Sendo assim a aplicação do método

é atualmente limitada às estrelas observadas por estes levantamentos.

1.2.3 Idades relacionadas ao efeito d́ınamo

Em estrelas frias, como o Sol, a combinação entre a rotação, a existência de uma

zona convectiva e a presença de material condutivo ionizado nessa região reforçam e
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ampliam o campo magnético preexistente, em um processo conhecido como efeito d́ınamo

(Schatzman, 1962; Soderblom, 2010). Isso causa um efeito de corrotação entre a estrela e

o vento estelar ionizado, causando perda gradativa do momento angular. Essa perda de

momento angular se reflete em parâmetros observáveis que podem então ser utilizados

para a determinação das idades.

O conhecimento dos processos f́ısicos envolvidos ainda não é suficiente para a

construção puramente teórica da relação entre o parâmetro observável e a idade, como

feito nos casos dos métodos isocronal e na astrossismologia. Nesse caso, a relação é obtida

empiricamente e precisa ser calibrada através do uso de outros métodos de datação. Os

principais métodos relacionados ao efeito d́ınamo são a girocronologia e o decaimento

de atividade cromosférica.

1.2.3.1 Girocronologia

No inicio da vida da estrela, sua rotação é elevada devido ao grande momento

angular herdado da nuvem de gás colapsante que a originou. Um dos efeitos mais diretos

causados pelo mecanismo de d́ınamo é a diminuição gradativa deste momento angular

(Bouvier et al., 1997), que reduz a taxa de rotação da estrela, dando origem a uma

relação entre a velocidade de rotação e a idade. A metodologia que faz uso dessa relação

objetivando a datação estelar é conhecida como girocronologia (e.g. Barnes, 2003, 2007;

Mamajek & Hillenbrand, 2008; McQuillan et al., 2013b; Maxted et al., 2015).

O trabalho de Skumanich (1972) foi pioneiro ao relacionar a velocidade de rotação

estelar com a idade de 3 aglomerados abertos e do Sol e observar que a velocidade de

rotação é proporcional à raiz quadrada inversa da idade. Desde então essa relação já foi

verificada e aprimorada para uma quantidade maior de estrelas, tendo sido observada

uma dependência adicional da massa estelar, que pode ser (grosseiramente) representada

pelo ı́ndice de cor B − V (Kawaler, 1989) ou J −K (Collier Cameron et al., 2009).

Nos trabalhos mais recentes, a calibração da relação entre peŕıodo de rotação–

idade–massa (PRIM) é feita utilizando diferentes aglomerados abertos. A vantagem

dessa abordagem é que as estrelas de um mesmo aglomerado são todas coetâneas, per-

mitindo uma separação entre as calibrações em idade e massa. Delorme et al. (2011)

estudaram essa relação para o aglomerado de Hı́ades, de 625 milhões de anos, enquanto
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Figura 1.2. Figura 4 de Barnes et al. (2016), adaptada. A figura apresenta secções da relação idade–
periodo rotacional–́ındice de cor para as idades de 0, 0.625, 1, 2.5, 4.15 e 4.3 Ga. Os pontos representam
os peŕıodos de rotação medidos por Barnes et al. (2016) para as estrelas do aglomerado M67.

Meibom et al. (2011, 2015) estenderam a calibração para 1 e 2.5 Ga investigando os

aglomerados NGC6811 e NG6819, respectivamente. Barnes et al. (2016) apresentam

os resultados de 20 estrelas FGK do aglomerado M67, estendendo a relação para 4 Ga

(Figura 1.2) e sugerindo que a girocronologia pode ser aplicada até a idade solar, ou até

mesmo mais além.

Apesar de a relação ser bem conhecida, o método apresenta uma série de dificulda-

des que atualmente inviabilizam sua aplicação em larga escala. Entre as estrelas jovens

de mesma idade, observa-se uma dispersão dos peŕıodos de rotação, que só após algumas

dezenas de milhões de anos convergem para a PRIM calibrada (Soderblom, 2010). Além

disso, a determinação da rotação estelar não é trivial. A velocidade de rotação proje-

tada, v sin i, só pode ser convertida em peŕıodo de rotação se a inclinação da rotação

estelar for conhecida, o que raramente é o caso. Ademais, a rotação pode ser inferida

através de curvas de luz, devido à presença de manchas estelares em sua superf́ıcie que

causam variação longitudinal do brilho estelar. Contudo, essa medida favorece estrelas

jovens de tipo solar e exige grande precisão observacional, usualmente atingida apenas

por levantamentos como o Kepler, e mesmo nestes casos a rotação pode ser dif́ıcil de

medir: McQuillan et al. (2013a) só conseguem inferir a rotação de ≈ 60% das estrelas

investigadas em seu estudo.
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1.2.3.2 Idades cromosféricas

O mecanismo de d́ınamo que discutimos anteriormente também se manifesta de

outras formas: energia de origem não térmica é transferida pelo campo magnético para a

cromosfera da estrela, dando origem a linhas de emissão (Soderblom, 2010), que podem

ser observadas no centro de fortes linhas de absorção da atmosfera (e.g. Hα; Ca II H e K;

tripleto de Ca II). A variação da intensidade deste campo magnético no tempo origina

a relação idade–atividade cromosférica (RIA), que pode ser utilizada para a datação

estelar (e.g. Rocha-Pinto et al., 2000a; Pace & Pasquini, 2004; Lyra & Porto de Mello,

2005; Pace et al., 2009; Zhao et al., 2011).

No mesmo estudo em que apresentou a relação entre rotação e idade, Skumanich

(1972) também investigou a variação da atividade cromosférica no tempo, utilizando

como indicador as linhas H e K do Ca II. Skumanich (1972) mostrou que a mesma lei

de potência, na forma t−1/2, que ajusta a relação entre idade e velocidade de rotação

também pode ser utilizada para a relação entre idade e atividade cromosférica. Essa

constatação faz da atividade cromosférica um valioso método de datação estelar. Além

disso, a proporcionalidade mantida entre atividade e rotação para um grande intervalo

de idades corrobora que o processo f́ısico por trás da atividade cromosférica seja mesmo

o efeito d́ınamo que alimenta o campo magnético da estrela e causa a perda de momento

angular.

Apesar de o processo f́ısico por trás da relação ser o mesmo, o ńıvel de atividade

cromosférica é um parâmetro muito mais acesśıvel que a rotação da estrela. Índices que

medem a atividade podem ser obtidos através de espectros de baixa resolução (R ≈ 2000)

para grandes quantidades de estrelas, inclusive estrelas velhas, tornando o método muito

mais atrativo para estudos da evolução da Galáxia.

O principal ı́ndice de atividade cromosférica é o R′
HK, que corresponde a uma me-

dida da razão entre o fluxo de emissão nas linhas HK de Ca II e o fluxo bolométrico

da estrela, corrigido pela emissão fotosférica na região (Noyes et al., 1984). Soderblom

et al. (1991) fornece uma calibração para esse ı́ndice com proporcionalidade equiva-

lente a t−2/3, desviando-se da relação proposta por Skumanich (1972). Posteriormente,

Rocha-Pinto & Maciel (1998) demonstraram ainda que o ı́ndice também é senśıvel à

metalicidade da estrela, e fornecem correções para as calibrações. Mais recentemente,
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Lorenzo-Oliveira et al. (2016) mostraram que a massa estelar também afeta os ı́ndices

R′
HK, e obtiveram uma nova calibração para estrelas FGK.

Como em todos os outros casos, esse método também apresenta uma série de

limitações. O intervalo de idades para o qual a RIA é acentuada o suficiente para

permitir a datação estelar é ainda bastante debatido na literatura. Pace (2013) sugere

que a relação só é válida para estrelas com idade inferior a 1.5 Ga, enquanto Lorenzo-

Oliveira et al. (2016) defende que a saturação da relação para estrelas mais velhas poderia

ser explicada pelo v́ıes introduzido ao não se considerar a massa estelar na calibração

do método, e apresentam resultados que indicam que a relação é válida pelo menos até

idades de 6 Ga. Uma outra limitação se deve ao fato de que diferentes efeitos também

afetam os ı́ndices de atividade cromosférica em diferentes escalas de tempo, como ocorre

no caso de flares (variações de algumas horas), da rotação (dias e semanas) e do ciclos de

atividade magnética (com duração da ordem de alguns anos). No caso do Sol, observa-se

um ciclo de 11 anos, e o uso dos ı́ndices de atividade nos mı́nimos e máximos desse ciclo

forneceriam idades de 2.5 e 8 Ga, respectivamente (Rocha-Pinto & Maciel, 1998), bem

discrepantes da idade real e exigindo que sejam feitas diversas medições do ı́ndice ao

longo do tempo para que o ńıvel de atividade média possa ser encontrado.

1.2.4 Idades qúımicas

As abundâncias qúımicas observadas na atmosfera das estrelas também estão rela-

cionadas a sua idade. Um dos métodos se baseia no processo de enriquecimento qúımico

do meio interestelar, e o outro na variação temporal da abundância de ĺıtio na atmosfera

de uma estrela.

1.2.4.1 Depleção de ĺıtio

A abundância cósmica do ĺıtio é significativamente depletada com relação aos

demais elementos de baixo número atômico (com exceção apenas do beŕılio e do boro)

(Minnaert, 1957). A razão disso é o fato de o ĺıtio não ser produzido por nenhuma das

principais cadeias de reação de fusão nuclear no interior das estrelas, ao mesmo tempo em

que é destrúıdo em temperaturas relativamente frias — participa, por exemplo, do ciclo

próton-próton, sendo consumido em temperaturas mais altas que 2.5 × 106 K (Carlos
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et al., 2016). A convecção, existente em estrelas frias, transporta o ĺıtio da atmosfera

até as camadas internas, que são quentes o suficiente para a ocorrência de reações de

captura de prótons, consequentemente causando a destruição do ĺıtio. O material que

retorna à superf́ıcie é então deficiente em ĺıtio, que vai sendo progressivamente dilúıdo,

provocando uma relação entre sua abundância na superf́ıcie e a idade da estrela.

Skumanich (1972) analisa a variação da atividade cromosférica, da rotação estelar

e da abundância de ĺıtio com a idade de 3 aglomerados e do Sol. O autor sugere que

uma lei de potência proporcional a t1/2 é capaz de ajustar os dados das três relações,

porém no caso da abundância de ĺıtio essa relação só seria válida para idades inferiores

à das Hı́ades. Posteriormente, Sestito & Randich (2005) estudam estrelas F, G e K de

aglomerados abertos e observam que a depleção de ĺıtio não acontece de forma cont́ınua

e se torna ineficiente após 1–2 Ga, resultado que é corroborado por estudos recentes (i.e.

Delgado Mena et al., 2014). Contrariamente, Carlos et al. (2016) observam uma forte

correlação entre abundância de ĺıtio e idade para gêmeas solares com idade até 9 Ga,

mostrando que não existe consenso na literatura para essa questão.

Ainda que a relação não seja bem compreendida e o seu intervalo de validade

não seja conhecido, estrelas ricas em ĺıtio podem ser pelo menos qualitativamente clas-

sificadas como jovens, contribuindo em estudos que não exigem uma datação estelar

muito precisa ou agregando informação como um estimador de idade independente (i.e.

Rocha-Pinto et al., 2002; Burgasser & Mamajek, 2017).

1.2.4.2 Enriquecimento qúımico

As estrelas herdam as abundâncias qúımicas das nuvens moleculares que as origi-

nam. Em seguida, o material da estrela é enriquecido pelos processos de śıntese nuclear

que ocorrem em seu interior e é expulso de volta ao meio interestelar pelos ventos es-

telares e por explosões do tipo supernova. Através desse processo, gerações estelares

subsequentes enriquecem progressivamente o meio interestelar. Surge então uma relação

entre a abundância de elementos qúımicos na atmosfera da estrela e a época de sua

formação, que pode ser explorada para datação estelar.

Este fenômeno, contudo, não é trivial e também envolve a existência de gradientes

qúımicos na Galáxia e processos de migração estelar. Além disso, observa-se que a
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Figura 1.3. Figura 9 de Haywood et al. (2013). Mostra a evolução da distribuição de metalicidade
com a idade isocronal de 363 estrelas FGK.

dispersão da distribuição de metalicidades é alta para todas as idades (i.e. Nordström

et al., 2004; Casagrande et al., 2011), dificultando a construção de uma relação que

permita a datação estelar. Ainda assim, essa abordagem se mostra útil em casos para os

quais os demais métodos não possam ser aplicados, como no caso do estudo de Veyette &

Muirhead (2018) que emprega essa abordagem na determinação das idades de 11 estrelas

anãs M.

1.2.5 Idades cinemáticas

O movimento espacial das estrelas também varia gradativamente no tempo e pode

ser utilizado para a determinação de suas idades. Os dois principais métodos que se

enquadram nessa classificação são o método de expansão de aglomerados e o método

que se baseia no aquecimento dinâmico do disco.

1.2.5.1 Expansão de aglomerados

As estrelas se formam a partir do colapso de gigantescas nuvens moleculares, que

dão origem simultaneamente a milhares de estrelas. Em prinćıpio estas estrelas se man-

tem gravitacionalmente ligadas, mas geralmente se dispersam rapidamente: apenas 4%

dos aglomerados chegam a 100 milhões de anos e mais de 90% se dissolvem antes de

completar 10 milhões de anos (Lada & Lada, 2003). O método consiste em identificar

estrelas que já fizeram parte de um aglomerado e traçar suas órbitas até o instante em
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Figura 1.4. Figuras 30 e 31 de Holmberg et al. (2007), adaptadas. Exemplifica o aumento gradativo
da dispersão de velocidade no plano UV e VW para quatro intervalos de idades.

que as estrelas se encontravam espacialmente próximas (Makarov, 2007; Fernández et al.,

2008).

A principal vantagem dessa abordagem é o fato de se basear apenas em medidas

de astrometria e na velocidade radial, sendo portanto independente da evolução interna

das estrelas. Contudo, este é também um dos métodos mais limitados. Por definição,

o método só pode ser aplicado para um conjunto de estrelas. Além disso, é necessário

que as estrelas recentemente desprendidas dos aglomerados sejam identificadas e que

suas órbitas possam ser traçadas até suas posições de origem, restringindo esse método

a aglomerados de apenas algumas dezenas de milhões de anos (Soderblom, 2010).

1.2.5.2 Aquecimento dinâmico do disco

O processo que contribui para a dissolução dos aglomerados continua agindo du-

rante toda a vida das estrelas do disco. As órbitas galácticas, inicialmente circulares, vão

sendo progressivamente perturbadas por agentes externos e os desvios de uma órbita per-

feitamente circular vão se tornando cada vez mais prováveis. Este processo é conhecido

como aquecimento dinâmico do disco e pode ser observado como um aumento progres-

sivo das dispersões de velocidade com a idade média de um grupo de estrelas (Wielen,

1977; Nordström et al., 2004; Martig et al., 2014).

Essa relação idade–dispersão de velocidades (RIV) pode ser calibrada e utilizada

para datação estelar. Uma das aplicações pioneiras deste tipo de estudo é o trabalho
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de Maciel et al. (2011), que utiliza as componentes de velocidade U , V e W de estrelas

centrais de nebulosas planetárias para obter a distribuição de idades em sua amostra.

Uma metodologia estat́ıstica foi utilizada por Burgasser & Mamajek (2017) para derivar

a idade da estrela Trappist-1. Neste estudo desenvolvemos uma abordagem semelhante,

porém mais sofisticada. Esta metodologia é desenvolvida no Caṕıtulo 2 e foi publicada

no estudo Almeida-Fernandes & Rocha-Pinto (2018a).

O método cinemático se destaca dos demais por ser capaz de fornecer idades indivi-

duais independentes do processo de evolução interna das estrelas. As únicas observações

necessárias são as astrométricas e a velocidade radial, dados que o Gaia irá disponibili-

zar para centenas de milhões de estrelas. Essa caracteŕıstica permite a determinação de

idades de estrelas que usualmente não podem ser datadas pelos métodos tradicionais,

como é o caso das anãs M. No caso dessas estrelas, a evolução interna é muito lenta e os

parâmetros observáveis variam muito pouco ao longo de bilhões de anos, de forma que

a relação entre estes parâmetros e a idade é muito pouco acentuada e inviabiliza seu uso

para datação. Como o método cinemático independe da evolução interna, ele pode ser

aplicado da mesma forma que para as demais estrelas. A potencialidade do método de-

senvolvido neste trabalho já foi explorada na literatura no estudo de Veyette & Muirhead

(2018) que o aplicaram para determinar a idade de 11 anãs M com exoplanetas.

Apesar de ser vantajoso por ser universalmente aplicável, o método cinemático

possui uma grande desvantagem. Como a natureza da RIV é estat́ıstica, e não deter-

mińıstica, as incertezas das idades obtidas são intrinsecamente altas, qualquer que seja

a precisão dos dados observacionais. Dessa forma, o uso do método cinemático só é

recomendado quando os demais métodos não podem ser aplicados, ou então nos casos

em que ele pode ser utilizado para agregar informação a algum outro método.

O formalismo que permite a caracterização de idades individuais através do método

cinemático é um dos principais produtos dessa tese. A metodologia desenvolvida é apre-

sentada no Caṕıtulo 2, assim como algumas aplicações para as estrelas FGK do levan-

tamento Geneva-Copenhagen (Nordström et al., 2004). No caṕıtulo 4, mostramos como

o método cinemático pode ser combinado ao método isocronal, fornecendo idades mais

precisas para estrelas de baixa massa próximas à sequência principal. No Caṕıtulo 5,

aplicamos o método às estrelas do levantamento S4N. Por fim, mostramos que o método
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Figura 1.5. Figura 5 de Veyette & Muirhead (2018), adaptada. Os autores obtiveram pdfs para a
idade (linhas sólidas alaranjadas) de 11 estrelas anãs M através de uma combinação dos resultados
obtidos pelo método cinemático (em azul) e por um método qúımico (em verde)

pode ser utilizado também para corpos asteroidais interestelares, como o 1I/’Oumuamua,

resultado que apresentamos no Caṕıtulo 7.

1.2.6 Combinação de métodos

Em alguns casos a aplicação de um só método não é suficiente para a finalidade do

estudo em questão. Diferentes métodos podem agregar informação contribuindo para

que a idade estelar seja restringida a um intervalo menor. Em outros casos, diferentes

metodologias independentes são comparadas com o objetivo de validar resultados obtidos

ou identificar processos f́ısicos que impedem a datação por um determinado método.

A combinação estat́ıstica de diferentes métodos tem sido usada recentemente com

a finalidade de obter idades de estrelas anãs M. Essa abordagem foi aplicada por Burgas-

ser & Mamajek (2017) para obter a idade da estrela Trappist-1, utilizando a informação

obtida através de diversas metodologias. Mais recentemente, Veyette & Muirhead (2018)

aplicaram uma combinação do método cinemático, desenvolvido neste estudo, com um

método de datação qúımica baseado na abundância de [Ti/Fe], resultando em uma meto-

dologia que os autores denominam datação quimiocinemática. Estes autores obtiveram

pdfs de idade para 11 estrelas anãs M com exoplanetas, representadas na Figura 1.5.

A comparação dos resultados de métodos independentes também fornece resulta-

dos importantes: valores discrepantes podem revelar a existência de algum processo que

não foi inicialmente considerado e abrir caminho para novas investigações do tema. Como

exemplo de um estudo deste tipo podemos citar Rocha-Pinto et al. (2002), que identifica

as denominadas CROJOCAs — estrelas que apresentam atividade cromosférica jovem,



Caṕıtulo 1 Idades Estelares 47

mas cinemática de estrelas antigas. Ao verificar que algumas das estrelas são pobres em

ĺıtio, ı́ndicio de que a estrela é velha, Rocha-Pinto et al. (2002) verificam que a ativi-

dade cromosférica pode se manter alta mesmo em estrelas mais antigas e propoem que

sejam o resultado de binárias coalescidas. Em um outro estudo desse tipo, Maxted et al.

(2015) investigam a influência de exoplanetas na evolução da rotação estelar através

da comparações de idades girocronologicas e isocronais. Os autores verificam que, em

alguns casos, discrepâncias podem ser explicadas por interações de maré entre a estrela

e o exoplaneta.

1.3 Considerações finais

Discutimos que os diferentes métodos de datação estelar apresentam caracteŕısticas

bastante distintas: se baseiam em diferentes parâmetros observáveis, são relacionados a

processos f́ısicos distintos, são aplicáveis a determinados tipos de estrelas e as incertezas

envolvidas variam em função de uma série de fatores. Dessa forma, a escolha do melhor

método a ser aplicado certamente irá depender da finalidade do estudo que for realizado.

Para o estudo da evolução quimiodinâmica da Galáxia, as principais caracteŕısticas

que um método deve ter são: (i) ser aplicável para um grande número de estrelas in-

dividuais; (ii) se basear em parâmetros observáveis de baixo custo observacional; e, de

preferência, (iii) apresentar baixas incertezas. Na Tabela 1.1, sumarizamos qualitativa-

mente as caracteŕısticas de um bom estimador considerando tudo o que foi discutido

para os principais métodos, visando justamente os estudos de evolução da Galáxia.

Descartamos de prontidão o método de datação meteoŕıtica, que só pode ser apli-

cado para o Sol, e o método de expansão de aglomerados, que por definição não pode

ser aplicado para estrelas individuais. Vemos que os métodos de nucleocosmocronologia

e abundância de ĺıtio são comparativamente menos adequados para este estudo que os

demais. A astrossismologia, apesar de apresentar os melhores resultados para estrelas

individuais, apresenta um alt́ıssimo custo observacional que atualmente inviabiliza sua

aplicação em larga escala. Já a girocronologia, apesar de fornecer resultados satisfatórios

em muitos casos, se limita às estrelas cuja rotação pode ser inferida.

Entre os métodos restantes, os que melhor atendem à primeira caracteŕıstica são

os métodos isocronal, cromosférico, cinemático e de enriquecimento qúımico. Dentre
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esses métodos, o método isocronal é aquele que apresenta a melhor qualidade nas de-

mais caracteŕısticas para os casos em que é aplicável. Apesar de ser menos preciso,

o método cinemático se destaca por ser aplicável de maneira praticamente universal5,

dependendo apenas de observações que estão dispońıveis para enormes quantidades de

estrelas. É principalmente por conta destes dois fatores que escolhemos trabalhar com

estes dois métodos ao longo deste estudo. Além disso, reconhecemos que o método cro-

mosférico também apresenta grande potencial para estudos com a finalidade de investigar

a evolução da Galáxia. Não damos destaque neste estudo ao método de enriquecimento

qúımico pois ele não satisfaz os demais critérios com a mesma qualidade dos outros

métodos apresentados.

5Desde que a distribuição de velocidades e sua relação com a idade sejam conhecidas para a população
galáctica em questão. No caso deste trabalho focamos o estudo apenas em estrelas do disco.
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Parte II

Metodologias



Caṕıtulo 2

Método cinemático

‘ ‘Movement is life; and it is well to be able to forget the past, and kill

the present by continual change”

Jules Verne

Neste caṕıtulo apresentamos o desenvolvimento do Método Cinemático e aplica-

mos a metodologia na amostra de calibração com o objetivo de demonstrar que este

método é capaz de recuperar os resultados obtidos através do método isocronal no caso

dessas estrelas. Este caṕıtulo foi publicado no estudo Almeida-Fernandes & Rocha-

Pinto (2018a) na revista Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, volume

476, páginas 184–197.

2.1 Introdução

Discutimos no Caṕıtulo anterior a importância de se obter idades estelares. Neste

caṕıtulo desenvolvemos uma metodologia capaz de caracterizar idades estelares a partir

das componentes de velocidade espacial da estrela. Essa ideia já foi explorada na lite-

ratura, mas pouco utilizada: Maciel et al. (2011) desenvolveram um método cinemático

que se baseia na diferença entre a velocidade de rotação observada e a velocidade de

rotação esperada de acordo com a curva de rotação. Os autores atribuem a diferença

entre essas velocidades aos distúrbios ocasionais nas órbitas estelares, de forma que as

estrelas mais velhas apresentam maiores diferenças por terem participado em um maior
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número de colisões. Em seu estudo, Maciel et al. (2011) adotam uma relação deter-

mińıstica entre um dado parâmetro cinemático e a idade. Contudo, o fato de que em

todas as idades se observa uma distribuição de velocidades vai contra essa abordagem.

O que de fato se relaciona com a idade não é a velocidade em si, mas sim a dispersão

de velocidades, que altera a distribuição de velocidades e faz com que a probabilidade

de que a estrela apresente uma determinada velocidade seja diferente de acordo com a

idade (Nordström et al., 2004; Casagrande et al., 2011).

Diversos autores observam de forma independente o aumento da dispersão de ve-

locidades com a idade média de um grupo de estrelas (Wielen, 1974, 1977; Nordström

et al., 2004; Koval’ et al., 2009; Casagrande et al., 2011; Gontcharov, 2012; Martig et al.,

2014), o que também foi observado em galáxias externas (Beasley et al., 2015; Dorman

et al., 2015). Duas interpretações são posśıveis: ou as estrelas nasciam de um gás dina-

micamente mais quente no passado ou as estrelas nascem em órbitas aproximadamente

circulares e passam por um processo de aquecimento dinâmico ao longo de suas vidas. O

primeiro caso seria explicado por um disco mais rico em gás e mais turbulento no passado

(e.g. Bournaud et al., 2009), o que é observado em galáxias de alto redshift (Förster Sch-

reiber et al., 2009), enquanto o segundo caso é corroborado por simulações cosmológias

(e.g. House et al., 2011) e pode ser explicado por uma série de mecânismos: o aqueci-

mento pode ser causado por nuvens moleculares gigantes (e.g. Lacey, 1984; Hänninen &

Flynn, 2002), interações com estruturas sem simetria ciĺındrica, como os braços espirais

transientes e recorrentes (e.g. Carlberg & Sellwood, 1985; Martinez-Medina et al., 2015)

ou a barra (e.g. Saha et al., 2010; Grand et al., 2016), além de interações com galáxias

satélites (e.g. Velazquez & White, 1999).

Independentemente da causa por trás do aumento da dispersão com a idade, o

importante é que a distribuição de velocidades varia com a idade. Diferentemente de

Maciel et al. (2011), que obtem idades a partir de uma relação determińıstica, fazemos

uso de toda essa distribuição de velocidades e sua relação com a idade para desenvolver

um método estat́ıstico para datação estelar através de uma abordagem Bayesiana.

É importante destacar que nem todos os autores concordam que a parametrização

de um modelo apenas através da dispersão de velocidades é adequada para descrever a

distribuição de velocidades no plano UV (e.g. Seabroke & Gilmore, 2007). Isso se deve à

existência de uma série de substruturas com tamanho t́ıpico de ≈ 10 km s−1 nesse plano,
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cujo mapeamento e caracterização é um tema em alta na astronomia nos últimos anos

(Dehnen, 1998; Famaey et al., 2007; Bovy & Hogg, 2010; Bobylev & Bajkova, 2016).

Contudo, ainda não está claro se essas substruturas são apenas locais, ou se ocorrem

ao longo de todo o disco (Kushniruk et al., 2017). Se a origem dessas estruturas for

dinâmica, elas devem cobrir um grande intervalo de idades, ou se concentrar em torno de

uma idade individual caso sejam oriundas de um aglomerado estelar dissolvido (Famaey

et al., 2008). Considerando que suas origens e relação com a idade ainda não são bem

compreendidas, e que incluir estas substruturas no modelo de distribuição resultaria em

uma grande quantidade de parâmetros livres, escolhemos manter o modelo que considera

apenas a distribuição de velocidades, conhecido como elipsoide de velocidades. Contudo,

incluimos no modelo um parâmetro que descreve a correlação entre as velocidades U e

V , e que pode depender da idade, conhecido como desvio do vértice (ℓv). O que é uma

forma de levar em consideração a existência desses grupos, como uma aproximação de

primeira ordem.

Escolhemos trabalhar com uma amostra que contém uma grande quantidade de

estrelas anãs F e G. Isso se deve ao fato de que essas estrelas apresentam uma espec-

tativa de vida ideal para estudos da evolução da Galáxia: vivem o suficiente para que

possam refletir as propriedades de várias épocas distintas, ao mesmo tempo em que seus

parâmetros observavéis variam o suficiente neste intervalo de tempo para que possam ser

usados em sua datação. Contudo, como não é esperado que a difusão orbital dependa da

massa estelar, o método desenvolvido para estrelas F e G também é válido para estrelas

de outros tipos espectrais, como as estrelas K e M. Essas estrelas geralmente não podem

ter suas idades obtidas através dos métodos tradicionais por apresentarem uma evolução

tão lenta que a pequena variação de seus parâmetros observáveis ao longo de um grande

intervalo de tempo é insuficiente para ser detectada. As estrelas desses tipos espectrais

são muito numerosas e apresentam um tempo de vida maior do que a idade da Galáxia,

podendo então contribuir consideravelmente para a observação de seu estado quimio-

dinâmico em diferentes épocas desde sua formação. Na Seção 2.5.3 exemplificamos uma

aplicação deste tipo para a estrela M8V Trappist-1, para a qual os demais métodos não

são confiáveis.

Neste estudo, mostramos como uma abordagem Bayesiana pode ser utilizada para

a obtenção de uma função de densidade de probabilidade através da qual idades in-

dividuais podem ser caracterizadas. Ao aplicar o método na amostra de calibração,
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mostramos que ele é capaz de recuperar uma série de v́ınculos importantes para estudos

da evolução da Galáxia, como a distribuição de idades e a relação idade–metalicidade.

2.2 Amostra

Para calibrar a relação entre os parâmetros cinemáticos e as idades, é necessário ter

uma amostra de estrelas com idades e velocidades conhecidas. O levantamento Geneva-

Copenhagen (Nordström et al., 2004), que cobre anãs F e G de todo o céu na Vizinhança

Solar, é ideal para este estudo. Esta amostra contém idades isocronais para a maioria

das estrelas, assim como informação cinemática não enviesada.

A primeira versão do catálogo (Nordström et al., 2004) apresenta cerca de 63 000

novas medidas de velocidade radial. Juntamente com fotometria uvbyβ da literatura, pa-

ralaxes do Hipparcos (Perryman et al., 1997) e movimentos próprios do Tycho-2 (Hoeg

et al., 1997), os autores obtiveram velocidades espaciais, temperaturas efetivas e me-

talicidades (através do uso de calibrações fotométricas), para a maioria das estrelas.

Aplicaram ainda o método descrito por Jørgensen & Lindegren (2005) para derivar ida-

des isocronais a partir dos parâmetros atmosféricos e de isócronas teóricas do grupo de

Padova (Girardi et al., 2000; Salasnich et al., 2000).

Desde sua primeira publicação, o catálogo passou por três revisões. Holmberg

et al. (2007) aprimorou as calibrações fotométricas para estrelas F iniciais, Holmberg

et al. (2009) reobteve os parâmetros atmosféricos considerando as paralaxes revisadas do

Hipparcos por van Leeuwen (2007). Por fim, Casagrande et al. (2011) revisou os dados

utilizando uma nova calibração de temperaturas efetivas, desenvolvida em Casagrande

et al. (2010), e também obteve uma nova calibração para as metalicidades. A partir do

conjunto de dados revistos, Casagrande et al. (2011) derivou idades isocronais para as

estrelas do catálogo utilizando tanto as isócronas de Padova (Bertelli et al., 2008, 2009),

quanto as do conjunto BaSTI (Pietrinferni et al., 2004, 2006).

Constrúımos nossa amostra a partir dos dados de Casagrande et al. (2011) após

aplicar os seguintes critérios de seleção: (i) primeiro, removemos todas as estrelas para

as quais a informação cinemática não estivesse completa; (ii) descartamos as estrelas

cuja velocidade radial tenha sido determinada por uma única observação, para evitar

binárias não indentificadas para as quais as calibrações fotométricas não seriam válidas;



Caṕıtulo 2 Método Cinemático 55

(iii) Consideramos apenas estrelas para as quais Casagrande et al. (2011) foram capazes

de derivar idades, uma vez que estamos interessados em ajustar a RIV; (iv) removemos

todas as estrelas cuja diferença entre os percentis de 84% e 16% da distribuição de

probabilidade de idade de Casagrande et al. (2011) fosse superior a 3 Ga; (v) e, por fim,

objetivando o uso apenas de idades confiáveis, selecionamos apenas as estrelas para as

quais a diferença entre idade isocronal dos modelos de BaSTI e Padova fosse inferior a

1 Ga. Após a aplicação destes critérios de seleção, nossa amostra final consiste em 9 102

estrelas anãs F e G, contendo informação cinemática completa e idades isocronais bem

definidas.

Para o ajuste e validação do método utilizamos as idades de Padova e BaSTI

separadamente. As idades do conjunto Padova são utilizadas no ajuste das relações entre

parâmetros cinemáticos e idade, equanto as idades do conjunto BaSTI são utilizadas para

a comparação entre as idades cinemáticas e isocronais. Preservando assim o máximo de

independência posśıvel entre os resultados comparados.

2.3 Metodologia

A RIV tem por consequência o fato de que a probabilidade de uma estrela ter

uma determinada velocidade depende de sua idade. Através da aplicação do formalismo

Bayesiano, essa relação de probabilidade pode ser invertida, permitindo que seja obtida

uma função de densidade de probabildiade (pdf) para a idade de uma estrela com base

em sua velocidade espacial.

Em sua forma mais geral, o teorema de Bayes, que descreve a probabilidade de

observação de um parâmetro θ, incluindo dados multivariacionais d e conhecimento

prévio geral (I) pode ser escrita como:

p(θ|d, I) ∝ p(d|θ, I) p(θ|I) . (2.1)

No caso em que os dados observacionais consistem de dois observáveis (designados

por d1 e d2, a função de probabilidade do parâmetros θ é dada por (D‘Agostini, 2003,

eq. 48):

p(θ|d1, d2, I) ∝ p(d2|d1, θ, I) p(d1|θ, I) p(θ|I) . (2.2)
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Quando dois observáveis são independentes, é também válido que:

p(d2|d1, θ, I) = p(d2|θ, I) . (2.3)

Nesta seção mostramos como estas relações de probabilidade podem ser utili-

zadas para a obtenção de uma pdf de idade com base em suas velocidades espaciais

heliocêntricas U , V e W , na metodologia que denominamos Método UVW . Também

mostramos que outras propriedades cinemáticas, como a excentricidade, podem ser uti-

lizadas no formalismo, desde que sua relação com a idade seja conhecida. Apresentamos

dois métodos que fazem uso da excentricidade, e que denominamos Método eV W e

Método eUW .

2.3.1 Método UV W

No método descrito nessa seção os dados observacionais consistem nas componen-

tes de velocidade espacial heliocêntrica1 U , V eW . Um fator importante que precisa ser

considerado é a existência de correlação entre as velocidades U e V , que pode apresentar

dependência com a idade (ver, por exemplo, Rocha-Pinto et al., 2004). As correlações en-

volvendo a componente W são usualmente menores que as incertezas, e portanto podem

ser ignoradas (Binney & Merrifield, 1998).

As equações deste método podem ser simplificadas ao trabalharmos com as com-

ponentes do elipsoide de velocidades, v1, v2 e v3 (que são equivalentes às componentes

principais da distribuição), ao invés das componentes U , V e W . Isso ocorre pois, por

definição, as componentes do elipsoide de velocidades não apresentam correlação entre

si. As componentes W e v3 são equivalentes exceto pelo deslocamento necessário para

assegurar média zero para v3, causado pela velocidade do Sol com respeito ao Sistema

Local de Repouso (W☼). O cálculo de v1 e v2 envolve apenas as componentes de veloci-

dade U e V e pode ser descrito em termos do desvio do vértice ℓv. Também é necessário

conhecer as componentes de velocidade solar U☼ e V ′
☼, com especial cuidado no caso

de V ′
☼, que pode também depender da idade. As transformações entre U , V e W e as

1Neste trabalho, definimos o sentido do eixo U apontando para o centro da Galáxia.
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componentes principais são dadas por:

v1 = (U + U☼) cos ℓv+(V+V ′
☼) sin ℓv ,

(2.4a)

v2 = −(U + U☼) sin ℓv+(V+V ′
☼) cos ℓv ,

(2.4b)

v3 =W +W☼ , (2.4c)

onde ℓv é dado em função das variâncias σ2U e σ2V , e da correlação σUV :

ℓv =
1

2
arctan

(
2σUV

σ2U − σ2V

)
. (2.5)

A transformação entre as funções de densidade de probabilidade é dada em termos

do Jacobiano da transformação de coordenadas, sendo p(t|U, V,W ) = J(v1, v2, v3) p(t|v1, v2, v3),

onde designamos a idade como t. Neste caso, a transformação é bastante simples, uma

vez que envolve apenas operações de translação e rotação, de forma que o Jacobiano equi-

vale à unidade. Segue então da Equação 2.1 (omitindo o termo que denota conhecimento

prévio, I) que:

p(t|U, V,W ) ∝ p(v1|t) p(v2|t) p(v3|t) p(t) . (2.6)

A probabilidade p(t) corresponde à distribuição de probabilidade a priori para

a idade, que engloba o conhecimento que se tem acerca da probabilidade relativa entre

diferentes idades, antes que sejam considerados os dados observados em questão. A única

informação que estamos considerando neste caso é que nenhuma estrela na Galáxia deve

ser mais velha que 14 Ga (um arredondamento superior da idade do Universo). Para

todas as idades mais jovens, consideramos uma distribuição de probabilidade uniforme,

de forma que p(t) é dado por:

p(t) =


1, se 0 < t < 14 Ga.

0, demais casos.

(2.7)

Para descrever a probabilidade p(vi|t), aproximamos distribuições gaussianas cuja

dispersão depende da idade considerada (σi(t)). Esta simplificação é necessária para
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que possamos trabalhar com uma distribuição descrita por um pequeno conjunto de

parâmetros, para os quais podemos ajustar relações em função da idade utilizando nossa

amostra de 9 102 estrelas. Uma descrição mais sofisticada desta distribuição de probabi-

lidade pode ser adotada na metodologia, incluindo, por exemplo, a existência de grupos

co-moventes. Contudo essa análise está além dos objetivos deste trabalho.
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Figura 2.1. Dispersão de velocidades em função da idade para as componentes U (quadrados e linha
vermelhos), V (triângulos e linha verdes) e W (ćırculos e linha azuis), e também para as componentes
principais v1 (cruz e linha dourados) e v2 (losangos e linha verde-azulados) para os 30 subgrupos
divididos por idade. As incertezas foram estimadas através da técnica de reamostragem de bootstrap.
Para cada componente, a linha representa o melhor ajuste da função σi = bi t

ai . O primeiro e último
grupos foram exclúıdos do ajuste por motivos explicados no texto. Os valores dos parâmetros ai e bi
são mostrados na Tabela 2.1.

Os parâmetros que devemos ajustar em função da idade são então: as dispersões

σ1(t), σ2(t), σU (t), σV (t) e σW (t); o desvio do vértice ℓv(t) e a componente V da veloci-

dade espacial Solar, V ′
☼(t). Ajustamos essas funções seguindo um procedimento similar

ao adotado por Nordström et al. (2004) para a amostra original do LGC. Primeiro, di-

vidimos a amostra em 30 subgrupos de ≈ 300 estrelas cada, de acordo com as idades
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Tabela 2.1. Parâmetros bi e ai que parametrizam a relação entre dispersão de velocidades e idade
através da relação σi = bi t

ai , para cada componente U , V e W e para as componentes principais v1
e v2. Os valores obtidos por Nordström et al. (2004, LGCI) e Holmberg et al. (2009, LGCIII) são
apresentados para comparação.

b a aLGCI aLGCIII

U 21.2± 1.0 0.35± 0.02 0.31 0.39
V 13.0± 1.0 0.36± 0.02 0.34 0.40
W 9.1± 1.0 0.48± 0.04 0.47 0.50
v1 22.0± 1.0 0.33± 0.02
v2 11.9± 1.0 0.42± 0.02

das estrelas (primeiro grupo com as 300 mais jovens e assim por diante). Em seguida,

os parâmetros descritos anteriormente foram calculados para cada subgrupo e suas in-

certezas inferidas através da técnica de reamostragem bootstrap. A Figura 2.1 mostra a

dispersão de velocidade para cada componente calculada para cada um dos subgrupos.

Como usualmente feito na literatura, ajustamos uma lei de potencias na forma σi = bi t
ai

à relação entre dispersão de velocidade e idade. Em cada caso, antes de ajustarmos a

relação, exclúımos o primeiro e o último subgrupos, representados em cinza. A razão

para isso é que o último grupo pode estar contaminado por estrelas velhas provenientes

do disco espesso, enviesando as dispersões para valores maiores, e que o primeiro grupo

pode conter estrelas muito jovens, que não completaram uma quantidade significativa

de órbitas e portanto suas velocidades podem ser um reflexo de estruturas locais ainda

não dissolvidas. Apresentamos na Tabela 2.1 os valores obtidos para os parâmetros ai e

bi de todas as componentes. Os resultados corroboram o que já havia sido estabelecido

pelos estudos do LGC: existe um crescimento na dispersão de velocidades para todas as

componentes em todos os intervalos de idade considerados para o disco da Galáxia.

As relações entre os parâmetros restantes, ℓv e V ′
☼, e idade foram obtidas de

maneira similar e são representadas na Figura 2.2. As expressões obtidas que melhor

descrevem o comportamento destes parâmetros em função da idade são:

ℓv(t) = 0.41 exp(−0.37 t) (2.8)

V ′
☼(t) = 0.17 t2 + 0.63 t+ 12.5 . (2.9)

O crescimento observado para V ′
☼ já era esperado e é causado pela deriva as-

simétrica: para serem observadas na Vizinhança Solar, as estrelas provenientes da parte

interna da Galáxia precisam estar próximas ao ponto apogaláctico de suas órbitas. Já

as estrelas das regiões mais externas encontram-se mais próximas ao seu perigaláctico.
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Figura 2.2. Deriva do vértice, ℓv (painel inferior), e V ′
☼ (painel superior) calculados para cada um dos

30 subgrupos divididos por idade. Incertezas foram estimadas a partir da técnica de reamostragem de
bootstrap. As equações que descrevem a relação entre estes parâmetros e a idade foram ajustadas como
V ′
☼(t) = 0.17 t2 + 0.63 t+ 12.5 e ℓv(t) = 0.41 exp(−0.37 t), e são representadas pelas linhas sólidas. O

primeiro e o último grupos foram exclúıdos do ajuste por razões explicadas no texto.

Como as estrelas são mais lentas quando estão em seu apogaláctico, e a densidade de

estrelas é maior nas partes internas da Galáxia, observamos mais estrelas na Vizinhança

Solar que são provenientes das partes mais internas do que das partes mais externas.

Isso faz com que, em média, a velocidade azimutal de um grupo de estrelas seja menor

do que a velocidade azimutal de uma órbita circular na Vizinhança Solar. Além disso,

estrelas mais velhas já sofreram mais perturbações em suas órbitas, inicialmente circu-

lares, e podem ser observadas em um intervalo de distâncias galactocêntricas cada vez

maior, ampliando o efeito da deriva assimétrica em função da idade.

Existe ainda um debate em aberto a respeito da causa do desvio do vértice e sua

dependência com a idade. Observamos aqui que o desvio do vértice é máximo para as

estrelas mais jovens, e tende a zero para estrelas mais velhas. Uma posśıvel causa para

isso é a presença de grupos co-moventes na Galáxia (Dehnen, 1998). Uma investigação

detalhada com respeito à existência e origem dos principais grupos na vizinhança solar

foi feita por Famaey et al. (2008). As posições dos quatro grupos principais encontra-

dos em seu estudo (Hércules, Plêiades, Hı́ades e Sirius) está alinhada com a rotação

necessária que obtemos para as componentes principais do elipsoide de velocidades. As

estrelas neste grupo são em geral associadas a aglomerados jovens com poucas centenas
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Tabela 2.2. Comparação entre os valores de velocidade solar obtidos neste estudo, e os valores obtidos
por Francis & Anderson (2014, F&A14), Bobylev & Bajkova (2014, B&B14), Coşkunoǧlu et al. (2011,
Coş+11), Schönrich et al. (2010, Sch+10) e Koval’ et al. (2009, Kov+2009).

Autor U☼ km s−1 V☼ km s−1 W☼ km s−1

Este estudo 9.8± 0.3 12.5± 0.9 7.2± 0.2
F&A14 14.1± 1.1 14.6± 0.4 6.9± 0.1
B&B14 6.0± 0.5 10.6± 0.8 6.5± 0.3
Coş+11 8.83± 0.24 14.19± 0.34 6.57± 0.21

Sch+10 11.1+0.69
−0.75 12.24+0.47

−0.47 7.25+0.37
−0.36

Kov+09 5.1± 0.4 7.9± 0.5 7.7± 0.2

de milhões de anos, em acordo com o decĺınio do ângulo de desvio do vértice que ob-

servamos em função da idade. Esta análise corrobora que os grupos co-moventes sejam

a principal causa da existência do desvio do vértice, e podemos dizer que, em primeira

ordem, o método aqui descrito leva em consideração a existência destes grupos.

As componentes de velocidade do Sol são obtidas a partir da média das velocidades

das estrelas na vizinhança Solar. No caso dessa amostra, obtemos U☼ = 9.8±0.3 km s−1

eW☼ = 7.2±0.2 km s−1. Como a média da componente azimutal, V , depende da idade,

a derivação desta componente da velocidade do Sol não é tão simples. Se considerarmos

que V☼ corresponde à componente de velocidade obtida a partir de uma amostra ide-

alizada com idade zero, equivalente a V ′
☼(t = 0), obtemos V☼ = 12.5 ± 0.9 km s−1. A

Tabela 2.2 compara os valores obtidos neste estudo com um conjunto de valores da lite-

ratura. Como pode ser observado, os valores obtidos por diferentes autores podem variar

consideravelmente. Ainda assim, os valores calculados nestes estudos encontram-se den-

tro do intervalo de valores usualmente observados. Na Seção 2.4.1.3 iremos investigar o

quanto o valor adotado para a velocidade solar afeta as idades determinadas.

A partir do ajuste dessas relações, constrúımos uma pdf de idade calculando a

probabilidade p(ti|U, V,W ) para um conjunto de idades. Adotando o modelo do elipsoide

de velocidades para descrever a distribuição das componentes principais, a probabilidade

para cada idade ti é obtida através da relação:2

p(t|U,V,W )∝
∏

i=1,2,3

[
1

(2π)12σi(t)
exp

(
− v2i
2σi(t)2

)]
, (2.10)

onde v1, v2 e v3 são obtidos através da Equação 2.4.

2Os śımbolos σ1 e σ2 representam a dispersão de velocidades para as componentes v1 e v2. Notamos
também que a Equação 2.4 implica em σ3 = σW .



Caṕıtulo 2 Método Cinemático 62

2.3.2 Método eV W

Também é posśıvel utilizar outros parâmetros cinemáticos além das velocidades

espaciais, desde que a distribuição deste parâmetro seja conhecida e varie com a idade.

Neste estudo, mostramos como isso pode ser feito incluindo a excentricidade orbital, o

que chamamos de Método eV W . Neste caso, as probabilidades são obtidas a partir da

excentricidade e das velocidades V e W . Não podemos utilizar as três componentes de

velocidade pois a excentricidade seria univocamente determinada por elas, e não acres-

centaria nenhuma informação estat́ıstica. Além disso, a equação não é tão simples como

no primeiro caso, já que a excentricidade apresenta forte correlação com as componentes

de velocidade U e V . Considerando esta correlação com a componente V , o teorema de

Bayes assume a forma:

p(t|e, V,W ) = p(e|V, t) p(V |t) p(W |t) p(t) . (2.11)

Como fizemos para o Método UVW , utilizamos uma distribuição p(t) uniforme

para idades entre 0 e 14 Ga e aproximamos a distribuição de velocidades como gaussianas.

A relação entre os parâmetros da distribuição de velocidade e a idade já foi obtida na

Seção 2.3.1 e tudo que nos resta obter é a distribuição p(e|V, t).

Obtemos a distribuição p(e|V, t) a partir de mapas de densidade no plano eV

constrúıdos para diferentes idades. Para criar os mapas de densidade, geramos pares

aleatórios de velocidade (U , V ) que seguem a distribuição descrita pelos parâmetros

ajustados na seção anterior. Em seguida estimamos a excentricidade para os valores

simulados de U e V e utilizamos a técnica de estimador de densidade kernel bidimensi-

onal para gerar os mapas de densidade. A excentricidade é obtida a partir do par (U ,

V ) através da seguinte expressão:

e = 2.98 · 10−3
(
155 + 20.0U + 19.6V + U2 + 1.95V 2

)12 − 7.23 · 10−4 , (2.12)

Idealmente a excentricidade deveria ser calculada por integração órbital, mas ve-

rificamos que o uso da expressão acima gera resultados satisfatórios, com menos custo

computacional. Para obter este ajuste, utilizamos o software de construção automática
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Figura 2.3. (à esquerda) mapa de densidade no plano eV construido através de uma amostra simulada
de 2 milhões de estrelas com idade igual a 4 Ga. A excentricidade foi considerada uma função de U e V ,
que por sua vez foram amostrados a partir do modelo ajustado na Seção 2.3.1. (À direita) funções de
densidade de probabilidade p(e|V, t = 4Ga) para três diferentes velocidades V = 20,−20,−60 km s−1,
representadas pelas linhas horizontais em cor equivalente no painel da esquerda.

de modelos Eureqa. Este software testa iterativamente combinações de funções po-

linomiais, exponenciais, logaritmicas, trigonométricas e leis de potência, penalizando

complexidade, para encontrar a função que melhor descreve um dado parâmetro em

função de múltiplos outros parâmetros de um conjunto de dados. Aplicamos o Eureqa

para explicar a excentricidade em função das velocidades U , V e tambémW (que não foi

considerada relevante pelo programa), da amostra de Casagrande et al. (2011). Dessa

forma, a excentricidade obtida corresponde à que seria obtida por integração orbital

utilizando o mesmo potencial galáctico adotado por estes autores. Comparando os re-

sultados previstos por esta equação, com os resultados obtidos por Casagrande et al.

(2011), observamos que em 98% dos casos a excentricidade calculada difere do valor

do catálogo por menos de 0.01, o que consideramos satisfatório o suficiente para nossa

análise.

Para exemplificar o quão drasticamente a probabilidade p(e |V, t) pode variar para

uma mesma idade, porém diferentes valores de V , apresentamos na Figura 2.3 o mapa de

densidade no plano eV para a idade de 4 Ga. Vemos que a distribuição é razoavelmente

complexa, justificando a construção desta a partir de valores simulados de U e V ao invés

de tentarmos parametrizá-la tal qual fizemos com a distribuição de velocidades. À direita

representamos a pdf de excentricidade pra três valores distintos de V . A grande diferença

entre as pdfs representadas justifica a necessidade de se considerar a dependência em V

para a probabilidade de excentricidade. Constrúımos mapas semelhantes ao dessa figura
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para um conjunto de idades entre 0 e 14 Ga, e utilizamos estes mapas para gerar, por

interpolação, a função p(e|V, t) conforme necessário.

Obtemos então a pdf de idade a partir dos valores observados de e, V e W ,

calculando p(ti | e, V, W ) para um conjunto de idades. Aproximamos as distribuições

p(V |t) e p(W |t) como gaussianas, cujos parâmetros foram ajustados na Seção anterior,

e utilizamos os mapas de densidade para obter a função p(e|V, t), de forma que:

p(ti | e, V, W ) ∝ p(e | ρ(V, ti)) ·
1

2π

∏
k=V,W

[
1

σk(ti)
exp

(
−
[
k − k☼(ti)

]2
2σ2k(ti)

)]
(2.13)

2.3.3 Método eUW

O método eUW é essencialmente o mesmo que o método eV W , porém conside-

rando como um dos observáveis a velocidade U ao invés da velocidade V . Neste caso, a

equação Bayesiana que nos permite obter a pdf para a idade é:

p(t|e, U,W ) = p(e|U, t) p(U |t) p(W |t) p(t) . (2.14)

Neste caso, os mapas de densidade necessários para a obtenção de p(e|U, t) são

aqueles que apresentam as distribuições previstas no plano eU para diferentes idades.

Constrúımos os mapas a partir do mesmo conjunto de valores (U, V ) utilizados para

gerar os mapas no plano eV .

Como anteriormente, obtemos a pdf de idade calculando p(ti|e, U,W ) para diferen-

tes idades. Assim como no caso anterior, as distribuições de velocidades são aproximadas

como Gaussianas e a probabilidade p(e|U, ti) é obtida através do mapa de densidade eU

para idade ti. A equação final para o método eUW é então dada por:

p(ti | e, U, W ) ∝ p(e | ρ(U, ti)) ·
1

2π

∏
k=U,W

[
1

σk(ti)
exp

(
−
[
k − k☼(ti)

]2
2σ2k(ti)

)]
(2.15)
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2.4 Discussão

Aplicamos os métodos descritos na Seção 2.3 para derivar a pdf da idade de todas

as 9 102 estrelas da amostra definida na Seção 2.2. Apenas 9 estrelas não puderam ter sua

pdf de idade obtida pelos métodos eV W e eUW por apresentarem velocidades superiores

às consideradas na construção dos mapas de densidade (|U | or |V | > 200 km s−1). Como

a maior parte dessas estrelas também apresenta alta componente de velocidade W , elas

provavelmente pertencem à outra população da Galáxia, e a exclusão delas não irá afetar

nossas conclusões para o disco fino.

Mesmo que a pdf contenha mais informação a respeito da idade do que um de-

terminado estimador pontual, é geralmente necessário caracterizar um valor individual

para a idade de cada estrela; como por exemplo, para encontrar a relação entre um

determinado parâmetro e a idade, ou para comparar idades obtidas por dois estudos

diferentes. Como nosso primeiro objetivo é comparar os resultados obtidos pelo método

cinemático com aqueles obtidos pelo método isocronal, escolhemos caracterizar as idades

através de dois estimadores pontuais: a idade mais provável tMP e a idade esperada tE,

definidos como:

tMP = argmax
t

f(t) , (2.16a)

tE =

∫ ∞

−∞
t f(t) dt , (2.16b)

onde f(t) representa a função de probabilidade de idade a posteriori p(t|U, V,W ),

p(t|e, V,W ) ou p(t|e, U,W ), respectivamente obtida pelos métodos UVW , eV W ou

eUW .

A Figura 2.4 apresenta exemplos de pdfs obtidas para quatro estrelas diferentes

usando os três métodos descritos anteriormente. Também representamos as idades mais

prováveis (marcas verticais no eixo superior) e idade esperada (marcas no eixo inferior)

para cada método. Essas estrelas foram selecionadas por representar exemplos de di-

ferentes situações que encontramos ao caracterizar as idades. No painel ‘a’, vemos que

não há idade inferior bem definida, e neste caso, a idade mais provável é definida como

a menor idade considerada no cálculo da pdf (0.1 Ga); no painel ‘b’, representamos

um caso no qual tanto o limite inferior quanto o superior são bem definidos, de forma

que as duas idades, mais provável e esperada, podem ser propriamente definidas, o que
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Figura 2.4. Função de densidade de probabilidade de idade obtida pelos Métodos UVW (ver-
melho), eV W (azul) e eUW (verde), para quatro estrelas representativas. Painel a) HD 1101,
que possui velocidades (U, V,W ) = (−12,−23,−6) km s−1 e excentricidade e = 0.07, b) HD 1343,
para a qual as velocidades são (U, V,W ) = (−22, 16, 3) km s−1 e a excentricidade é e = 0.09, c)
HD 852, que tem (U, V,W ) = (−58, 39,−9) km s−1 e e = 0.22 e d) HD 12387, com velocidades
(U, V,W ) = (−3,−88, 60) km s−1 e excentricidade e = 0.32. As marcas verticais no eixo superior re-
presentam a idade mais provável para cada método, e as marcas no eixo inferior representam a idade
esperada.

corresponde a um caso ideal; em ‘c’, mesmo que a idade mais provável esteja definida

dentro do intervalo de idades considerado, a idade esperada estará enviesada devido ao

truncamento da função de probabilidade imposto pela prior p(t); por fim, o painel ‘d’

apresenta um caso similar ao caso ‘a’, mas com respeito à idade superior, no qual a

idade mais provável seria superior à idade do Universo caso não tivéssemos considerado

a prior p(t).

A remoção de todas as estrelas cujas pdfs sejam afetadas pelos viéses presentes

nos casos ‘a’, ‘b’ e ‘c’ reduziria consideravelmente as estrelas da amostra; dessa forma,

resolvemos trabalhar com uma caracterização de idade que combine a idade esperada

(tE) e a idade mais provável (tMP). Dessa forma, a amostra é menos afetada pelos

viéses discutidos anteriormente quando pelo menos uma das duas idades pode ser bem

definida. Definimos então a idade cinemática tkin como uma média ponderada entre tMP

e tE. Observamos que os pesos que resultam na distribuição de idades mais coerente

com a das idades isocronais são dados por:

tkin =
3 tMP + tE

4
. (2.17)

Para tabelar os resultados calculamos também, além das idades mais provável

(t
(i)
MP) e esperada (t

(i)
E ), as idades correspondentes aos percentis de 2.5%, 16%, 50%,



Caṕıtulo 2 Método Cinemático 67
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Figura 2.5. Distribuição das incertezas individuais das idades obtidas pelos Métodos UVW (verme-
lho), eV W (azul) e eUW (verde) usando a Equação 2.18. Todos os métodos apresentam distribuições
δt bem semelhantes, com pico em cerca de 3.25 Ga e nenhuma incerteza maior que 4 Ga.

84% e 97.5% da distribuição, que designamos respectivamente t
(i)
2.5, t

(i)
16 , t

(i)
50 , t

(i)
84 e t

(i)
97.5,

onde i = 1, 2, 3 correspondem aos Métodos UVW , eV W e eUW , respectivamente. Os

resultados do método UVW para as 40 primeiras estrelas da amostra são representados

na Tabela ??, no Apêndice C. Os dados completos podem ser acessados eletronica-

mente através do link https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/

Capitulo2/Tabela_LGC_completa.csv.

2.4.1 Incertezas das idades individuais

Devido à natureza estat́ıstica do método, as incertezas das idades caracterizadas

surgem de três diferentes fontes: (i) do espalhamento natural devido ao caráter proba-

biĺıstico das velocidades em função da idade; (ii) da incertezas dos dados observacionais,

que afetam os valores estimados para UVW e consequentemente a pdf obtida; e (iii)

da incerteza causada pela nossa falta de conhecimento do movimento exato do Sol na

Galáxia. Investigamos aqui como a alteração da velocidade solar obtida por diferentes

autores e a consideração de observações mais precisas afeta os resultados obtidos.

2.4.1.1 Incertezas provenientes da natureza estat́ıstica dos métodos

Para estimar as incertezas relacionadas ao espalhamento da distribuição de proba-

bilidade das idades estimadas para estrelas individuais através da Equação 2.17, utiliza-

mos uma expressão que envolve as idades e os percentis descritos acima. Essa expressão

foi escolhida de forma a corresponder a 1σ no caso de uma distribuição gaussiana

δt =
1

4

[
(t84 − t16) +

t97.5 − t2.5
2

]
. (2.18)

https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/Capitulo2/Tabela_LGC_completa.csv
https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/Capitulo2/Tabela_LGC_completa.csv


Caṕıtulo 2 Método Cinemático 68

Tal definição corresponde a uma medida de espalhamento que leva em conta tanto

a dispersão próxima à idade mediana (a partir de t84 e t16), quanto a dispersão nas caudas

da distribuição de probabilidade (a partir de t2.5 e t97.5). Além disso, foi elaborada de

forma a permitir uma comparação direta entre as incertezas das idades que obtemos a

partir do método cinemático e das incertezas obtidas por Casagrande et al. (2011) pelo

método isocronal, uma vez que o catálogo publicado por estes autores contém os dados

desses percentis. Contudo, é importante notar que embora δt seja uma medida válida

do espalhamento, ela é arbitrária e nem sempre corresponde ao sigma da gaussiana, já

que a pdf pode se distanciar bastante de uma distribuição normal.

A distribuição de incertezas individuais obtidas por cada um dos três métodos

cinemáticos é representada na Figura 2.5. Podemos observar que, com respeito às in-

certezas individuais, os métodos apresentados são muito semelhantes entre si. Vemos

também que a incerteza média é de 3.1 Ga para os Métodos UVW e eV W , e de 3.0

Ga para o método eUW . Para comparação, a incerteza média das idades isocronais

para essa subamostra do LGC seria de 0.7 Ga, se definida da mesma forma. Isso sig-

nifica que, isoladamente, o método cinemático só será útil para estrelas individuais nos

casos em que o método isocronal é incapaz de gerar resultados satisfatórios, como é o

caso da aplicação para estrelas anãs M; ou quando utilizado como indicador de idade

independente para complementar a informação obtida por outros métodos.

2.4.1.2 Impacto das incertezas observacionais

Para entender o quanto as incertezas nas observações, utilizadas para a deter-

minação das velocidades UVW , afetam a pdf obtida para a idade, realizamos um con-

junto de simulações de Monte Carlo e analisamos o reflexo das incertezas nas idades tML

e tE obtidas.

Para cada estrela, a paralaxe, movimentos próprios e velocidades radiais foram

reamostrados 1000 vezes, considerando erros gaussianos. As velocidades UVW foram

então recalculadas em cada caso utilizando as equações descritas por Johnson & Soder-

blom (1987). Os painéis superiores da Figura 2.6 mostram as pdfs obtidas para cada

uma das 1000 reamostragens (linhas douradas) e a pdf original (linha preta) para três

estrelas representativas: HD 3598 (esquerda), que possui incertezas consideradas baixas
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Figura 2.6. Reflexos das incertezas observacionais na pdf obtida, considerando incertezas do LGC
(painel superior) e incertezas previstas pelo Gaia (painél inferior) para as estrelas HD 3598 (esquerda),
HD 507 (centro) and HD 180748 (direita). A linha tracejada preta representa a pdf original, enquanto
as linhas douradas representam os resultados obtidos a partir das 1000 reamostragens de Monte Carlo.
Os histogramas representam a distribuição dos valores obtidos para a idade mais provável (verde) e
idade esperada (azul).

para o LGC (σπ = 0.53 mas, σµ = 1.0 mas/ano e σrv = 0.3 km s−1); HD 578 (cen-

tro), cuja incerteza é representativa da maioria das estrelas no catálogo (σπ = 0.66 mas,

σµ = 2.0 mas/ano e σrv = 0.4 km s−1); e HD 180748 (direita), que possui incertezas

altas comparadas às demais estrelas do levantamento (σπ = 1.8 mas, σµ = 4.0 mas/ano

e σrv = 3 km s−1). Também incluimos histogramas que representam a distribuição de

idades mais prováveis (em verde) e de idades esperadas (em azul). As dispersões dos his-

togramas são: σtML = 0.26 Ga e σtE = 0.15 para HD 3598; σtML = 0.39 Ga e σtE = 0.27

para HD 578; e σtML = 1.25 Ga e σtE = 0.61 Ga para HD 180748.

É evidente que quanto maior as incertezas observacionais, maior será a incerteza

calculada para os estimadores pontuais. Para a amostra completa, considerando as

incertezas do LGC, obtemos em média σtML = 0.47 e σtE = 0.28. Sendo assim, para os

dados deste levantamento, podemos concluir que a idade esperada é menos afetada por

incertezas observacionais que a idade mais provável.

Além dessa análise, verificamos como os dados do Gaia irão aprimorar os resulta-

dos obtidos pelo método cinemático. Para isso, realizamos novamente um conjunto de

reamostragens de Monte Carlo considerando as incertezas que o Gaia objetiva atingir

ao final da missão (de Bruijne et al., 2005): σπ = 25 · 10−3 mas, σµ = 13.15 · 10−3

mas/ano e σrv = 1 km s−1. O painel inferior da Figura 2.6 mostra as pdfs obtidas para

as estrelas HD 3598 (esquerda), HD 578 (centro) HD 180748 (direita). Como podemos

ver, a qualidade esperada pelo Gaia praticamente elimina a contribuição da incerteza
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Figura 2.7. Efeitos de alterar a velocidade peculiar do Sol para o calculo da pdf para as estrelas
HD 3598 (esquerda), HD 507 (centro) e HD 180748 (direita). A linha preta representa a pdf obtida
utilizando a velociade Solar estimada neste estudo, enquanto as demais linhas representam as pdfs
obtidas utilizando as velocidades descritas na Tabela2.2.

observacional para o espalhamento da distribuição de probabilidade para idade. Em

média, para toda a amostra, obtemos neste caso σtML = 0.09 Ga e σtE = 0.07 Ga.

2.4.1.3 Incerteza na velocidade peculiar do Sol

Também investigamos o impacto nas pdfs e nas idades caracterizadas, causados

pela variação da velocidade pecular do Sol. A Figura 2.7 mostra a pdf obtida utilizando

a velocidade solar derivada deste trabalho (linha preta) e as pdfs obtidas utilizando os

valores listados na Tabela 2.2. Apresentamos os resultados para três estrelas represen-

tativas da amostra: HD 3598 (esquerda), HD 507 (centro) e HD 180748 (direita).

As estrelas HD 3598 e HD 180748 representam casos nos quais a pdf derivada é

menos senśıvel à mudança na velocidade solar considerada. Já a estrela HD 507 sofre

uma maior variação. Ainda assim, esta variação é inferior à variação observada devido

às incertezas observacionais. Isso nos permite concluir que as incertezas observacionais,

quando comparáveis às incertezas do LGC, são o que domina a incerteza do método

cinemático. É importante ressaltar que isso deixaria de ser verdade caso as incertezas

fossem da ordem esperada pelo Gaia, no qual as incertezas devido ao desconhecimento

do valor exato da velocidade solar passariam a dominar.

Para comparar os resultados de maneira quantitativa, aplicamos o método ci-

nemático para todas as estrelas de nossa amostra utilizando a velocidade peculiar solar

obtida por diferentes autores. Caracterizamos as idades a partir das pdfs e investigamos

a distribuição das diferenças entre estas idades e as obtidas utilizando a velocidade solar
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Tabela 2.3. Desvio padrão da distribuição das diferenças entre as idades caracterizadas utilizando a
velocidade solar deste estudo, e a velocidade solar de diferentes autores: Francis & Anderson (2014,
F&A14), Bobylev & Bajkova (2014, B&B14), Coşkunoǧlu et al. (2011, Coş+11), Schönrich et al.
(2010, Sch+10) e Koval’ et al. (2009, Kov+2009). Apresentamos os resultados para o caso da idade
mais provável (σ∆tMP

) e idade esperada (σ∆tE ). Todas as estrelas da amostra foram consideradas.

Autor U☼ km s−1 V☼ km s−1 W☼ km s−1 σ∆tMP
σ∆tE

Este estudo 9.8 12.5 7.2
F&A14 14.1 14.6 6.9 0.26 0.18
B&B14 6.0 10.6 6.5 0.25 0.18
Coş+11 8.83 14.19 6.57 0.21 0.14

Sch+10 11.10 12.24 7.25 0.08 0.06

Kov+09 5.1 7.9 7.7 0.52 0.31

derivada neste estudo. O desvio padrão dessas distribuições é uma medida da contri-

buição da incerteza na velocidade solar para a incerteza final das idades caracterizadas.

Listamos os resultados na Tabela 2.3.

Eliminando os valores extremos, vemos que a dispersão da diferença dos valores

obtidos para a idade mais provável e idade esperada ficam entre 0.21−0.26 e 0.14−0.18,

respectivamente, o que está em acordo com o que foi discutido anteriormente, sendo de

fato menor do que as dispersões observadas devido às incertezas observacionais do LGC

(0.47 e 0.28, respectivamente). Vemos ainda que tE apresenta uma menor variação,

podendo ser considerado um estimador mais robusto, mas não necessariamente mais

acurado, que tMP.

Por fim, podemos concluir que as idades caracterizadas têm uma incerteza da

ordem de 3 Ga devido ao espalhamento caracteŕısticos das pdfs obtidas, além de uma

incerteza adicional nos estimadores pontuais da ordem de 0.5 Ga para a idade mais

provável e de 0.3 Ga para a idade esperada. Estes valores são obtidos através da com-

posição do reflexo das incertezas observacionais e da incerteza na velocidade solar na

caracterização destes estimadores.

2.4.2 Comparação entre os diferentes métodos

Na Seção 2.3 utilizamos idades isocronais, derivadas por Casagrande et al. (2011)

por meio do conjunto de isócronas de PADOVA, para ajustar as relações entre os

parâmetros cinemáticos e a idade das estrelas do LGC. Para comparar resultados que se-

jam os mais independentes posśıveis, fazemos a comparação entre as idades cinemáticas

obtidas pelos métodos aqui desenvolvidos, e as idades isocronais de Casagrande et al.
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(2011) obtidas utilizando o conjunto de isócronas BaSTI, que em nenhum momento fo-

ram utilizadas no ajuste. Um ponto positivo que torna essa comparação mais viável é o

fato de que os ajustes são feitos a partir de parâmetros calculados para um conjunto de

estrelas, e não para estrelas individuais, o que ameniza viéses estat́ısticos.

É importante ressaltar que ainda existirá um viés de correlação intŕınseco uma

vez que, ainda que apresentem detalhes distintos, o cômputo de trajetórias evolutivas de

diferentes modelos se baseia no mesmo conjunto de leis para descrever a evolução de uma

estrela e partem de hipóteses e condições iniciais semelhantes. Além do mais, exigimos

na construção da amostra que as idades isocronais de PADOVA e BaSTI apresentassem

diferença máxima de 1 Ga, ampliando qualquer posśıvel correlação entre elas. Ainda que

este não fosse o caso, e buscássemos uma comparação com idades determinadas por um

método de datação diferente do utilizado na calibração das relações cinemáticas, essa

posśıvel correlação ainda estaria presente: apenas a idade solar é conhecida de forma

absoluta, e qualquer forma de datação é invariavelmente calibrada de acordo com alguma

outra. Sendo assim, na ausência de uma melhor alternativa, comparamos as idades

caracterizadas a partir da aplicação do método cinemático com as idades isocronais de

BaSTI calculadas por Casagrande et al. (2011), com a ressalva de que a semelhança entre

os resultados obtidos pode em parte ser explicada pela posśıvel existência de correlação

entre as metodologias. Para fazer a comparação, caracterizamos as idades isocronais

através de uma média ponderada entre seus estimadores pontuais, da mesma forma

como fazemos para as idades cinemáticas:

tiso =
3 t

(iso)
MP + t

(iso)
E

4
, (2.19)

onde t
(iso)
MP corresponde à idade mais provável, e t

(iso)
E à idade esperada da pdf de idade

isocronal.

Apresentamos na Figura 2.8 as distribuições das diferenças entre a idade isocronal

e a idade cinemática obtida pelos três métodos: UVW (esquerda), eV W (centro) e

eUW (direita). O comportamento das três distribuições é semelhante e apresenta pico

próximo a zero, o que significa que o caso mais comum é o de concordância entre a idade

isocronal e cinemática. A mediana das distribuições também encontra-se próxima a zero,

sendo −0.33 para o Método UVW , −0.34 para o Método eV W e −0.24 para o Método
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Figura 2.8. Distribuições das diferenças entre as idades isocronal e cinemáticas, obtidas pelo Método
UVW (esquerda), Método eV W (centro) e Método eUW (direita). As distribuições são semelhantes
em todos os três casos, apresentando picos próximo de zero, que significa que as idades tendem a
apresentar boas concordâncias. Os espalhamentos podem ser explicados pelas incertezas individuais
tanto das idades isocronais quanto cinemáticas.

eUW . O espalhamento nas distribuições é explicado pela grande incerteza do método

cinemático, em conjunto com a também significativa incerteza do método isocronal.

Também podemos notar que a cauda da distribuição no sentido das diferenças

negativas é mais proeminente, significando que as idades cinemáticas estão sendo mais

superestimadas do que subestimadas em relação às idades isocronais. Uma posśıvel

causa para este efeito é a ocorrência de muito mais estrelas jovens do que velhas no

LGC, juntamente com o grande espalhamento das pdfs obtidas. Isso faz com que mais

estrelas jovens tenham tE deslocadas para idades mais velhas (centro do intervalo de

idades), do que estrelas velhas apresentem tE deslocadas para idades mais jovens. Esse

fato é um dos motivos pelos quais escolhemos dar menos peso para a tE na definição da

idade cinemática.

Também comparamos as idades obtidas pelos diferentes métodos cinemáticos de-

senvolvidos neste estudo. A distribuição das diferenças é apresentada na Figura 2.9 e

mostra grande concordância entre os métodos. As diferenças raramente excedem 1 Ga

e o pico das distribuições encontra-se próximo a zero. A média das diferenças é dada

por 0.02 no caso dos Métodos UVW e eV W (esquerda), 0.14 para os Métodos UVW e

eUW (centro) e 0.12 para os Métodos eV W e eUW (direita). Essa concordância é es-

perada, uma vez que a única diferença entre os métodos é a adição da excentricidade no

formalismo Bayesiano, que por sua vez apresenta grande correlação com as velocidades

U e V .
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Figura 2.9. Distribuições das diferenças das idades obtidas pelos diferentes métodos cinemáticos. Em
todos os casos, o pico da distribuição se encontra próximo de zero, e as diferenças raramente excedem
1 Ga, o que demonstra boa concordância entre os métodos cinemáticos.

2.5 Resultados

Como verificamos na seção anterior as incertezas individuais do Método Cinemático

são bastante altas, da ordem de ≈ 3 Ga. Ainda assim, veremos que o método pode ser

útil quando o objetivo é obter propriedades globais de uma amostra, como a distribuição

de idades (DI) e a relação idade–metalicidade (RIM). Além disso, é comum encontrar

casos para os quais nenhum dos métodos usuais para datação estelar é aplicável e o

método cinemático, por depender apenas da velocidade espacial da estrela, é a unica

possibilidade, e permite que cheguemos a conclusões ainda que as incertezas envolvidas

sejam altas. Exemplificamos isso ao aplicar o método para a estrela Trappist-1 na Seção

2.5.3.

2.5.1 Distribuição de idades

Na Figura 2.10, apresentamos as DIs obtidas pelo Método UVW (vermelho, es-

querda), eV W (azul, centro) e eUW (verde, direita). Para comparação, apresentamos

também em todos os painéis, em cinza, a DI isocronais (BaSTI). Observamos que em to-

dos os casos existe boa concordância entre as DIs cinemática e isocronal, principalmente

para os métodos eV W e eUW .

A DI é um parâmetro extremamente importante para o estudo da evolução da

Galáxia, uma vez que está fortemente relacionada com o histórico de formação estelar

(HFE) na região estudada. As melhores estrelas para se observar com este intuito são as
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Figura 2.10. Distribuições das idades obtidas pelo método UVW (painel superior), eV W (painel
central) e eUW (painel inferior). Para comparação, a distribuição das idades isocronais é também
representada em todos os três paineis (linha sólida preta). As distribuições de idade obtidas pelos
métodos cinemáticos são bastante similares à obtida pelo método isocronal. Essa concordância é ainda
melhor no caso dos métodos que incluem a excentricidade.

que evoluem lentamente, de forma que as estrelas que se formaram nos primeiros estágios

após a formação da Galáxia ainda possam ser observadas nos dias de hoje. Enquanto

a evolução lenta é o que permite que estas estrelas possam refletir todo o histórico da

Galáxia, ela é também o que invalida a maioria dos métodos de datação tradicional, uma

vez que suas propriedades internas variam muito pouco com o tempo. Como o método

cinemático se baseia apenas nas propriedades cinemáticas da estrela, não atreladas ao

seu processo evolutivo interno, ele se configura como uma promissora ferramenta para

o estudo do HFE, principalmente na era Gaia, já que teremos acesso à informação

cinemática completa de centenas de milhões de estrelas. O resultado apresentado na

Figura 2.10, que demonstra que o método desenvolvido é capaz de retornar a mesma

distribuição do método isocronal, faz dele uma importante ferramenta
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Neste estudo, entretanto, nos limitamos a demonstrar a viabilidade dessa aplicação

através da comparação com os resultados isocronais. A distribuição apresentada não

pode ser diretamente interpretada como um HFE pois está sujeita a todos os critérios

de seleção impostos pela construção da amostra do levantamento Geneva-Copenhagen,

que envolve cortes fotométricos (Nordström et al., 2004), favorecendo certas regiões do

espaço Teff − Mbol − [Me/H] e significativamente enviesando a distribuição de idades

amostrada. A conversão das DIs obtidas para o HFE deve levar em conta todos os

posśıveis viéses impostos, o que está além dos objetivos deste trabalho.

2.5.2 Relação idade–metalicidade

A evolução qúımica da Galáxia ainda é objeto de estudo de muitos trabalhos

recentes (e.g. Haywood et al., 2013; Bensby et al., 2014). Dada a dificuldade de datação

estelar, estudos que relacionam abundâncias qúımicas à épocas espećıficas são limitados

a poucas estrelas (Spina et al., 2016). Sendo assim, para investigar essa evolução com

os dados dispońıveis, é preciso elaborar modelos e aplicar restrições observacionais.

Os primeiros modelos desenvolvidos consideravam um cenário simples tipo “caixa

fechada” (Talbot & Arnett, 1971), no qual as estrelas ejetam o material de seus interiores,

enriquecendo o meio interestelar e fazendo com que estrelas recém-nascidas sejam mais

ricas em metais que as da geração anterior. A distribuição de metalicidade prevista para

as estrelas atuais com respeito a este modelo não está em acordo com as observações (e.g.

the G-dwarf problem Schmidt, 1963; Pagel & Patchett, 1975; Wyse & Gilmore, 1995;

Rocha-Pinto & Maciel, 1996; Haywood, 2001; Nordström et al., 2004), indicando que

processos mais complexos estão envolvidos. Quando considerados influxos e expulsões de

gás (Larson, 1972; Hartwick, 1976; Schindler & Diaferio, 2008) e migração radial no disco

(Wielen et al., 1996; Sellwood & Binney, 2002; Minchev et al., 2013), a concordância

entre as observações e as predições dos modelos melhora consideravalmente.

Considerando a complexidade exigida pelos modelos, mais limitações observa-

cionais são necessárias. Uma propriedade importante que pode elucidar aspectos da

evolução qúımica da Galáxia é a RIM. A parte mais cŕıtica da obtenção da RIM é a de-

terminação de idades estelares para estrelas de baixa massa, especialmente as que vivem

tempo suficiente para reter informação desde o ińıcio da formação da Galáxia. Tradici-

onalmente, observa-se um baixo (ou até mesmo nenhum) aumento na metalicidade ao
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●

●

●

●

●

●

● ●

●

●

●

● ●

●

0 2 4 6

−0
.1

0
−0

.0
5

0.
00

0 2 4 6
Idade isocronal (Ga) Idade cinemática (Ga)

[F
e/

H
] m

éd
ia

Método UVW
Método eVW
Método eUW

Figura 2.11. Relação entre a metalicidade média e a idade para estrelas mais jovens que 7 Ga,
considerando a idade isocronal (esquerda) e as idades obtidas pelo método cinemático (direita). O
comportamento da relação é semelhante em ambos os casos, o que indica que o método cinemático é
adequado para estudos que buscam investigar a evolução da composição qúımica com a idade.

longo do tempo (Edvardsson et al., 1993; Nordström et al., 2004) e um crescimento na

dispersão de metalicidades em função da idade (Casagrande et al., 2011), caracteŕısticas

estas que precisam ser corretamente explicadas pelos modelos.

Para verificar se o Método Cinemático pode ser útil na derivação da relação idade–

metalicidade, dividimos nossa amostra em subgrupos com intervalos de 0.5 Ga e calcu-

lamos a idade média e metalicidade [Fe/H] média de cada grupo. O mesmo foi feito

considerando idades isocronais, para comparação. Como os grupos com idade superior

a 7 Ga teriam muito poucas estrelas, limitamos nossa análise às idades mais jovens. Os

resultados são apresentados na Figura 2.11. Essa análise crua dos dados apresenta um

decaimento da metalicidade com idade tanto para o caso da idade isocronal quanto para

as idades cinemáticas. Embora a causa real para o decaimeto possa ser o v́ıes de seleção

da amostra, o importante aqui é que ele é observado em ambos os casos, demonstrando

que o método cinemático tem potencial para a investigação da correlação entre deter-

minados parâmetros e a idade. A relação obtida é levemente menos acentuada no caso

das idades cinemáticas, o que provavelmente é causado pelo fato de que as incertezas

individuais do método cinemático são maiores, causando uma mistura das estrelas que

na realidade deveriam pertencer a outros grupos de idade.

Assim como no caso da DI, ressaltamos que os viéses de seleção da amostra estão in-

corporados no resultado obtido, e não podemos interpretá-lo diretamente como a relação

idade–metalicidade real da Vizinhança Solar. O objetivo deste estudo é simplesmente

demonstrar que os resultados obtidos pelo método cinemático são similares aos obtidos
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pelo método isocronal, demonstrando o potencial do método cinemático em contribuir

para o desenvolvimento do conhecimento de propriedades de nossa Galáxia quando apli-

cado em amostras maiores, ou em casos nos quais os métodos tradicionais não possam

ser aplicados.

2.5.3 Idade cinemática para Trappist-1

Trappist-1 é o sistema que hospeda a maior quantidade de exoplanetas de tipo

terrestre conhecidos na zona habitável (Gillon et al., 2016). Resultados recentes mostram

que a estrela abriga 5 planetas com tamanho similar ao da Terra (planetas b, c, e, f e g)

e 2 planetas ligeiramente menores (≈ 0.75 R⊕, planetas d e h; Gillon et al., 2017). Os

planetas que se encontram na zona habitável são e, f, e g, podendo portanto apresentar

oceanos de água ĺıquida.

O sistema recebeu muita atenção após sua descoberta em 2016, seguida pela con-

firmação em 2017 de que 3 dos planetas encontram-se na zona habitável. Os principais

estudos concentraram-se na análise da curva de luz (e.g. Wang et al., 2017), investigações

dinâmicas (e.g. Tamayo et al., 2017; Quarles et al., 2017) e habitabilidade (e.g. O’Malley-

James & Kaltenegger, 2017; Wolf, 2017). Contudo, a determinação de sua idade, um

importante parâmetro para a compreensão geral do sistema, permanece sendo um de-

safio. A maior dificuldade consiste no fato de que a estrela central deste sistema é uma

anã M, cuja evolução é da ordem de centenas de bilhões de anos, e a lenta variação das

propriedades internas com a idade impede a aplicação dos métodos de datação usuais.

Essa limitação não afeta a aplicação do método cinemático, que neste caso se mostra a

melhor alternativa para a determinação da idade do sistema.

A partir de suas coordenadas celestes, movimentos próprios e paralaxe (Costa

et al., 2006) e de sua velocidade radial (Burgasser et al., 2015), derivamos a velocidade

peculiar heliocêntrica da estrela utilizando o método descrito por Johnson & Soderblom

(1987). Os valores obtidos foram U = −43.24 km s−1, V = −66.25 km s−1 e W =

13.87 km s−1. A excentricidade foi calculada utilizando a Equação 2.12 e o valor obtido

foi 0.27. Aplicamos então os Métodos UVW , eV W e eUW , obtendo as pdfs apresentadas

na Figura 2.12.
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Figura 2.12. Pdfs da idade obtidas para a estrela Trappist-1 utilizando os três métodos cinemáticos.
As linhas verticais no eixo superior representam as idades mais prováveis, enquanto as linhas do eixo
inferior representam as idades esperadas.

Representamos na Figura 2.12 a idade mais provável (linhas verticais no eixo

superior) e a idade esperada (linhas verticais no eixo inferior) para os três métodos. A

idade mais provável para os Métodos UVW , eV W e eUW é 13.4, 13.13 e 13.06 Ga,

respectivamente, e a idade esperada é 9.78, 9.86 e 9.73, mostrando grande concordância

entre os três métodos. Caracterizamos as idades cinemáticas através da Equação 2.17 e

obtemos os valores 12.50 Ga para o Método UVW , 12.31 para o Método eV W e 12.23

para o Método eUW .

Estimamos os limites superior e inferior através dos percentis de 16% e 84% da

distribuição. Obtivemos então as idades t
(UVW )
kin = 12.50+0.29

−6.23, t
(eV W )
kin = 12.31+0.53

−6.05,

t
(eUW )
kin = 12.23+0.56

−6.22. Neste caso, apenas o limite superior é estimado com boa incerteza

pelo método cinemático, e a distribuição de probabilidade apresenta uma grande cauda

com relação às idades jovens. Ainda assim, podemos concluir que a idade do sistema

encontra-se dentro do intervalo ≈ 6–12.5 Ga. Considerando as incertezas observacionais,

o resultado está em boa concordância com o obtido por Burgasser & Mamajek (2017),

7.6±2.2 Ga, também através de um método cinemático semelhante ao desenvolvido neste

estudo, em conjunto com uma série de outras caracteristicas como posição da estrela no

diagrama cor–magnitude, densidade média, abundância de ĺıtio, gravidade superficial,

rotação e atividade magnética.
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O resultado obtido para a idade amplia ainda mais o interesse astrobiologico para

este Sistema: agora sabemos que ele não só contém 7 planetas de tipo terrestre, sendo

3 na zona habitável, mas é também velho o suficiente para que a vida tal qual nós

conhecemos possa ter se desenvolvido e evolúıdo. Contudo, uma importante ressalva

precisa ser feita: como o sistema é extremamente compacto (o maior peŕıodo órbital

é de 18.77 dias; Luger et al., 2017), espera-se que os planetas se encontrem no estado

de travamento de maré (Gillon et al., 2017), fazendo com que as temperaturas variem

significativamente entre a face voltada para a estrela e a face escura do planeta, o que

pode constituir uma outra barreira que dificulta a evolução de vida nos planetas.

2.6 Conclusões

Mostramos como uma função de densidade de probabilidade (pdf) para a idade

de uma estrela pode ser obtida a partir de suas componentes de velocidade espacial U ,

V e W , além de outros parâmetros cinemáticos como a excentricidade orbital. Carac-

terizamos idades individuais a partir da pdf utilizando os estimadores pontuais corres-

pondentes à idade mais provável e à idade esperada. A idade caracterizada apresenta

uma incerteza de cerca de 3 Ga, que, embora maior que os métodos usuais, apresenta

uma série de posśıveis aplicações e é, em alguns casos, o único método viável.

A metodologia se fundamenta no formalismo do elipsoide de velocidades, e no

aumento da dispersão de velocidades com a idade das estrelas. Adotamos uma lei de

potências na forma σi(t) = bi t
ai para descrever a relação entre a dispersão e a idade.

Os parâmetros bi e ai foram ajustados para cada componente de velocidades utilizando

uma sub-amostra do levantamento Geneva-Copenhagen, que apresenta idades isocronais

derivadas por Casagrande et al. (2011). Mostramos que outros parâmetros que definem

a distribuição de velocidades também variam com a idade: a média da componente V de

um grupo de estrelas e o desvio do vértice. Obtemos também os valores correspondentes

à velocidade do Sol como (U, V,W )☼ = (9.8± 0.3, 12.5± 0.9, 7.2± 0.2)☼ km s−1. Utili-

zando a excentricidade como exemplo, mostramos que o método pode ser adaptado para

incluir diferentes parâmetros cinemáticos, desde que a relação entre a distribuição destes

parâmetros e a idade seja conhecida, além da correlação entre os parâmetros cinemáticos

considerados.
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Aplicamos o método cinemático para as estrelas do levantamento Geneva-Copenhagen

e comparamos os resultados com os obtidos através da datação isocronal. Mostramos

que as distribuições das diferenças entre as idades obtidas apresentam picos próximos

de zero e que apesar de as idades cinemáticas serem ligeiramente superestimadas, não

há um viés significativo nas idades obtidas. Isso significa que mesmo considerando as

grandes incertezas, o método cinemático pode ser utilizado para derivar relações médias

entre um determinado parâmetro e as idades de um grupo de estrelas. A comparação

entre o método cinemático baseado apenas nas velocidades espaciais e os métodos que

incluem a excentricidade orbital mostra que os métodos apresentam boa concordância

entre si e que as diferenças raramente excedem 1 Ga.

Investigamos como os resultados são afetados pelas incertezas observacionais e pela

consideração de diferentes velocidades do Sol. Conclúımos que os resultados são mais

afetados pelas incertezas observacionais no caso do levantamento Geneva-Copenhagen,

mas que a incerteza na velocidade espacial do Sol passará a dominar quando os resultados

com a qualidade prevista pelo Gaia estiverem dispońıveis.

Comparamos a distribuição das idades cinemáticas obtidas com a das idades iso-

cronais, e verificamos que existe boa concordância entre os resultados, principalmente

nos casos que incluem a excentricidade. Essa concordância mostra que o método ci-

nemático apresenta excelente potencial para o estudo do histórico de formação estelar

na Galáxia, uma vez que depende apenas do conhecimento dos parâmetros cinemáticos

das estrelas e pode ser aplicado em larga escala.

Também comparamos a relação idade–metalicidade obtida através das idades ci-

nemática e da idade isocronal. O comportamento da relação para estrelas com idade

inferior a 7 Ga é semelhante em todos os casos considerados, mostrando que o método

cinemático também pode ser aplicado com esta finalidade.

Por fim, apresentamos um caso no qual o método cinemático é o melhor estimador

de idade dispońıvel e caracterizamos através dele a idade do sistema Trappist-1. Este

sistema apresenta grande interesse astrobiologico por conter 7 planetas terrestroides,

sendo 3 deles na zona habitável. Através de nossa análise, limitamos a idade do sistema

ao intervalo ≈ 6–12.5 Ga, tornando o sistema ainda mais interessante para a busca de

vida, uma vez que ele é velho o suficiente para que a vida, tal qual nós conhecemos,

tenha tempo de se desenvolver e evoluir.
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O código EITApy — método

isocronal

‘ ‘If you wish to make an apple pie from scratch, you must first invent

the universe.”

Carl Sagan

Trajetórias evolutivas são importantes na astronomia não apenas na determinação

de idades estelares, mas também para uma série de outras aplicações. Isócronas repre-

sentam o conjunto de parâmetros observáveis das estrelas de uma população estelar

simples (PES), e entre suas principais aplicações podemos citar que: (i) são uma das

ferramentas mais fundamentais em modelos de śıntese de população estelar que visam

simular contagem de estrelas da Galáxia para diferentes linhas de visada — como, por

exemplo, o TRILEGAL (Girardi et al., 2005, 2012) e o BMG (Czekaj et al., 2014). (ii)

No campo da busca por galáxias satélites da Via Láctea, isócronas são utilizadas em

ferramentas tipo matched filter, para destacar no campo as populações destas galáxias

(e.g. Roderick et al., 2015; Walsh et al., 2009; Kim & Jerjen, 2015). (iii) Outra aplicação

consiste na inversão do diagrama cor–magnitude com o intuito de reconstruir o histórico

de formação estelar de uma galáxia. Neste método, busca-se descrever a distribuição

de estrelas no diagrama HR em função de isócronas, que cumprem o papel de funções

ortogonais (e.g. Grebel, 1998; Rubele et al., 2011).
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Tabela 3.1. Excerto de uma trajetória evolutiva do conjunto de PARSEC, referente a uma massa solar
e metalicidade Z = 0.014. No caso das trajetórias evolutivas, a massa e a metalicidade são mantidas
fixas ao longo das linhas, enquanto a idade varia.

modelo massa idade log(L/L⊙) Tef logR MNHe
. . . estágio

1 1.00000 0.00000000000E+00 2.51160 3.56539 12.49112 0.00000 . . . 1.0000000
2 1.00000 3.96110000000E-05 2.51160 3.56539 12.49112 0.00000 . . . 1.0000000
3 1.00000 8.91250000000E-05 2.51160 3.56539 12.49112 0.00000 . . . 1.0000000
4 1.00000 1.51017000000E-04 2.51160 3.56539 12.49112 0.00000 . . . 1.0000000
5 1.00000 2.28382000000E-04 2.51160 3.56539 12.49112 0.00000 . . . 1.0000000
6 1.00000 3.25088000000E-04 2.51160 3.56539 12.49112 0.00000 . . . 1.0000000
...

...
...

...
...

...
...

. . .
...

10058 1.00000 1.10754621732E+10 3.40284 3.49379 13.07992 0.47375 . . . 11.0000000

Como parte deste projeto foi escrito um código em Python, inicialmente com o

objetivo de calcular numericamente as funções relacionadas à aplicação do método isocro-

nal. Contudo, com o desenvolvimento do código, novas aplicações foram implementadas,

e este ultrapassou o intuito inicial. O código foi denominado EITApy, do acrônimo em

inglês Evolutionary Tracks and Isochrones: Tools and Applications. Trata-se de uma

biblioteca em python que é suportada pelas bibliotecas numpy, scipy e matplotlib,

ferramentas de uso comum em aplicações cient́ıficas. Este caṕıtulo é dedicado a descre-

ver e apresentar exemplos das funcionalidades já implementadas. Atualmente o código

trabalha apenas com o conjunto de trajetórias evolutivas de PARSEC (Bressan et al.,

2012), mas foi desenvolvido de forma a permitir de maneira simples sua adaptação para

outros conjuntos.

3.1 Trajetórias evolutivas e isócronas

Os processos de nucleosśıntese que ocorrem no interior das estrelas provocam mu-

danças em sua estrutura interna, que se refletem em seus parâmetros atmosféricos. A

f́ısica que descreve a estrutura de uma estrela é razoavelmente bem conhecida e modelos

computacionais podem ser constrúıdos para prever a evolução dessa estrutura com o

tempo. Entre os principais modelos desenvolvidos com essa finalidade, podemos citar o

conjunto de trajetórias evolutivas de PARSEC (Bressan et al., 2012; Marigo et al., 2013,

2017), MIST (Choi et al., 2016), BaSTI (Pietrinferni et al., 2004, 2006; Cordier et al.,

2007; Pietrinferni et al., 2009; Percival et al., 2009; Salaris et al., 2010), Yonsei-Yale

(Yi et al., 2001; Kim et al., 2002; Yi et al., 2003; Demarque et al., 2004) e Dartmouth

(Dotter et al., 2007b,a, 2008)
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Tabela 3.2. Excerto de uma isócrona do conjunto de PARSEC, referente a idade de 1 Ga e metalicidade
Z = 0.0152. No caso das isócronas, a idade e a metalicidade são mantidas fixas ao longo das linhas,
enquanto a massa inicial varia.

Z log(idade) massaini massaatual log(L/L⊙) log Tef log g . . . estágio
0.015200 9.0000 0.10000000 0.1000 -2.9114 3.4981 5.2878 . . . 0.0000000
0.015200 9.0000 0.12000000 0.1200 -2.6569 3.5257 5.2228 . . . 0.0000000
0.015200 9.0000 0.14000000 0.1400 -2.4842 3.5412 5.1791 . . . 0.0000000
0.015200 9.0000 0.16000000 0.1600 -2.3504 3.5516 5.1450 . . . 0.0000000
0.015200 9.0000 0.20000000 0.2000 -2.1495 3.5653 5.0957 . . . 0.0000000
0.015200 9.0000 0.25000000 0.2500 -1.9628 3.5761 5.0492 . . . 0.0000000

...
...

...
...

...
...

...
. . .

...
0.015200 9.0000 2.30737591 2.3074 2.8966 3.6065 1.2767 . . . 8.0000000

Usualmente essas trajetórias são disponibilizadas em forma de um conjunto de

tabelas para estrelas de diferentes massas e metalicidades, como a Tabela 3.1 que contém

um excerto da trajetória evolutiva do conjunto de PARSEC de uma estrela com uma

massa solar e metalicidade Z = 0.14. Nessas tabelas, cada linha corresponde a uma

idade da estrela ao longo de sua trajetória evolutiva, e as demais colunas correspondem

a parâmetros atmosféricos (luminosidade, temperatura efetiva, etc) e estruturais (raio,

massa de hélio no núcleo, etc) previstos para uma estrela com essa massa, metalicidade

e idade. Em uma trajetória evolutiva a massa e a metalicidade são fixas em todas as

linhas, e o parâmetro que varia é a idade.

Um outro tipo de tabela constrúıda a partir de modelos de evolução estelar é a

que reúne os parâmetros f́ısicos previstos para estrelas de mesma idade e composição

qúımica, mas que apresentam diferentes massas iniciais. Essas tabelas são conhecidas

como isócronas e representam o conjunto de valores que podem ser observados em uma

PES, uma vez que se espera que as estrelas desse tipo de população tenham se formado

ao mesmo tempo e a partir da mesma nuvem de gás, apresentando portanto a mesma

composição qúımica. A Tabela 3.2 contém um fragmento de uma isócrona de 1 Ga e

metalicidade Z = 0.0152. Neste caso, as grandezas mantidas fixas são a metalicidade e

a idade, e o parâmetro que varia entre as linhas é a massa inicial das estrelas.

Uma outra diferença importante entre as trajetórias evolutivas e as isócronas é a

forma como são obtidas. As trajetórias evolutivas são inicialmente computadas através

dos modelos de evolução estelar, que seguem a evolução de estrelas individuais ao longo

de toda as suas vidas. Já as isócronas não podem ser obtidas diretamente a partir dos

modelos e precisam ser constrúıdas através da interpolação dos dados de um conjunto de

trajetórias evolutivas. Isso se deve ao fato de que cada linha da isócrona corresponde a

uma etapa do processo evolutivo de uma estrela diferente, enquanto no caso da trajetória
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evolutiva cada linha corresponde a diferentes etapas do processo evolutivo de uma mesma

estrela.

Entre as diversas aplicações que envolvem o uso de isócronas está a metodologia de

datação estelar de Jørgensen & Lindegren (2005), o que nos motivou a realizar o estudo

apresentado neste caṕıtulo. Descreveremos a seguir a biblioteca em python desenvol-

vida com o objetivo de reunir as ferramentas relacionadas às aplicações de trajetórias

evolutivas e isócronas.

3.2 Estrutura do código

O código foi desenvolvido de forma modular com o objetivo de facilitar atualizações

e inclusões de novas funcionalidades. Sendo assim, ele consiste em um conjunto de

arquivos, cada qual com uma função bem definida. A estrutura do código é apresentada

na Figura 3.1 e será discutida a seguir.

Primeiramente os arquivos são divididos em quatro pastas: /eitapy, que contém os

arquivos do código propriamente dito; /evtracks e /isochrones que contém as trajetórias

evoluivas e isócronas utilizadas; e /tests que contém um conjunto de rotinas desenvolvido

para testar individualmente cada uma das funcionalidades implementadas.

Dentro da pasta /eitapy o código é ainda dividido em 5 arquivos:

• ev track columns.py: reúne as informações que definem individualmente os mo-

delos de trajetórias evolutivas utilizados, incluindo quais colunas estão presentes,

quais unidades são utilizadas e a ordem na qual as informações são dispostas na

tabela. Atualmente estão implementadas as informações referentes às trajetórias

evolutivas de PARSEC e às tabelas de isócronas fornecidas pelo mesmo grupo

• load.py: corresponde ao script que carrega as tabelas e, seguindo as informações

contidas em ev track columns.py, transforma a trajetória evolutiva em uma classe

de objetos padronizada que independe do modelo utilizado;

• utils.py: é o script no qual são inclúıdas diversas funções de uso geral, como con-

versões de unidades, relações entre diferentes parâmetros e funções de padronização

do nome de arquivos.
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ev_track_columns.py
Reúne as informações 
referentes a cadacoluna 
da trajetória evolutiva 
(e.g. nome,unidade, 
posição, etc.)

/eitapy

load.py Lê as colunas das 
trajetórias evolutivas 
conforme descritas em 
ev_track_columns.py e 
transforma em um 
formato padronizado

EvTrrack.py
Contém as ferramentas 
relacionadas às trajetórias 
evolutivas (i.e. 
interpolação, plotagem, 
inclusão de ramo 
assintótico, etc.)

Isochrone.py
Contém as ferramentas 
relacionadas às isócronas 
(i.e. cáculos de idades 
isocronais, simulação de 
populações estelares, etc 

utils.py Contém funções de uso 
geral (i.e. equações de 
conversão)

/EITApy

/evtracks

/isochrones

Pequeno conjunto (incompleto) de 
trajetórias evolutivas e isócronas, 
usado apenas para testes.

/tests

EvTrack_test.py

EvTrack_MassSet_test.py

EvTrack_ZSet_test.py

load_test.py

Isochrone_production_test.py

Conjunto de funções que testam 
individualmente cada ferramenta 
implementada

Rotinas prontas
mas ainda

não integradas

fetch_isochrones.py

G_function.py

gen_sample.py

Script que acessa a base 
de dados de PARSEC e faz 
download das isócronas 
requisitadas

Script que carrega um 
conjunto de isócronas e 
realiza os cálculos 
necessários para a 
aplicação do método 
isocronal

Script que carrega um 
conjunto de isócronas e 
gera amostragens 
simuladas de populações 
estelares

Tools and Applications

EITApy
Evolutionary Tracks and Isochrones:

github.com/Felipefer/eita

Rotinas prontas
mas ainda

não integradas

/EITApy

Figura 3.1. Estrutura do código EITApy
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• EvTrack.py: define as classes de objetos referentes a trajetórias evolutivas indivi-

duais e conjuntos de diferentes massas e metalicidades, que são iniciados a partir

de tabelas utilizando o script load.py. Além disso, contém as ferramentas ligadas

a esses objetos, como interpolações, inclusão de ramo horizontal e assintótico, e

construção de isócronas.

• Isochrone.py: define as classes de objetos referentes a isócronas e seus conjun-

tos. Além disso, irá incluir rotinas que já estão prontas mas ainda não foram

propriamente integradas, e atualmente são acessadas através dos scripts G func-

tion.py, relacionado à aplicação do método isocronal; gen sample.py, relacionado

à produção de amostras simuladas; e fetch isochrones.py, que, alternativamente

à construção de isócronas, acessa a base de dados do conjunto de isócronas de

PARSEC e retorna a tabela referente aos dados escolhidos pelo usuário.

3.3 Funcionalidades

3.3.1 Interpolações

Uma vez que seria inviável computar trajetórias evolutivas para todas as massas

envolvidas nos processos de construção de isócronas, devido ao custo computacional, é

preciso desenvolver ferramentas capazes de interpolar os dados entre um conjunto finito

de trajetórias.

3.3.1.1 Interpolação em estágio

Tanto o tempo de vida das estrelas de diferentes massas quanto a quantidade de

passos temporais utilizados no cômputo das trajetórias evolutivas são diferentes entre

estrelas de diferentes massas. Esse é o principal motivo pelo o qual a interpolação de

trajetórias evolutivas é uma tarefa tão complexa. É preciso identificar um ponto em

comum entre duas trajetórias que possa ser utilizado para que valores intermediários

sejam interpolados entre eles. A grandeza utilizada para definir este ponto em comum

certamente não pode ser a idade, uma vez que estrelas de diferentes massas podem

se encontrar em diferentes etapas evolutivas para uma mesma idade, de forma que a

interpolação entre as propriedades referentes a cada uma pode resultar em valores sem
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nenhum sentido f́ısico. Por conta disso, a interpolação é feita através do uso de uma

grandeza que representa o estágio evolutivo no qual a estrela se encontra.

Uma descrição detalhada dessa questão pode ser encontrada no estudo de Dotter

(2016), que descreve a construção de isócronas para o conjunto de trajetórias evolutivas

de MIST. Em resumo, é definido um conjunto de pontos primários que representam a

transição entre duas etapas do processo de evolução estelar, como o ponto que marca o

ińıcio da queima de hidrogêio, o inicio do ramo das gigantes, o lampejo de hélio, etc. Em

seguida, define-se pontos intermediários entre os pontos principais. Exemplificamos isso

na Figura 3.2, na qual apresentamos os pontos principais (azul) e secundários (vermelho)

da trajetória evolutiva de uma estrela de uma massa solar do conjunto de PARSEC.
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Figura 3.2. Pontos evolutivos equivalentes da trajetória evolutiva de uma estrela com uma massa solar.
Os pontos principais são representados em azul, enquanto os pontos secundários são representados em
vermelho. Alguns pontos mais significativos estão indicados na Figura.

Dotter (2016) definem uma métrica arbitrária no diagrama HR para definir pontos

secundários igualmente espaçados nesse diagrama. Neste tipo de abordagem o ponto

1.5, por exemplo, representa o meio da trajetória limitada pelos pontos principais 1 e

2 no diagrama HR. Seguimos uma abordagem diferente: fixamos o número de pontos

secundários entre cada ponto principal e amostramos as propriedades de acordo com

um intervalo uniforme de idades no intervalo referente a esse estágio evolutivo. Dessa

forma, no EITApy o ponto 1.5, por exemplo, se refere à metade em termos do tempo de

duração do processo evolutivo entre 1 e 2. Julgamos que essa abordagem é mais adequada
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para interpolações por não depender de nenhuma métrica arbitrária no diagrama HR e

atribuir significado f́ısico também aos pontos secundários, que passam a representar a

fração decorrida de determinado estágio evolutivo.

3.3.1.2 Interpolação em massa

450050005500600065007000

0.5

0.0

0.5

1.0

1.5

m = 1.00
m = 1.025

m =0.95

m =1.05
m =1.10

(interpolado)

Z = 0.014

Figura 3.3. Interpolação da trajetória evolutiva de uma estrela de massa 1.025 M☼ a partir de um
conjunto de trajetórias evolutivas de estrelas de diferentes massas e mesma metalicidade.

A interpolação em massa consiste na construção de novas trajetórias evolutivas

a partir de um conjunto de trajetórias de diferentes massas. Neste caso, cada linha

é interpolada de acordo com as linhas de igual estágio evolutivo em cada uma das

trajetórias de diferentes massas. Dessa forma, para construir uma coluna de n linhas

são necessárias n interpolações. Sendo m colunas, são necessárias n ×m interpolações

para cada nova trajetória evolutiva computada. Ainda assim, esse processo leva poucos

milisegundos em um computador comum e é consideravelmente mais viável do que o

cômputo de uma nova trajetória evolutiva através dos modelos de evolução estelar.
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Apresentamos na Figura 3.3 um exemplo de interpolação em massa realizada pelo

EITApy. Neste caso foi gerada a trajetória evolutiva de uma estrela de 1.025 massa

solares. A comparação com as trajetórias evolutivas vizinhas no diagrama HR indica que

a interpolação produz resultados satisfatórios e pode, de fato, ser utilizada no computo

das trajetórias.

3.3.1.3 Interpolação em metalicidade

Além das massas, as trajetórias evolutivas também são computadas para um con-

junto finito de metalicidades. Para obter a trajetória evolutiva com uma dada metalici-

dade, é primeiramente necessário interpolar as m colunas para cada uma das n linhas do

conjunto de l massas de cada metalicidade, resultando em n×m× l interpolações. So-

mente depois de obtido o conjunto de trajetórias evolutivas de diferentes massas para a

nova metalicidade é que se aplica a interpolação em massa para a obtenção da trajetória

desejada, resultando em mais n×m interpolações.
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Z = 0.017
Z = 0.015 (interpolado)

Figura 3.4. Interpolação entre dois conjuntos de trajetórias evolutivas de diferentes metalicidades
para obtenção de um conjunto de trajetórias de metalicidade intermediária.
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Um exemplo de interpolação em metalicidade é apresentado na Figura 3.4. Neste

caso, as trajetórias evolutivas de metalicidade igual a 0.015 foram constrúıdas a partir

das trajetórias de metalicidades 0.014 e 0.017. Apenas quatro trajetórias foram apresen-

tadas para cada metalicidade por motivos de simplificação. Usualmente a quantidade

de trajetórias evolutivas para cada metalicidade é da ordem de uma centena.

3.3.2 Construção de isócronas

De posse de um conjunto de trajetórias evolutivas e dos meios para interpolá-

las, é posśıvel construir tabelas correspondentes às isócronas evolutivas. Neste caso os

pontos evolutivos equivalentes também cumprem papel fundamental pois permitem que

diferentes espaçamentos uniformes sejam adotados dentro de cada estágio, o que é muito

importante uma vez que a variação entre as massas é consideravelmente diferente em

cada estágio.

O primeiro passo na construção de uma isócrona com idade t e metalicidade Z é a

interpolação em metalicidade para a obtenção de um conjunto de trajetórias evolutivas

de diferentes massas com metalicidade Z.

As próprias trajetórias evolutivas são utilizadas para gerar relações entre a massa

e a idade de ińıcio de cada estágio i. Dessa forma, o segundo passo na construção de uma

isócrona de idade t é a determinação da massa m0i correspondente à massa da estrela

que está iniciando cada estágio principal no tempo t. Define-se então intervalos unifor-

memente espaçados para cada estágio entre as massas m0i e m0i+1 . Nossa experiência

indica que uma centena de pontos é suficiente para a amostragem de cada intervalo. O

conjunto de massas obtido corresponde então ao conjunto que precisa ser interpolado

para a determinação da isócrona.

O último passo consiste então na interpolação, em relação à idade, de cada coluna

da trajetória evolutiva de cada massa mj , para obter a linha da tabela equivalente à

idade t, massa mj e metalicidade Z. O conjunto das linhas interpoladas para todas as

massas consiste na isócrona de idade t e metalicidade Z.

Como exemplo, apresentamos na Figura 3.5 a isócrona de 1 Ga e metalicidade

Z = 0.015 constrúıda através do uso do EITApy a partir das trajetórias evolutivas de
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Figura 3.5. Comparação entre isócrona gerada pelo EITApy e uma isócrona de mesma idade (1 Ga) e
metalicidade (0.015) fornecida pelo grupo de PARSEC.

PARSEC. A isócrona fornecida pelo mesmo grupo responsável pelas trajetórias evolu-

tivas é apresentada em azul para efeitos de comparação. As isócronas praticamente se

sobrepõem de forma perfeita, sendo as ligeiras diferenças atribúıdas a pequenas variações

nas massas escolhidas para a amostragem das isócronas. Na prática a curva produzida

pelo EITApy é mais suave que a apresentada pelo grupo pois amostramos uma quantidade

de pontos ligeiramente superior.

O resultado positivo dessa comparação indica que as exaustivas interpolações fo-

ram implementadas corretamente no EITApy e que os resultados obtidos através do uso

do código são então confiáveis.

3.3.3 Aplicação do método isocronal

Todo o trabalho descrito nas seções anteriores foi feito com o objetivo da aplicação

do método isocronal para datação estelar. A metodologia que utilizamos foi desenvolvida

por Jørgensen & Lindegren (2005) e faz uso de uma abordagem Bayesiana.
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Figura 3.6. (Esquerda) Diagrama HR representando a posição de 5 estrelas hipotéticas em comparação
com um conjunto de isócronas de mesma metalicidade. (Direita) Função G(t) obtida para as cinco
estrelas de cores correspondentes.

A metodologia consiste no cômputo das probabilidades de que uma estrela de

idade t apresente o conjunto de parâmetros atmosféricos observados para ela, levando-se

em conta as incertezas observacionais. O cálculo dessa probabilidade envolve a diferença

entre o valor observado para estes parâmetros e os valores previstos por modelos para

a idade t, sendo então a etapa que envolve as isócronas. Além disso, são consideradas

diferentes massas e metalicidades.

Formalmente, a pdf de idade é obtida através da relação:

f(t) ∝ ψ(t)G(t) (3.1)

onde ψ(t) corresponde à distribuição a priori, que reúne em forma de distribuição de pro-

babilidade toda a informação conhecida da idade que seja independente dos parâmetros

atmosféricos observados; e G(t) corresponde a verossimilhança marginalizada da idade

t, cujo cálculo envolve os parâmetros atmosféricos e as isócronas. As equações corres-

pondentes a esse formalismo são apresentadas no Apêndice A.

A Figura 3.6 mostra cinco exemplos de aplicação do método isocronal para estrelas

localizadas em regiões distintas do diagrama HR, porém apresentando as mesmas incer-

tezas observacionais. Neste caso, foi adotado uma prior uniforme em idade, de modo

que as pdfs correspondem às funções G(t) calculadas para cada estrela. Algumas carac-

teŕısticas importantes podem ser observadas: (i) o espaçamento entre as isócronas na
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região onde a estrela se encontra está intimamente relacionado com o quão bem definida

é a pdf obtida. Caso o espaçamento seja curto, a incerteza na determinação da idade

será maior (caso das estrelas amarela e verde), caso contrário, a incerteza será menor

(caso das estrelas azul, vermelho e ciano). (ii) Em casos nos quais a estrela se encon-

tra próxima à região de ocupação limite delineada pelas isócronas, a pdf obtida pode

aparecer truncada (caso das estrelas amarela e verde). Isso afeta estimadores pontuais

de idade e precisa ser cuidadosamente levado em consideração na escolha do estimador

mais adequado para o estudo. (iii) Nas regiões onde as isócronas se cruzam, a pdf obtida

pode apresentar bimodalidade, como ocorre no caso da estrela vermelha. Isso também

afeta os estimadores pontuais e precisa ser levado em conta no estudo.

3.3.4 Simulação de amostra

Outra funcionalidade implementada através do uso das interpolações é a possibi-

lidade de gerar amostras estelares simuladas. Neste caso, valores de massa m e idade t

são amostrados seguindo uma função de massa inicial ϕ(m) e um histórico de formação

estelar ψ(t). Cada coluna da isócrona de idade t é então interpolada com relação à

massa, para a obtenção dos parâmetros f́ısicos previstos para uma estrela com idade t

e massa m. Um exemplo do uso dessa funcionalidade será apresentado e discutido no

próximo caṕıtulo.

3.4 Outras aplicações

3.4.1 S-PLUS: seleção de estrelas gigantes

Em colaboração com o pesquisador Guillermo Damke, da Universidad de La Se-

rena, Chile, as mesmas isócronas utilizadas nesse estudo foram aplicadas em um estudo

voltado para a seleção de estrelas gigantes no levantamento S-PLUS.

Este estudo consiste na aplicação da técnica de busca fotométrica por estrelas

gigantes (Majewski et al., 2000). Essa técnica faz uso da sensibilidade de algumas linhas

espectrais à gravidade superficial, medida através da diferença entre a magnitude de

uma banda estreita e a de uma banda larga, ambas centradas na linha. Para essa tarefa,

os 7 filtros estreitos e 5 filtros largos do S-PLUS se mostram ideais.
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Figura 3.7. Diagrama cor-cor das populações estelares sintéticas PARSEC. As cores representam
as metalicidades de estrelas gigantes (barra de cor superior) e da sequência principal (barra de cor
inferior). No painel da esquerda, a cor g − J0515 mede a profundidade da linha MgH e do tripleto de
MgI, e identificamos uma região dominada apenas por estrelas gigantes pobres em metal. No painel
da direita, repetimos a análise para a cor z − J0861, que mede o tripleto de CaII, e identificamos uma
região dominada por estrelas ricas em metal.

Utilizamos isócronas evolutivas com magnitudes nas bandas do S-PLUS, con-

volúıdas pelo pesquisador Léo Girardi, com o objetivo de identificar o melhor conjunto

de filtros a ser utilizados para essa tarefa. O resultado apresentado na Figura 3.7 indica

que a cor g− J0515, senśıvel à profundidade das linhas do tripleto de magnésio, pode

ser utilizada na busca por estrelas gigantes de baixa metalicidade; enquanto a cor z−

J0861, senśıvel às linhas do tripleto de cálcio, pode ser utilizada para selecionar estrelas

gigantes ricas em metais.

Estes resultados fazem parte do estudo Mendes de Oliveira et al. (2019), que reúne

as perspectivas cient́ıficas do levantamento S-PLUS, cuja PI é a pesquisadora Claudia

Mendes de Oliveira (Instituto de Astronomia, Geof́ısica e Ciências Atmosféricas, USP,

São Paulo).

3.4.2 Busca por galáxias satélite

Um algoritmo semelhante ao utilizado pelo EITApy foi utilizado para desenvolver

um outro código, denominado MaGIK (do inglês Mapping Galaxies with Isochronal li-

kelyhood and KDE). O objetivo deste projeto, do qual sou colaborador e cujo PI é o

pesquisador Hélio D. Perottoni (Observatório do Valongo, Rio de Janeiro), é a busca

por galáxias satélite da Via Láctea.

O código destaca sobredensidades no campo de estrelas através de um estimador

de densidade por kernel, no qual os tamanhos dos kernels individuais são atribúıdos

conforme a probabilidade de cada estrela pertencer à população estelar definida por uma
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Figura 3.8. Figura 1 de Perottoni et al. (2019): diagrama cor-magnitude das estrelas do SDSS
localizadas entre 50◦ < l < 160◦ e −60◦ < b < −10◦. As cores indicam a probabilidade da estrela
pertencer a uma população estelar simples caracterizada pela idade de 8 Ga, metalicidade [Fe/H] =
−0.46 e distância equivalente a 18 kpc.

isócrona. Caracterizamos os campos de densidade identificando as alturas do máximos

locais e o espalhamento dos picos.

Uma versão preliminar do código, ainda em fase de desenvolvimento, foi utilizada

na detecção de uma corrente estelar na região de Pegasus. A seleção de estrelas que

permitiu a detecção da corrente é apresentada na Figura 3.8. Essa figura corresponde

ao diagrama HR das estrelas do SDSS, na região compreendida entre 50◦ < l < 160◦

e −60◦ < b < −10◦, classificadas por probabilidade de pertencimento à isócrona de 8

Ga, com metalicidade [Fe/H] = −0.46; e é a primeira figura do estudo Perottoni et al.

(2019).



Caṕıtulo 4

Método combinado: isocronal e

cinemático

‘ ‘Maybe if we started looking at what’s the same instead of what’s

different... well, who knows.”

Meowth – Pokemon: The First Movie (1998)

4.1 Introdução

Como vimos no Caṕıtulo 1, todas as metodologias de datação estelar já desen-

volvidas apresentam limitações que dificultam sua aplicação em determinados casos. É

comum que estas limitações sejam intŕınsecas às caracteŕısticas do método e não possam

ser resolvidas através de uma melhora na precisão das medidas dos parâmetros observa-

cionais. Quando este é o caso, buscamos a aplicação de uma metodologia alternativa que

seja adequada, sendo justamente isso o que nos motivou ao desenvolvimento do Método

Cinemático no Caṕıtulo 2. Contudo, ainda podemos nos deparar com situações nas quais

nenhuma das metodologias é capaz de, isoladamente, fornecer resultados satisfatórios.

Mesmo nestes casos é ainda posśıvel buscar uma melhora na precisão e acurácia das

idades obtidas através da combinação estat́ıstica de dois métodos independentes.

Este tipo de aboradagem tem sido aplicada com mais frequência na literatura

nos últimos anos, como é o caso de Burgasser & Mamajek (2017), que combinam uma

série de metodologias para derivar a idade da estrela Trappist-1, incluindo uma forma
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alternativa do método cinemático desenvolvida de forma independente por estes autores.

Mais recentemente, Veyette & Muirhead (2018) aplicaram o método cinemático (que

publicamos como parte desse estudo) em conjunto com um método qúımico baseado na

abundância [Ti/Fe] para estimar as idades de 11 estrelas anãs M.

Neste caṕıtulo desenvolvemos a metodologia que nos permite combinar as idades

cinemáticas e as idades isocronais e realizamos um estudo em uma amostra simulada para

analisar o quão mais precisos e acurados os resultados passam a ser após a combinação.

Essa abordagem foi posśıvel devido ao caráter Bayesiano das duas metodologias, que

permite o acúmulo de informações independentes para a obtenção de uma pdf mais bem

definida.

É preciso contudo considerar a possibilidade de que exista uma dependência intŕınseca

entre as idades cinemática e isocronal que foi ignorada nesse estudo. Isso se deve ao fato

de que idades isocronais foram utilizadas para o ajuste do modelo de distribuição de

velocidades em função da idade no Caṕıtulo 2, que por sua vez é utilizado na aplicação

do método cinemático. Destacamos, porém, que as idades não foram utilizadas de forma

individual nos ajustes, mas sim a média de grupos contendo cerca de 300 estrelas cada.

Podemos esperar então que o cálculo das propriedades médias dessas subamostras tenha

atuado no sentido de apagar os viéses de flutuações estat́ısticas. Assim, apenas viéses

que atuem no sentido de subestimar, ou superestimar, as idades isocronais de forma

sistemática ainda estariam presentes e causariam uma dependência estat́ıstica entre os

dois métodos. Como não temos nenhuma razão para crer que as idades das estrelas do

LGC são sistematicamente enviesadas, adotamos daqui em diante que as metodologias

cinemática e isocronal são estatisticamente independentes.

4.2 Metodologia

O método isocronal se baseia na evolução da estrutura interna da estrela conforme

a nucleosśıntese ocorre em seu interior, e em como essa evolução se reflete em parâmetros

atmosféricos observáveis. Já o método cinemático está relacionado à evolução orbital

de uma estrela devido a encontros com objetos massivos, interações com estruturas da

Galáxia e/ou galáxias satélites. A evolução de uma estrela é determinada praticamente

apenas por sua massa e composição qúımica iniciais (Teorema de Russel-Vogt), não sendo
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alterada em razão de sua velocidade espacial ou posição na Galáxia. Dessa forma, os

processos f́ısicos nos quais os dois métodos se fundamentam são distintos e independentes.

Além das causas f́ısicas por trás de ambos os métodos serem independentes, os

parâmetros observáveis utilizados em cada um são também diferentes. O método iso-

cronal faz uso de parâmetros atmosféricos como temperatura efetiva, luminosidade,

abundância de metais, gravidade superficial, etc; enquanto o método cinemático uti-

liza as velocidades espaciais, obtidas através de astrometria, combinada à velocidade

radial obtida espectroscopicamente1. Neste estudo, estamos supondo que as medidas

necessárias para ambos os métodos são independentes entre si.

Apesar das diferenças mencionadas, o formalismo de ambos os métodos é bastante

semelhante e consiste na obtenção de uma função de densidade de probabilidade a pos-

teriori, a partir da qual idades individuais são caracterizadas. Em razão disso, podemos

combinar estatisticamente a informação obtida por ambos os métodos. Esta combinação

nos permite utilizar uma maior quantidade de propriedades observadas, que delimitam

melhor o intervalo de idades posśıveis e resulta em idades mais precisas e acuradas.

No Caṕıtulo 3, foi apresentado o formalismo do método isocronal. Este formalismo,

dadas as considerações mencionadas, resulta na Equação:

f(t) ∝ ϕ(t)G(t) . (4.1)

Neste caso, f(t) é a função de densidade de probabilidade que desejamos obter. A

função G(t) corresponde à informação referente à idade obtida a partir do conjunto de

isócronas. Por sua vez, ϕ(t) reúne, em forma de distribuição de probabilidade, toda a

informação de idade previamente conhecida, inpendentemente dos parâmetros utilizados

para calcular G(t). Para combinar os métodos, consideramos então como informação

previamente conhecida aquela que obtemos através da aplicação do método cinemático,

que definimos como K(t) ≡ p(t|U, V,W ). Dessa forma, a equação 4.2 pode ser reescrita

na forma:

f(t) ∝ K(t)G(t) . (4.2)

1Nem sempre todas as variáveis podem ser consideradas independentes entre si. Existem casos, como
o ajuste de espectros teóricos, nos quais temperatura efetiva, abundâncias e gravidade superficial são
determinados concomitantemente. Além disso, distâncias, usualmente obtidas pelo método de paralaxe,
são utilizadas tanto na determinação da luminosidade quanto das velocidades espaciais. Dessa forma,
a escolha dos parâmetros observáveis utilizados em cada estudo precisa ser feita com essa questão em
mente.
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4.3 Amostra simulada

Para validar a combinação dos métodos e quantificar o ganho em precisão e

acurácia, simulamos os parâmetros observacionais e velocidades para uma amostra de

10 000 estrelas com idades conhecidas. As estrelas foram ainda divididas em sete grupos,

de acordo com a posição no diagrama HR, para verificar quais regiões se beneficiam mais

com a combinação dos métodos.

Figura 4.1. Diagrama HR das estrelas simuladas Os grupos representados pelas 7 cores foram definidos
de acordo com os critérios da Tabela 4.1. Um conjunto de isócronas de metalicidade equivalente também
é representado para referência.

A amostra simulada foi gerada utilizando o método sample da classe de objeto

Isochrone Set do EITApy. Foi utilizada uma função de massa inicial uniforme, limitada

entre 0.5M☼ e 3.0M☼, e todas as estrelas foram simuladas com metalicidade solar. As

magnitudes bolométricas foram limitadas entre 5.5 e 1.0, e consideradas apenas estrelas

com temperatura efetiva inferior a 7500 K. Estes critérios de seleção garantem que a

amostra irá povoar as regiões de interesse no diagrama HR para estudos de evolução

da Galáxia, correspondendo às estrelas de massa intermediária e baixa, mas não tão

baixa que impossibilite a aplicação do método isocronal. Posteriormente, a amostra foi
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dividida em sete grupos, de acordo com os critérios de seleção apresentados na Tabela

4.1.

A Figura 4.1 apresenta o diagrama HR da amostra simulada. Os grupos foram

divididos com o objetivo de verificar como o espaçamento das isócronas na região irá

afetar a precisão e acurácia das idades obtidas. O grupo cinza corresponde às estrelas

jovens de maior massa na amostra, e se localiza em uma região na qual as isócronas

são bem espaçadas, motivo pelo o qual podemos esperar idades isocronais bem definidas

para essas estrelas. Os grupos roxo e verde representam as estrelas que já chegaram no

ramo das gigantes vermelhas, onde as isócronas estão mais agrupadas e a determinação

de idades é mais dif́ıcil. As estrelas dos grupos azul e ciano correspondem às de menor

massa na amostra e mesmo as mais velhas no grupo ciano são pouco evolúıdas com

respeito à sequência principal de idade zero, de forma que as isócronas também são

muito agrupadas nessa região, tornando o método isocronal pouco eficaz. As estrelas

dos grupos verde limão e amarelo possuem massa intermediária e as isócronas da região

apresentam um espaçamento maior que as do grupo azul e ciano, porém menor que as

do grupo cinza.

Tabela 4.1. Critérios de seleção dos grupos que dividem as estrelas simuladas em 7 regiões do diagrama
HR, representadas na Figura 4.1.

Grupo Idade (t) Mbol Teff

≤ 5 Ga ≤ 3.1 ≥ 5200 K
Cinza ≤ 5 Ga (≥ 5200K)& (< 5970 K)

Magenta ≤ 5 Ga < 5200 K

Verde escuro > 5 Ga ≤ 3.1

Verde limão ≤ 5 Ga (> 3.1)& (≤ 4.3)

Amarelo > 5 Ga (> 3.1)& (≤ 4.3)

Azul ≤ 5 Ga > 4.3

Ciano > 5 Ga > 4.3

Foram simulados ainda 10 valores de cada componente de velocidade U , V ,W para

cada uma das 10 000 estrelas. As velocidades foram amostradas a partir da distribuição

prevista para a idade t, simulada para cada estrela, utilizando o modelo do elipsoide

de velocidades ajustado no Caṕıtulo 2. O motivo de simular 10 valores por estrela foi

evitar que outliers da distribuição de velocidades interfiram nos resultados previstos.

A distribuição de velocidades simuladas é apresentada na Figura 4.2 para o plano

UV . As estrelas são separadas por cor de acordo com a idade, e as caracteŕısticas do
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modelo são claramente percept́ıveis: a dispersão de velocidades aumenta com a idade,

a correlação entre as velocidades U e V é maior para as estrelas mais jovens e a média

das velocidades V é menor quanto maior for a idade.

Figura 4.2. Distribuição das componentes de velocidade U e V simuladas. Estrelas em diferentes
intervalos de idade são representadas por cores distintas, indicadas pela barra de cor.

Escolhemos, representativamente, dois conjuntos de incertezas nos parâmetros ob-

servacionais, apresentados na Tabela 4.2. Em cada caso, os parâmetros atmosféricos

foram reamostrados considerando incertezas gaussianas independentes. Com isso, po-

demos estudar as vantagens da combinação dos métodos em amostras de diferentes

naturezas, ajudando a determinar em quais estudos a utilização desta combinação trará

mais benef́ıcios.

Calculamos a funçãoK(t) para os 100 000 conjuntos de componentes de velocidade

U , V e W utilizando o método cinemático; e a função G(t) para o conjunto de 10 000

parâmetros atmosféricos, reamostrados para os dois conjuntos de incertezas, utilizando

o método isocronal inclúıdo no EITApy. O que resultou em 200 000 funções de densidade

de probabilidade f(t).
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4.4 Resultados

Para exemplificar os resultados obtidos através do método cinemático, isocronal

e combinado, foram selecionadas seis estrelas, cujos parâmetros principais encontram-se

apresentados na Tabela 4.3. Estas estrelas são representativas de diferentes regiões do di-

agrama HR (Figura 4.3) e do espaço de velocidades (Figura 4.4). No caso dos resultados

apresentados, foi considerada a incerteza de 120 K em temperatura, 0.3 em magnitude

absoluta e 0.0015 em metalicidade. Na Figura 4.3, a posição das estrelas representada em

vermelho corresponde à posição ‘real’, referente aos parâmetros atmosféricos simulados

para a idade, metalicidade e massa da estrela; Já a posição representada em azul corres-

ponde aos valores dos parâmetros atmosféricos reamostrados considerando as incertezas.

As incertezas das velocidades foram ignoradas pois os valores t́ıpicos observados para

elas afetam significativamente menos a pdf de idade do que as incertezas nos parâmetros

atmosféricos.

A Figura 4.5 apresenta a função de densidade de probabilidade obtida para cada

uma das seis estrelas através do método isocronal (correspondente à função G(t), em

vermelho), do método cinemático (correspondente à prior K(t), em preto) e da com-

binação dos métodos (correspondente à função f(t), em azul). Em cada painel, a linha

tracejada indica a idade real da estrela simulada. As funções obtidas mostram que: (i)

o método cinemático sempre fornece uma pdf bastante espalhada, não sendo capaz de,

Tabela 4.2. Conjuntos de incertezas utilizados nas simulações dos parâmetros observacionais. Os
conjuntos foram escolhidos de forma a serem representativos de uma amostra com incertezas baixas e
outra com incertezas altas para os padrões da literatura.

σT eff σMbol σlog g σZ
erro baixo 40 0.1 0.1 0.0005
erro alto 120 0.3 0.3 0.0015

Tabela 4.3. Idade, parâmetros atmosféricos reais e reamostrados e componentes de velocidade das
seis estrelas escolhidas para exemplificar a aplicação dos métodos cinemático, isocronal e combinado.

Identificação Idade T
(real)
eff T

(obs)
eff M

(real)
bol M

(obs)
bol U V W

Ga K K mag mag km s−1 km s−1 km s−1

Estrela a 0.5 6825 6781 3.397 3.308 0.91 -13.50 -9.30
Estrela b 1.6 6382 6353 1.560 1.962 -2.48 -32.01 -4.44
Estrela c 3.5 6152 6189 4.15 4.22 -42.34 -5.98 -21.82
Estrela d 5.2 5330 5344 3.30 2.88 -45.54 -10.34 -54.10
Estrela e 6.8 5726 5894 4.84 4.79 -57.39 -71.52 18.05
Estrela f 10.4 5632 5756 4.85 4.76 21.46 -81.79 11.69
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Figura 4.3. Diagrama HR das seis estrelas escolhidas para fins de exemplificação. O ponto vermelho
representa a posição ’real’ referênte à massa, idade e metalicidade simuladas, já o ponto azul representa
os valores reamostrados considerando incertezas. Os parâmetros atmosféricos e as componentes de
velocidade das estrelas são listados na Tabela 4.3

isoladamente, inferir com precisão a idade de uma estrela; (ii) Em alguns casos, como

na estrela b (e demais estrelas do grupo cinza, Figura 4.1), a função G(t) já é capaz

de caracterizar muito bem a idade de uma estrela, sendo praticamente impercept́ıvel

o efeito de combinar o resultado com a informação proveniente do método cinemático;

(iii) Em diversos casos (como para as estrelas a e c), o método isocronal não é capaz de

inferir um limite inferior para a idade da estrela e o resultado final é consideravelmente

aprimorado através da combinação com o método cinemático. (iv) Em alguns casos, a

estrela apresenta componentes de velocidade compat́ıveis com as de uma estrela mais

velha, mas devido às incertezas observacionais apresenta parâmetros atmosféricos mais

compat́ıveis com os de uma estrela mais jovem (como é o caso das estrelas d, e e f).

Nestes casos, a combinação entre os métodos resulta em uma função de probabilidade

muito mais compat́ıvel com a idade real do que quaiquer um dos métodos isoladamente.

(v) Nem sempre a combinação entre os métodos resulta em uma função de densidade

de probabilidade mais estreita (como no caso da estrela d). Nestes casos, apesar de a

idade prevista ser mais compat́ıvel com a real, o intervalo de confiança em torno do valor
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Figura 4.4. Componentes de velocidade U e V das seis estrelas escolhidas para fins de exemplificação.
Os parâmetros atmosféricos e as componentes de velocidade das estrelas são listados na Tabela 4.3

inferido será maior.

Essa análise preliminar indica que os benef́ıcios obtidos pela combinação entre os

métodos dependerão de cada caso particular. Em outras palavras, a combinação dos

métodos afetará a pdf obtida de maneira diferente para diferentes regiões do diagrama

HR. Para identificar a região do diagrama HR que mais se beneficia com a combinação

dos métodos, analisamos a distribuição de diferenças entre idade real e obtida, e com-

paramos as incertezas estimadas com as diferenças encontradas.

Além de apresentar o método isocronal, Jørgensen & Lindegren (2005) discutem a

viabilidade de caracterizar uma idade individual para uma estrela através da função de

densidade de probabilidade obtida. Os autores consideram a idade mais provável (tMP)

e a idade esperada (tE) da distribuição, entretanto, verificam que ambas apresentam

viéses estat́ısticos. Em diversos casos, principalmente considerando maiores incertezas,

a função G(t) é bastante espalhada e aparece truncada devido à imposição de idades

mı́nima (0 Ga) e máxima (13.5 Ga). Isso faz com que a idade esperada seja deslocada

para o centro do intervalo de idades, criando um viés. O truncamento da função G(t)
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Figura 4.5. Exemplos de funções de densidade de probabilidade obtidas para as seis estrelas escolhidas
(Tabela 4.3) pelos métodos isocronal (vermelho), cinemático (preto) e combinado (azul). A linha
vertical tracejada indica a idade real das estrelas.

também afeta a idade mais provável. Neste caso, diversas estrelas adquirem os valores

referentes aos limites do intervalo considerado (0 e 13.5 Ga). Jørgensen & Lindegren

(2005), utilizando uma amostra simulada de 7 500 estrelas, concluem que a idade mais

provável adquire um menor viés, e resulta em uma idade inferida mais próxima da real.

Neste estudo, consideramos não só a idade mais provável e a idade esperada, mas também

a média entre estas duas medidas, para verificar se dessa forma os viéses poderiam se

cancelar. Assim, utilizamos a pdf f(t), normalizada, para caracterizar idades através

das relações:

tMP ≡ argmax
t

f(t) (4.3)

tE ≡
∫ ∞

−∞
t f(t) dt (4.4)

t ≡ tMP + tE
2

(4.5)

Caracterizamos as idades para as 200 000 funções f(t) obtidas para a amostra
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Tabela 4.4. Médias e desvios padrão das distribuições de diferenças entre idade real simulada e
as idades mais provável (tMP), esperada (tE) e média entre elas (t) obtidas pelo método isocronal
(designado pelo ı́ndice I) e combinado (́ındice C). Também apresentamos em cada caso o valor p
obtido no teste KS que verifica a hipótese nula de que as duas distribuições são equivalentes. Os
casos em que a hipótese nula pode ser rejeitada com ńıvel de significância menor ou igual a 0.05 são
destacados em verde.

tMP tE t
Grupo Erro

µC µI σC σI p µC µI σC σI p µC µI σC σI p

Baixo -0.01 -0.01 0.24 0.25 1.0e+00 0.03 0.03 0.24 0.24 8.6e-01 0.01 0.01 0.23 0.24 8.7e-01
Cinza

Alto 0.04 0.06 0.63 0.66 1.0e+00 0.16 0.15 0.66 0.71 2.5e-02 0.10 0.10 0.63 0.66 4.6e-01

Baixo 0.13 0.14 0.75 0.76 1.0e+00 0.48 0.51 0.83 0.89 9.7e-01 0.31 0.32 0.78 0.81 1.0e+00
Magenta

Alto 0.74 1.02 1.80 2.35 9.4e-01 2.19 2.67 1.49 1.55 2.1e-04 1.47 1.84 1.58 1.84 1.0e-01

Verde Baixo -0.13 -0.15 1.95 2.11 9.5e-01 -0.15 -0.16 1.66 1.74 9.7e-01 -0.14 -0.15 1.75 1.86 7.9e-01

escuro Alto -0.64 -0.76 3.14 3.92 1.4e-01 -0.47 -0.65 2.25 2.44 1.0e-01 -0.56 -0.70 2.54 2.93 3.1e-01

Verde Baixo 0.01 -0.01 0.68 0.72 1.3e-01 0.05 0.01 0.58 0.62 1.0e-02 0.03 -0.00 0.61 0.65 4.4e-02

limão Alto -0.15 -0.12 1.29 1.44 2.3e-02 0.20 0.12 1.06 1.13 1.0e-04 0.03 0.00 1.14 1.23 1.2e-03

Baixo -0.03 -0.03 0.80 0.82 1.0e+00 -0.08 -0.08 0.76 0.78 1.0e+00 -0.06 -0.06 0.77 0.79 9.7e-01
Amarelo

Alto -0.47 -0.41 2.17 2.25 3.4e-01 -0.61 -0.79 1.73 1.82 1.2e-07 -0.54 -0.60 1.89 1.96 5.7e-03

Baixo 0.10 0.24 1.96 2.44 2.5e-07 0.86 0.96 1.57 1.75 3.8e-02 0.48 0.60 1.72 2.04 9.9e-04
Azul

Alto 0.30 1.24 2.69 4.44 2.6e-38 1.88 2.57 1.81 1.95 4.3e-25 1.09 1.90 2.17 3.02 8.0e-26

Baixo -0.34 -0.34 2.47 2.68 2.8e-02 -0.70 -0.98 1.89 2.03 7.6e-13 -0.52 -0.66 2.13 2.29 3.8e-04
Ciano

Alto -1.30 -1.61 3.79 4.89 3.4e-29 -1.38 -2.20 2.45 2.42 4.2e-65 -1.34 -1.91 3.02 3.37 6.9e-27

simulada. Para cada um dos grupos, comparamos as distribuições das diferenças entre a

idade real e as idades obtidas pelos métodos isocronal e combinado. Quanto mais preciso

e acurado for o método, mais a distribuição das diferenças será centrada em idade zero

e menor será seu espalhamento. Para cada uma das distribuições obtidas pelo método

isocronal e pelo método combinado, calculamos a média e o desvio padrão. Os resultados

são apresentados na Tabela 4.4. Utilizamos o teste de Kolmogorov-Smirnov (teste KS)

para determinar se, considerando um ńıvel de significancia de 0.05, podemos rejeitar a

hipótese nula de que ambas as distribuições são equivalentes. O valor p obtido no teste

KS também encontra-se representado na Tabela 4.4.

A Figura 4.6 apresenta a distribuição das diferenças entre a idade mais provável

obtida e a idade real, tanto para a amostra completa (primeiro painel) quanto para

cada grupo. Neste caso, foi considerado o erro alto2, descrito na Tabela 4.2. Em cada

painel, a distribuição representada em vermelho corresponde à obtida pela idade isocro-

nal, enquanto a distribuição representada nas cores dos grupos é obtida pelo método

combinado. Para os grupos cinza e magenta, praticamente não há diferença entre os

resultados obtidos pelos dois métodos. No caso dos grupos verde escuro, verde limão

e amarelo, o método combinado resulta em uma distribuição levemente mais estreita.

Entretanto, é importante notar que neste caso o valor p obtido para os grupos amarelo

e verde escuro não é suficiente para rejeitar a hipótese nula de que as distribuições são

equivalentes. As distribuições dos grupos azul e ciano são as que apresentam maiores

2No caso dos erros baixos, os resultados são apresentados apenas na Tabela 4.4.
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Figura 4.6. Distribuição das diferenças entre a idade real e a idade mais provavel obtida, considerando
os erros altos, para a amostra simulada completa (primeiro painel) e para cada grupo. Em todos os
casos, a distribuição em vermelho corresponde ao resultado do método isocronal e a distribuição nas
cores dos grupos, ao resultado combinado.

diferenças entre os métodos. Em ambos os casos, no método combinado, o centro da

distribuição encontra-se mais próximo de zero e a dispersão é menor. Este resultado é

condizente com o fato de que a função G(t) é bem determinada para estrelas onde as

isócronas apresentam maior espaçamento entre si (caso dos grupos cinza, magenta, verde

limão e amarelo), sendo suficiente para a caracterização das idades. Para as regiões nas

quais as isócronas encontram-se mais compactadas (caso dos grupos verde escuro, azul

e ciano), a função G(t) apresenta maior espalhamento e a determinação da idade se

beneficia mais com a combinação com o método cinemático.
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Figura 4.7. Repetimos a análise da Figura 4.6, porém utilizando a idade esperada.

As Figuras 4.7 e 4.8 apresentam uma análise semelhante, considerando respecti-

vamente a idade esperada (tE) e a idade combinada (t). Como discutido anteriormente,

a idade esperada apresenta um viés que faz com que as idades obtidas sejam deslocadas
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para o centro da distribuição considerada, sendo o efeito mais relevante para os casos em

que a função G(t) é mais espalhada. Isso faz com que estrelas jovens tenham idades supe-

restimadas e estrelas velhas tenham idades subestimadas. Este viés pode ser percebido

com clareza no caso dos grupos azul e ciano. A inclusão do método cinemático clara-

mente minimiza este viés para as estrelas destes grupos. Em todos os casos a utilização

da média entre a idade mais provável e a idade esperada resulta em uma distribuição

mais estreita. Entretanto, as distribuições que fazem uso da média encontram-se mais

deslocadas com relação ao zero do que as que utilizam apenas a idade mais provável.
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Figura 4.8. Repetimos a análise da Figura 4.6, porém utilizando a média entre idade esperada e idade
mais provável.

No caso dos erros altos, verificamos que a combinação dos métodos resulta em

significativo ganho de precisão e acurácia para as estrelas dos grupos azul e ciano, e em

uma ligeira melhora para as estrelas dos grupos amarelo e verde limão. Estes resulta-

dos são respaldados pelo valor p, apresentado na Tabela 4.4, que indica que podemos

descartar com um ńıvel de significância menor ou igual a 5% a hipótese nula de que

as distribuições são equivalentes. Nos demais casos, as distribuições podem ser con-

sideradas estatisticamente equivalentes. Já para os erros baixos, cujos resultados são

apresentados apenas na Tabela 4.4, verificamos que as diferenças continuam significa-

tivas para os grupos azul e ciano, e levemente significativas para o grupo verde limão,

sendo também estatisticamente diferentes nos demais casos.

4.4.1 Análise das incertezas

Além de estimar com precisão a idade de uma estrela o método deve ser capaz

de prever o intervalo de confiança desta medida. Uma forma de estimar a incerteza na
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determinação da idade é através de uma medida do espalhamento da função de densidade

de probabilidade obtida. Para isso, adotamos a seguinte expressão:

δt =
1

4

[
(t84 − t16) +

t97.5 − t2.5
2

]
(4.6)

onde tα corresponde ao percentil α da distribuição de probabilidade normalizada f(t) e

deve satisfazer a expressão: ∫ tα

−∞
f(t) dt =

1

100
× α (4.7)

A expressão para δt foi escolhida arbitrariamente de forma a satisfazer a condição

de que δt = 1σ para uma distribuição normal. Para incertezas gaussianas, observa-se

que a diferença entre o valor observado e o valor real é menos de 1σ em cerca de 68%

dos casos, menos de 2σ em 95% e menos de 3σ em 99.7% dos casos. Para compreender o

significado real da incerteza adotada, e fazer a comparação entre o método isocronal e o

método combinado, calculamos a fração de estrelas cuja idade obtida encontra-se entre

±1δ, ±2δ, ±3δ.

Figura 4.9. Distribuições de incertezas estimadas pela Equação 4.6 e distribuições entre a idade real
e a idade mais provável obtida para as estrelas dos grupos azul e ciano. As idades obtidas através do
método isocronal são representadas em vermelho, e os dados em azul representam as idades obtidas
através do método combinado.
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Na Figura 4.9 apresentamos a distribuição de incertezas estimadas e diferenças

entre idade real e obtida pelo método combinado para as estrelas dos grupos azul e

ciano (representadas em azul escuro). Para efeito de comparação, os resultados do

método isocronal para estas estrelas são representados em vermelho. As linhas tracejadas

englobam as estrelas cuja diferença de idade é inferior a ±1δ (linha verde), ±2δ (linha

ciano) e ±3δ (linha magenta). A distribuição das incertezas (painel superior) evidencia

que as incertezas estimadas pela Equação 4.6 para o método combinado são, no geral,

consideravelmente menores que as incertezas estimadas para o método isocronal.

É importante investigar se estas incertezas de fato estimam corretamente a dife-

rença real observada entre as idades. Para isso, comparamos a fração de estrelas contidas

nos intervalos de ±1δ, ±2δ e ±3δ. Os resultados para cada grupo, considerando os dois

conjuntos de incertezas são apresentados na Tabela 4.5. A tabela contém ainda a carac-

terização da distribuição das incertezas para cada caso através da moda3, valor médio e

dispersão das distribuições. Verificamos que em praticamente todos os casos a média das

incertezas é menor no caso do método combinado, o que é significativo principalmente

para as estrelas dos grupos azul e ciano. Como a fração de estrelas em cada intervalo

de δ se mantém aproximadamente a mesma entre os métodos isocronal e combinado,

podemos concluir que a caracterização adotada para a incerteza é adequada e que o

ganho em precisão para o método combinado é real.

4.5 Conclusões

A análise das distribuições das diferenças entre idade real e obtida nos permite

avaliar a precisão dos métodos, enquanto a análise da distribuição das incertezas estima-

das possibilita a comparação das acurácias. Observamos que os benef́ıcios de utilizar a

combinação dos métodos dependem da posição da estrela no diagrama HR, das incerte-

zas dos parâmetros observáveis e também da forma escolhida para caracterizar a idade

através da função de densidade de probabilidade.

No caso dos grupos cinza, magenta e verde escuro, que representam estrelas cuja

magnitude bolométrica é inferior a ≈ 3, a combinação entre os métodos não traz be-

neficios estatisticamente significativos com respeito à precisão e à acurácia das idades

3Neste caso a moda foi definida como o centro do bin de tamanho 0.1 Ga que contém o maior número
de estrelas.
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Tabela 4.5. Frações de estrelas cuja diferença entre idade real e obtida está entre ±1, 2 ou 3δ; e
caracterização das distribuições de incertezas δ através da moda (M), média (µ) e desvio padrão (σ).
Resultados obtidos para o método isocronal são identificados pelo sub́ındice I e pelo método combinado
pelo sub́ındice C.

Fração de estrelas entre Distribuição de δ
Grupo Erro ±1δC ±1δI ±2δC ±2δI ±3δC ±3δI MC MI µC µI σC σI

Baixo 0.731 0.738 0.958 0.956 0.994 0.995 0.15 0.05 0.18 0.19 0.13 0.13
Cinza

Alto 0.840 0.864 0.979 0.984 0.996 0.998 0.25 0.35 0.49 0.53 0.34 0.36

Baixo 0.673 0.667 0.985 0.991 1.000 1.000 0.65 0.65 0.75 0.77 0.37 0.40
Magenta

Alto 0.715 0.747 0.950 0.959 0.990 0.993 0.25 0.35 0.49 0.53 0.34 0.36

Verde Baixo 0.650 0.657 0.899 0.902 0.981 0.989 1.85 1.85 1.55 1.63 0.33 0.34
escuro

Alto 0.653 0.645 0.922 0.902 0.988 1.000 2.55 2.75 2.34 2.65 0.37 0.30

Verde Baixo 0.669 0.685 0.936 0.936 0.988 0.990 0.45 0.45 0.53 0.58 0.22 0.25
limão

Alto 0.672 0.699 0.940 0.944 0.992 0.997 0.85 0.95 1.06 1.23 0.42 0.48

Baixo 0.683 0.681 0.944 0.944 0.994 0.994 0.65 0.65 0.71 0.73 0.25 0.26
Amarelo

Alto 0.657 0.668 0.923 0.926 0.985 0.990 1.65 1.75 1.78 2.01 0.46 0.54

Baixo 0.671 0.663 0.935 0.935 0.989 0.990 1.25 1.45 1.63 1.94 0.61 0.70
Azul

Alto 0.739 0.663 0.948 0.922 0.994 0.992 2.85 3.75 2.49 3.09 0.62 0.67

Baixo 0.650 0.671 0.922 0.931 0.984 0.988 1.95 1.65 1.83 2.11 0.65 0.80
Ciano

Alto 0.591 0.622 0.891 0.901 0.979 0.994 2.85 3.85 2.56 3.36 0.56 0.52

obtidas. As estrelas que compões os grupos verde limão e amarelo apresentam uma pe-

quena melhora na precisão das idades, quando consideradas incertezas altas. Para estes

grupos, o espalhamento das diferenças entre idade real e obtida é menor para o método

combinado em todos os casos, apesar de que algumas distribuições são centradas mais

afastadas do zero. Com respeito à acurácia, as incertezas previstas para estes grupos

são em média menores no caso do método combinado. Para as estrelas que compõem

os grupos azul e ciano (estrelas de baixa massa, que se encontram na sequencia prin-

cipal de idade zero) o ganho em precisão e acurácia com a combinação dos métodos é

bem mais significativo. Tanto para incertezas altas quanto baixas, a distribuição das

diferenças entre idade real e obtida é centrada mais próxima de zero e apresenta menor

espalhamento no caso do método combinado, indicando que as idades obtidas são mais

precisas. Além disso, as incertezas estimadas para estas estrelas são menores, resultando

em idades mais acuradas.

É também importante ressaltar que, apesar do método combinado não trazer be-

nef́ıcios em alguns casos, a combinação do método cinemático com o isocronal não causa

prejúızos em nenhuma situação. Isso permite a aplicação do método em amostras que

contenham estrelas de diferentes regiões do diagrama HR, sem que se tenha de fazer

ressalvas à utilização do método combinado para algumas destas estrelas.
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Consideramos três indicativos para a idade da estrela a partir da função de den-

sidade de probabilidade obtida: a idade mais provável, a idade esperada, e a média

entre estas duas idades. No geral, vemos que a distribuição da diferença entre idade

real e obtida para a idade mais provável é centrada mais próxima de zero, enquanto

a idade esperada apresenta um claro viés, superestimando idades de estrelas jovens e

subestimando idades de estrelas velhas. Apesar disso, o espalhamento no caso da idade

esperada é menor, mostrando que para esta idade existem menos casos extremos nos

quais a idade estimada é muito diferente da idade real. No caso da média entre estas

duas idades, o resultado é intermediário. Sendo assim, para evitar idades enviesadas,

o mais recomendado é o uso da idade mais provável; e para evitar estrelas com idades

muito imprecisas o ideal é utilizar a idade esperada. Uma abordagem mais segura é

utilizar os três indicativos no estudo e verificar se as conclusões se sustentam em todos

os casos, ou se apenas não se sustentam devido as desvantagens (viés/incerteza alta)

presentes em algum deles.

Conclúımos então que o método cinemático pode ser combinado ao isocronal re-

sultando em idades mais precisas e acuradas para estrelas de baixa massa (0.80–1.15

M☼) que se encontram na sequência principal ou próximas ao ponto de desligamento.

Nos demais casos, a combinação dos métodos apenas apresenta ganho pouco substan-

cial, ou nenhum, apesar de não prejudicar o resultado do método isocronal em nenhuma

situação.
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Caṕıtulo 5

S4N - Calibração da amostra e

datação estelar

‘ ‘What? That was just a detour, a shortcut..”

Merry – Lord of the Rings: The Fellowship of the Ring (2001)

5.1 Introdução

Como vimos no Caṕıtulo 4, o Método Cinemático, desenvolvido no Caṕıtulo 2,

pode ser utilizado em combinação com o método isocronal para a obtenção de idades mais

precisas e acuradas, inclusive em casos para os quais as condições não seriam favoráveis

à aplicação isolada do método isocronal. Decidimos então aplicar essa metodologia

visando o estudo da evolução quimiodinâmica da Galáxia. Para isso, escolhemos como

amostra as estrelas do levantamento S4N. Este levantamento contém dados cinemáticos

e abundâncias qúımicas detalhadas para 118 estrelas FGK da Vizinhança Solar.

Enquanto as demais amostras dispońıveis na literatura já foram alvo de diversos

estudos, o levantamento S4N foi muito pouco explorado. Isso se deve em parte devido

ao fato de que o método isocronal isoladamente não é capaz de estimar idades bem

definidas para boa parte das estrelas do levantamento (principalmente aquelas que se

encontram próximas à sequência principal de idade zero), e em parte pois as escalas
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de calibração dos parâmetros atmosféricos das estrelas deste levantamento não parecem

estar em acordo com estudos mais recentes.

Embora seja uma amostra relativamente pequena, ela se mostra ideal para uma

primeira aplicação da metodologia desenvolvida neste estudo por permitir que a análise

dos resultados seja feita individualmente, levando em conta as particularidades encon-

tradas para cada estrela. Além disso, a amostra é completa em volume, o que reduz

consideravelmente os viéses de seleção que podem afetar a interpretação dos resultados.

Dividimos essa abordagem em duas partes. Neste caṕıtulo apresentamos a cui-

dadosa preparação dos dados que foi realizada antes da aplicação das metodologias,

demonstrando a necessidade de realizar uma calibração aos parâmetros atmosféricos e

abundâncias qúımicas para que os resultados estejam de acordo com os valores da litera-

tura. Discutimos também a aplicação das metodologias de datação estelar e integração

orbital para a obtenção de parâmetros cinemáticos, e apresentamos os resultados obti-

dos. No caṕıtulo seguinte fazemos uso das idades obtidas para investigar propriedades

relacionadas ao estudo da evolução quimiodinâmica da Galáxia, e verificamos que uma

série de resultados obtidos são corroborados por estudos independentes e estão em acordo

com os paradigmas atuais referêntes à estrutura e evolução da Galáxia.

5.2 Amostra

A amostra que utilizamos neste estudo foi constrúıda por Allende Prieto et al.

(2004) e contém dados cinemáticos compilados, parâmetros atmosféricos e abun-dâncias

qúımicas espectroscópicas para 118 estrelas da Vizinhança Solar. Os autores utilizaram

o telescópio de 2.7 m do Observatório McDonald e o telescópio ESO de 1.52 m em

La Silla, ao longo de 8 campanhas observacionais. Os espectros cobrem a região do

óptico e infravermelho próximo, com um poder de resolução de aproximadamente 50000

e uma razão sinal–rúıdo que varia entre 150 e 600. A partir destes espectros, os autores

derivaram as abundâncias qúımicas de 17 elementos.

Os dados cinemáticos contidos no catálogo foram compilados a partir de fontes

externas. Velocidades radiais foram retiradas dos catálogos de Barbier-Brossat & Figon

(2000) e Malaroda et al. (2001). Já os movimentos próprios e paralaxes foram retirados

do catálogo Hipparcos (ESA, 1997). Para este estudo verificamos o impacto do uso das
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paralaxes e movimentos próprios do Gaia (Gaia Collaboration et al., 2018) e constatamos

que, apesar das velocidades U , V , W derivadas serem mais precisas, a mudança não

afeta significativamente os resultados obtidos. Isso se deve ao fato de que a amostra é

limitada a estrelas muito próximas, de forma que os parâmetros cinemáticos já são bem

conhecidos mesmo sem a utilização de dados do Gaia.

Allende Prieto et al. (2004) também fornecem parâmetros atmosféricos obtidos

através de calibrações fotométricas e magnitudes absolutas. As temperaturas efetivas

foram obtidas utilizando as calibrações de Alonso et al. (1996, 1999). Ressaltamos neste

estudo que essa calibração tende a apresentar temperaturas sistematicamente mais frias

do que calibrações mais recentes (e.g. Casagrande et al., 2010; Giribaldi et al., 2018), o

que afeta as idades e ameaça a acurácia das abundâncias reportadas. Discutiremos em

detalhes essa questão na próxima Seção.

Os 17 elementos cujas abundâncias são fornecidas no catálogo são C, O, Mg, Si,

Ca, Sc, Ti, Fe, Co, Ni, Cu, Zn, Y, Ba, Ce, Nd, Eu. Como estes elementos podem

apresentar origens distintas, as distribuições de abundâncias contém informação sobre a

predominância dos diferentes processos de śıntese nuclear ao longo do intervalo de idades

representado pelas estrelas da amostra. Essa questão será discutida com mais detalhes

no próximo caṕıtulo.

5.3 Calibrações

Antes de iniciar o estudo, é importante notar que Allende Prieto et al. (2004)

encontraram sérios problemas com o balanceamento dos ńıveis de ionização: para os

parâmetros atmosféricos adotados, as abundâncias de um mesmo elemento qúımico infe-

ridas a partir de linhas de diferentes ńıveis de ionização chegam a apresentar diferenças

de até 0.5 dex. Os autores sugerem que essa diferença se deve a desvios do equili-

brio termodinâmico local (ETL), adotado pelo modelo utilizado no ajuste das linhas

espectrais e escolhem as linhas espectrais utilizadas na amostra tendo essa limitação em

mente. Contudo, estas diferenças também podem ser um ind́ıcio de que os parâmetros

atmosféricos adotados não são acurados.

Iniciamos o estudo analisando a distribuição das estrelas em um diagrama de Hess

(sendo o eixo das ordenadas representado pelo log g), sobreposta às isócronas PARSEC
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(Bressan et al., 2012). Os dados são representados na Figura 5.1 e são coloridos de

acordo com a metalicidade original fornecida no catálogo. Para efeitos de comparação,

inclúımos um conjunto de isócronas com metalicidade solar e idades entre 0 e 14 bilhões,

representadas em verde. Como a metalicidade das estrelas afeta o posicionamento das

isócronas, inclúımos também as isócronas de 1 e 10 Ga para as metalicidades−0.5 (azul) e

+0.5 (vermelho). Percebemos que uma grande parte das estrelas da amostra se posiciona

fora dos limites determinados pelos modelos de evolução estelar, principalmente para as

estrelas frias próximas à sequência principal de idade zero. Consideramos que este é mais

um ind́ıcio de que os parâmetros atmosféricos fornecidos no catálogo não apresentam

uma acurácia satisfatória.

Os parâmetros atmosféricos influenciam diretamente as idades inferidas pelo método

isocronal, principalmente nas regiões onde o espaçamento das isócronas é menor e jus-

tamente onde a maior parte das estrelas do catálogo se concentram. Por conta disso,

revisamos os parâmetros atmosféricos das estrelas do catálogo através do ajuste de uma

calibração utilizando estrelas que também tenham sido estudadas pelo levantamento

Geneva-Copenhagen (LGC; Nordström et al., 2004; Casagrande et al., 2011). Com

isso revisamos os valores individuais da temperatura efetiva, gravidade superficial e das

abundâncias qúımicas.

5.3.1 Temperatura efetiva

Pareamos as estrelas do levantamento S4N com as estrelas do LGC que também

fornece valores de temperatura efetiva. As diferenças entre as duas temperaturas estão

representadas no painel a) da Figura 5.2 e verificamos que, de fato, se observa uma

diferença sistemática entre as duas escalas (superior a 100 K). Como as estrelas do

levantamento estão majoritariamente posicionadas em regiões nas quais o espaçamento

entre as isócronas é pequeno, é imprescind́ıvel que essas diferenças sejam corrigidas,

pois causam grandes variações nas idades estimadas — em casos extremos, a variação

em idade pode ser superior a 10 Ga para uma variação de 100 K em temperatura.

As temperaturas de ambos os levantamentos foram obtidas através de calibrações

fotométricas no infravermelho, conhecido como método de fluxo no infravermelho. A

principal diferença é o fato de que Allende Prieto et al. (2004) utilizaram uma calibração

mais antiga, de Alonso et al. (1996, 1999), enquanto Casagrande et al. (2011) utiliza uma
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Figura 5.1. Diagrama de Hess das estrelas do levantamento S4N, soprepostas às isócronas evolutivas
de PARSEC para metalicidade solar (em verde) e para as metalicidades −0.5 (azul) e (0.5) vermelho.
Para a metalicidade solar são representadas isócronas de 1 a 14 Ga, com intervalo de 1 Ga; para as
demais metalicidades são representadas apenas as isócronas de 1 e 10 Ga. As estrelas são coloridas de
acordo com a metalicidade fornecida no catálogo.

calibração mais recente, detalhada em Casagrande et al. (2010). Uma diferença de ≈

100 K foi observada por Casagrande et al. (2010) ao comparar seus resultados com a

calibração de Alonso et al. (1996), o que está em acordo com a diferença que observamos

entre as escalas de temperatura do S4N e do LGC. Em comparação com o que foi

discutido na seção anterior para a escala de temperatura do S4N, verificamos que existe

uma melhor concordância entre o LGC e os modelos de evolução estelar, o que nos levou

a concluir que são as temperaturas do S4N que precisam ser corrigidas.

Para corrigir as temperaturas, realizamos uma regressão polinomial às diferenças

entre os dados do S4N e LGC. Consideramos um total de 42 modelos cujas variáveis inde-

pendentes são temperatura efetiva, gravidade superficial, metalicidade, e suas potências

de maior grau. A escolha do melhor modelo foi feita com base no critério de informação

Bayesiano, conhecido como BIC, que penaliza modelos com muitos graus de liberdade;

e também na dispersão final, σ, das diferenças de temperaturas corrigidas. Em ambos

os casos, quanto menor forem os valores obtidos, melhor será o ajuste do modelo. Na

Tabela 5.1 listamos as variáveis independentes de cada um dos modelos considerados
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Figura 5.2. Painel a) Diferença de temperatura entre os dados do levantamento S4N e do LGC. As
linhas representam o modelo ajustado para a calibração considerando 4 conjuntos de [Fe/H] e log g.
Painel b) Diferença entre as temperaturas calibradas e as do LGC. Em ambos os casos as estrelas são
coloridas de acordo com a metalicidade original do catálogo.

e apresentamos os resultados de BIC’1 e σ obtidos. A partir dos resultados obtidos,

escolhemos a calibração obtida pelo modelo 30, que considera potências de até quarta

ordem para a temperatura efetiva, segunda ordem para metalicidade e primeira ordem

para o logaritmo da gravidade.

O modelo ajustado encontra-se representado no painel a) da Figura 5.2 para 4

conjuntos de [Fe/H] e log g. Verificamos que o modelo prevê uma diferença de tempera-

turas ligeiramente maior para maiores metalicidades e gravidades superficiais. No painel

a) também encontra-se representado o valor da BIC calculado para todos os modelos,

1Para simplificar a comparação entre o critério de informação BIC dos diferentes modelos, definimos:
BIC’ = BIC−min(BIC)
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com o modelo adotado destacado em vermelho. No painel b) apresentamos os dados

corrigidos pela calibração obtida. Podemos concluir que a calibração foi capaz de elimi-

nar não apenas os desvios, mas também a estrutura artificial que podia ser observada.

Verificamos também que não há estrutura remanescente que dependa da metalicidade

das estrelas. Utilizando as temperaturas calibradas, a média da diferença entre as me-

didas passa de −116 K para 2 K e o desvio padrão de 57 K para 32 K, sendo que apenas

duas estrelas apresentam desvios superiores a ≈ 100 K.

5.3.2 Gravidade superficial

Assim como no caso da temperatura, pequenos desvios do valor de gravidade

superficial se refletem em grandes diferenças nas idades obtidas. Repetimos então o

procedimento anterior para obter uma calibração também para a gravidade superficial.

Novamente consideramos uma série de modelos para descrever a diferença entre os va-

lores fornecidos pelo S4N e pelo LGC. As variáveis independentes consideradas em cada

modelo são listadas na Tabela 5.2.

Neste caso, o modelo que apresentou os melhores resultados considerando a BIC

e o desvio σ foi o que leva em conta potências de até terceira ordem em temperatura

e de primeira ordem em gravidade superficial, sendo independente da metalicidade das

estrelas. É importante destacar que a quantidade de estrelas com gravidades dispońıveis

no LGC é menor e, neste caso, apenas 49 estrelas foram utilizadas no ajuste.

Apresentamos o resultado da calibração na Figura 5.3. Observamos no painel

a) que a gravidade superficial apresenta diferenças menos significativas entre os dois

catálogos do que a temperatura, mas que uma tendência também está presente neste

caso. Analisando os resultados calibrados apresentados no painel b) podemos concluir

que a calibração adotada foi capaz de eliminar essa estrutura e reduzir os desvios ob-

servados. Após a calibração apenas uma estrela apresenta diferença de logaritmo da

gravidade superior a 0.1 dex.
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Tabela 5.1. Diferentes modelos testados para a escolha da melhor calibração para as temperaturas
efetivas do levantamento S4N. As colunas marcadas com ‘X’ indicam que o parâmetro livre equivalente
foi considerado no ajuste do modelo. Todos os modelos levam em consideração um coeficiente linear
(Const.). Os melhores resultados foram destacados em verde, e a linha correspondente ao modelo
escolhido também encontra-se destacada.

Const. [Fe/H] BIC’ σ

X 34.8 45.6
X X 37.7 45.2
X X 39.1 45.6
X X 33.9 44.2
X X X 41.8 45.1
X X X 37.9 44.1
X X X X 42.2 44.1
X X X 28.5 41.8
X X X X 28.0 40.6
X X X X 26.0 40.2

Modelo 10 X X X X X 29.0 39.8
Modelo 11 X X X X X 14.3 36.6
Modelo 12 X X X X X X 17.4 36.3
Modelo 13 X X X X X 26.9 39.4
Modelo 14 X X X X X X 31.3 39.3
Modelo 15 X X X X X X X 20.4 36.0
Modelo 16 X X X X 11.8 37.0
Modelo 17 X X X X X 13.9 36.5
Modelo 18 X X X X X 12.4 36.2
Modelo 19 X X X X X X 16.2 36.1
Modelo 20 X X X X X X 3.5 33.5
Modelo 21 X X X X X X X 7.2 33.4
Modelo 22 X X X X X X 15.9 36.0
Modelo 23 X X X X X X X 20.2 36.0
Modelo 24 X X X X X X X X 11.4 33.3
Modelo 25 X X X X X 0.0 33.7
Modelo 26 X X X X X X 2.9 33.4
Modelo 27 X X X X X X 0.7 33.0
Modelo 28 X X X X X X X 4.9 33.0
Modelo 29 X X X X X X X 2.9 32.6
Modelo 30 X X X X X X X X 4.5 32.0
Modelo 31 X X X X X X X 5.1 33.0
Modelo 32 X X X X X X X X 9.3 32.9
Modelo 33 X X X X X X X X X 9.6 32.1
Modelo 34 X X X X X X 6.0 34.0
Modelo 35 X X X X X X X 10.4 34.0
Modelo 36 X X X X X X X 10.4 34.0
Modelo 37 X X X X X X X X 14.9 34.0
Modelo 38 X X X X X X X X 14.9 34.0
Modelo 39 X X X X X X X X X 19.4 34.0
Modelo 40 X X X X X X X X 14.9 34.0
Modelo 41 X X X X X X X X X 19.4 34.0
Modelo 42 X X X X X X X X X X 23.8 34.0

Tef Tef
2 Tef

3 Tef
4 Tef

5 [Fe/H]2 logg logg2

Modelo 00
Modelo 01
Modelo 02
Modelo 03
Modelo 04
Modelo 05
Modelo 06
Modelo 07
Modelo 08
Modelo 09
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Figura 5.3. Painel a) Diferença de gravidade superficial entre os dados do levantamento S4N e do
LGC. As linhas representam o modelo ajustado para a calibração considerando 4 conjuntos de [Fe/H]
e Tef (neste caso o modelo escolhido independe de [Fe/H]). Painel b) Diferença entre as gravidades
calibradas e as do LGC. Em ambos os casos as estrelas são coloridas de acordo com a temperatura
efetiva original do catálogo.

5.3.3 Abundâncias qúımicas

Como as abundâncias qúımicas dependem dos parâmetros atmosféricos para serem

determinadas, também será preciso corrigi-las. Contudo, não é possivel realizar a cali-

bração seguindo os passos anteriores, uma vez que o LGC contém apenas a informação

da abundância de ferro. Idealmente os espectros observados deveriam ser reanalizados

e as linhas espectrais ajustadas de acordo com os parâmetros atmosféricos calibrados.

Porém, essa abordagem exigiria um estudo mais extenso que está além do escopo do

nosso trabalho. Felizmente o próprio catálogo S4N contém as informações necessárias

para que uma aproximação das correções necessárias seja obtida.
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Tabela 5.2. Diferentes modelos testados para a escolha da melhor calibração para as gravidades super-
ficiais do levantamento S4N. As colunas marcadas com ‘X’ indicam que o parâmetro livre equivalente
foi considerado no ajuste do modelo. Todos os modelos levam em consideração um coeficiente linear
(Const.). Os melhores resultados foram destacados em amarelo, e a linha correspondente ao modelo
escolhido também encontra-se destacada.

Const. [Fe/H] BIC’ σ

X 5.5 0.050
X X 6.2 0.049
X X 9.6 0.050
X X 9.5 0.050
X X X 3.8 0.047
X X X 10.5 0.049
X X X X 6.8 0.047
X X X 4.7 0.048
X X X X 7.4 0.047
X X X X X 3.7 0.045

Modelo 10 X X X X 0 0.045
Modelo 11 X X X 6.4 0.048
Modelo 12 X X X X 9.1 0.048
Modelo 13 X X X X X 11.1 0.047
Modelo 14 X X X X X X 8.1 0.045
Modelo 15 X X X X X 11.7 0.047
Modelo 16 X X X X X X 12.2 0.046
Modelo 17 X X X X X X X 11.5 0.045
Modelo 18 X X X X 8.5 0.047
Modelo 19 X X X X X 11.8 0.047
Modelo 20 X X X X X X 7.4 0.045
Modelo 21 X X X X X X X 7.1 0.044
Modelo 22 X X X X X X 4.9 0.044
Modelo 23 X X X X X 1.8 0.044
Modelo 24 X X X X 5.1 0.046
Modelo 25 X X X X X 12.9 0.047
Modelo 26 X X X X X X 15.5 0.047
Modelo 27 X X X X X X X 10.3 0.044
Modelo 28 X X X X X X X X 8.4 0.043
Modelo 29 X X X X X X X 16.5 0.046
Modelo 30 X X X X X X X X 14.5 0.044
Modelo 31 X X X X X X X X X 11.6 0.042

logg logg2 logg3 Tef Tef
2 Tef

3 [Fe/H]2

Modelo 00
Modelo 01
Modelo 02
Modelo 03
Modelo 04
Modelo 05
Modelo 06
Modelo 07
Modelo 08
Modelo 09

Ao discutir o problema do balanceamento dos ńıveis iônicos, Allende Prieto et al.

(2004) verificam que variações da ordem de 0.8 dex para log g e 350 K para Tef seriam

necessárias para remover as discrepâncias observadas nas abundâncias de um mesmo ele-

mento quando medidas através de diferentes estágios de ionização. As calibrações que

apresentamos sugerem que parte desse problema pode ser creditado ao uso de parâmetros

atmosféricos não acurados, porém verificamos que essas correções não atendem a toda

a variação necessária para a solução dessa questão: em média obtemos variações de

≈ 125 K para temperatura efetiva e ≈ 0.06 dex para log g. Dessa forma, a contri-

buição de desvios do ETL, proposta pelos autores, não pode ser descartada mesmo em

frente aos valores calibrados que apresentamos. Ainda assim, considerando que Allende
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Figura 5.4. Painel a) Diferença de metalicidade entre os dados do levantamento S4N e do LGC.
Painel b) Diferença entre as metalicidades calibradas e as do LGC. Em ambos os casos as estrelas
são coloridas de acordo com a temperatura efetiva original do catálogo. Neste caso, ao invés de uma
calibração direta, foram feitas correções de acordo com as calibrações de temperatura efetiva.

Prieto et al. (2004) identificaram o problema do balanceamento iônico e tomaram o cui-

dado de escolher as linhas menos afetadas pelos desvios do ETL, e que as correções em

log g são relativamente mais baixas, podemos concluir que a variação em temperatura

é o parâmetro que mais deve contribuir para as correções necessárias nas abundâncias

qúımicas.

Reconhecendo a possibilidade de que as temperaturas adotadas poderiam estar

subestimadas, Allende Prieto et al. (2004) fornecem no catálogo a variação observada

na abundância de cada elemento para uma variação de 3σ na temperatura. Sendo assim,

aplicamos correções nas abundâncias qúımicas que são proporcionais à razão ∆Tef/3σ,

onde ∆Tef corresponde à correção aplicada para a temperatura.
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Figura 5.5. Diagrama de Hess dos dados calibrados do levantamento S4N, soprepostas às isócronas
evolutivas de PARSEC para metalicidade solar (em verde) e para as metalicidades -0.5 (azul) e (0.5)
vermelho. Para a metalicidade solar são representadas isócronas de 1 a 14 Ga, com intervalo de 1
Ga; para as demais metalicidades são representadas apenas as isócronas de 1 e 10 Ga. As estrelas são
coloridas de acordo com a metalicidade corrigida.

A Figura 5.4 apresenta uma comparação entre as diferenças das metalicidades

originais e corrigidas. No painel a) vemos que as metalicidades originais são subestimadas

com respeito ao LGC, enquanto no painel b) observamos uma melhor concordância para a

metalicidade corrigida. Apesar disso, verificamos que ainda há uma ligeira discrepância,

sendo que as metalicidades corrigidas parecem estar sendo ligeiramente superestimadas.

Quantitativamente verificamos que os dados corrigidos são de fato aprimorados: a média

passa de −0.06 para 0.05 e o desvio padrão de 0.12 para 0.10.

5.3.4 Diagrama de Hess calibrado

Antes de partir para a aplicação das metodologia, realizamos um último teste nos

resultados calibrados. Na Figura 5.5 apresentamos novamente a distribuição das estrelas

do levantamento em um diagrama de Hess sobreposta aos modelos de evolução estelar

de PARSEC, desta vez considerando os dados calibrados. Assim como na Figura 5.1,

apresentamos em verde um conjunto de isócronas com metalicidade solar e idade entre

0–14 Ga. Em vermelho e em azul apresentamos as isócronas de 1 e 10 Ga para as

metalicidades de +0.5 e −0.5, respectivamente.
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Em comparação com a Figura 5.1, vemos que a distribuição dos parâmetros cali-

brados respeita muito mais as regiões permitidas de acordo com os modelos evolutivos.

Apenas a estrela HIP 17378 destoa das demais2 e discutiremos o seu caso mais adiante.

Com respeito às estrelas anãs mais frias, vemos que elas se encontram bem delimitadas

pelas isócronas de sua metalicidade, o que não ocorria no caso dos dados originais. Sendo

assim, verificamos que as escalas de temperatura e gravidade calibradas apresentam me-

lhor concordância com modelos evolutivos do que as escalas originais, o que corrobora

nossa decisão de calibrar os parâmetros antes de iniciar nossa análise.

5.3.4.1 O caso de HIP 17378

HIP 17378 é a única estrela cuja posição no diagrama de Hess calibrado está fora

das regiões de ocupações previstas pelas trajetórias evolutivas. Essa posição peculiar

pode ser explicada pelas alt́ıssimas incertezas observacionais reportadas: 419 K para

temperatura e 0.18 dex para log g, sendo a maior incerteza do catálogo para temperatura

e segunda maior para a gravidade.

Essa estrela faz parte do estudo de Jofré et al. (2015), que derivou parâmetros

atmosféricos para 223 estrelas evolúıdas. Na Tabela 5.3 apresentamos uma comparação

entre os parâmetros inferidos por estes autores, os parâmetros originais do S4N e os

parâmetros calibrados. Verificamos que apesar das incertezas, a temperatura corrigida

encontra-se bastante próxima da original, corroborando o modelo que ajustamos para a

calibração. Contudo, verificamos que o logaritmo da gravidade superficial e a metalici-

dade não concordam com os valores de Jofré et al. (2015) mesmo após a aplicação das

correções, o que explica o posicionamento peculiar da estrela no diagrama de Hess (no

caso das metalicidades estas passam a ser ainda mais superestimadas).

Adiantamos também na tabela os resultados das idades isocronal, cinemática e

combinada, que serão discutidos nas próximas Seções. O posicionamento da estrela à

direita da distribuição das isócronas torna o método isocronal impraticável isoladamente,

que simplesmente retorna a maior idade considerada: 13.5 Ga. Jofré et al. (2015) são

capazes de obter uma idade isocronal fazendo uso dos dados mais precisos, e chegam

no valor de 6.41 ± 0.33 Ga. Este valor está em acordo com o que obtemos através

2A estrela HIP 99240, que também parece estar à direita da distribuição é englobada pela isócrona
de 14 Ga de sua metalicidade, portanto não consideramos este caso peculiar
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Tabela 5.3. Comparação entre as idades isocronal (tisoc), cinemática (tcin) e combinada (tcomb)
obtidas para a estrela 17378 neste estudo utilizado os dados originais e calibrados, e o resultado obtido
por Jofré et al. (2015).

Tef log g [Fe/H] tisoc tcin tcomb

S4N Original 5023 ± 419 K 4.145 ± 0.181 0.18 ± 0.07 13.5
4.2+5.2

−1.1

6.8+4.1
−2.7

S4N Calibrado 5139 K 4.141 0.30 13.5 6.5+4.0
−2.5

Jofré et al. (2015) 5144 ± 33 K 3.95 ± 0.05 0.00 ± 0.04 6.41 ± 0.33

do método cinemático para essa estrela, apesar das incertezas serem altas. No caso do

método combinado os valores nominais obtidos são surpreendentemente semelhantes ao

valor obtido por Jofré et al. (2015), reforçando a capacidade do método cinemático em

atuar em conjunto ao método isocronal para a derivação de idades mais acuradas.

Considerando que o método combinado foi capaz de obter uma idade nominal

muito próxima à da literatura, decidimos manter esta estrela na análise mesmo sabendo

que ela apresenta grandes incertezas nos parâmetros atmosféricos.

5.4 Aplicação das metodologias

5.4.1 Método isocronal

Iniciamos nosso estudo de datação estelar pela aplicação do método isocronal.

Neste método as idades são obtidas através do uso de modelos de evolução estelar, que

preveem os parâmetros atmosféricos apresentados por estrelas de diferentes massas e

composições qúımicas ao longo de suas vidas. Através de uma abordagem Bayesiana,

constrúımos uma pdf da idade calculando a probabilidade de uma estrela de determinada

idade apresentar os parâmetros atmosféricos observados, dados os valores previstos e as

incertezas observacionais.

Para a aplicação do método, utilizamos a biblioteca em python EITApy, desenvol-

vida neste estudo e descrita no caṕıtulo 3. Fazemos uso das ferramentas que interpo-

lam as trajetórias evolutivas de PARSEC (Bressan et al., 2012) para a construção de

isócronas e da ferramenta que aplica as equações de Jørgensen & Lindegren (2005) para

o cálculo das probabilidades. Adotamos uma prior uniforme em idade e uma função

de massa inicial de Kroupa (2001). Os parâmetros atmosféricos considerados foram a
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temperatura efetiva, a gravidade superficial e a metalicidade. Apesar de ter à disposição

as magnitudes absolutas, decidimos não utilizá-las na determinação das idades isocro-

nais, uma vez que dependem diretamente das paralaxes. Fazemos isso para evitar que

exista uma dependência entre os resultados obtidos pelo método isocronal e pelo método

cinemático, uma vez que pretendemos combiná-los.

Através da aplicação do método isocronal foi posśıvel obter as idades de 104 das

118 estrelas da amostra. As 14 estrelas que não tiveram suas idades determinadas não

apresentam metalicidade no catálogo. Em alguns casos o método isocronal, quando

aplicado isoladamente, não foi capaz de restringir um intervalo preciso de idades para a

estrela. Isso se deve ao fato de que uma grande quantidade das estrelas do levantamento

se encontram em regiões nas quais o espaçamento entre as isócronas no diagrama de

Hess é pequeno, fazendo com que as incertezas observacionais se traduzam em grandes

incertezas em idade. A seguir discutimos alguns exemplos de pdfs obtidas3.

Na Figura 5.6 apresentamos o resultado da aplicação do método isocronal para as

três primeiras estrelas da amostra. Nos painéis da esquerda representamos a posição da

estrela no Diagrama de Hess, sobreposta a um conjunto de isócronas de metalicidade

igual à metalicidade calibrada da estrela. Também inclúımos no gráfico um eixo vertical

no qual plotamos a metalicidade da estrela. As pdfs obtidas através da aplicação do

método isocronal podem ser observadas nos painéis da direita. Em ambos os casos

os dados originais do levantamento são representados em laranja, enquanto os dados

calibrados são representados em azul.

A partir da análise destes casos podemos destacar que nem sempre a pdf obtida

é capaz de delimitar de forma satisfatória os limites inferior e/ou superior da idade. No

caso de HIP 171 vemos que apenas o limite inferior é delimitado, e ainda assim com

baixa precisão. Nos outros dois casos apresentados é o limite inferior que não fica bem

definido. Reiteramos com isso nossa motivação de não utilizar o método isocronal como

único meio de datação estelar para a amostra. Podemos ainda perceber visualmente

que as pdfs foram menos afetadas pela calibração nos dois primeiros casos do que no

terceiro, no qual a calibração é mais significativa.

3Apenas apresentamos no texto as pdfs de idade para 6 estrelas. O restante pode ser acessado
em formato eletrônico através do link https://github.com/falmeidafernandes/Tese/tree/master/

Capitulo5/Idades.

https://github.com/falmeidafernandes/Tese/tree/master/Capitulo5/Idades
https://github.com/falmeidafernandes/Tese/tree/master/Capitulo5/Idades
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Figura 5.6. Aplicação do método isocronal para as 3 primeiras estrelas do levantamento S4N. Os
dados originais e calibrados são representados no diagrama de Hess à esquerda, que também inclui o
conjunto de trajetórias evolutivas correspondente à metalicidade corrigida da estrela e um eixo que
representa a metalicidade. As pdfs de idade obtidas são apresentadas à direita. Os dados originais são
representados em laranja e os dados calibrados, em azul.
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Figura 5.7. Repetição da Figura 5.6 para três casos representativos: HIP 16852, HIP 17378 e HIP
37279.
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Continuamos os exemplos na Figura 5.7, apresentando dados para estrelas repre-

sentativas de diferentes situações observadas na amostra. No caso da estrela HIP 16852

apresentamos um dos exemplos mais extremos com respeito a diferença entre as pdfs

obtidas. Como veremos mais adiante, o posicionamento das estrelas mais quentes em

relação às isócronas e o fato de as temperaturas originais serem sistematicamente su-

bestimadas com relação às calibradas, fazem com que as idades sejam sistematicamente

superestimadas. Isso ressalta a importância do uso dos dados calibrados na datação

estelar.

Em seguida, no painel do meio da Figura 5.7 apresentamos o resultado obtido

para a estrela HIP 17378, que discutimos na seção anterior. Essa estrela parace ter seus

parâmetros atmosféricos erronêamente estimados no catálogo, como indica a comparação

com outros resultados da literatura (Jofré et al., 2015) e apresenta as maiores incertezas

do levantamento. Vemos que pouca informação pode ser obtida a partir da aplicação

do método isocronal além do fato de que possivelmente se trata de uma estrela velha.

Destacamos esse exemplo pois mostraremos na próxima seção que mesmo a partir dessa

pdf pouco definida, quando combinada com o método cinemático, somos capazes de

obter uma idade satisfatória.

Por fim destacamos um exemplo no qual a idade é muito bem definida e pouco

senśıvel às calibrações efetuadas. Nestes casos o método isocronal se mostra bastante

robusto, sendo capaz de caracterizar as idades com incertezas da ordem de 0.5 Ga,

mesmo considerando as altas incertezas observacionais (131 K em temperatura efetiva e

0.1 dex em log g). Essa precisão se deve ao grande espaçamento das isócronas na região

onde essa estrela se encontra, sendo então restrita às estrelas quentes (Teff > 6000K) que

já apresentam significativa evolução com respeito à sequencia principal de idade zero.

Menos de 20% da amostra atende a essas condições.

Para tabelar os resultados e investigar as posśıveis relações que envolvem ida-

des, caracterizamos idades individuais a partir da pdf de idade através dos estimadores

pontuais de idade mais provável (tMP) e idade esperada tE. Sendo f(t) a função de
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probabilidade obtida, definimos:

tMP ≡ argmax
t

f(t) (5.1a)

tE ≡
∞∫

−∞

t f(t) dt (5.1b)

Também obtivemos as idades dos percentis da distribuição, ti, onde i corresponde

a 16%, 50% (mediana da distribuição) e 84%, que são utilizados para a estimação das

incertezas das idades caracterizadas. Sendo CDF a função de distribuição acumulada

de f(t), os percentis são dados por sua função inversa: ti ≡ CDF−1(i). As idades

caracterizadas e os percentis obtidos são apresentados na Tabela D.4, no Apêndice D.

As idades individuais permitem-nos verificar quantitativamente a influência da

calibração dos parâmetros atmosféricos nos resultados obtidos para as estrelas de toda a

amostra. Na Figura 5.8 apresentamos a comparação entre os estimadores pontuais das

idades da amostra original e da amostra calibrada. Analisando a figura podemos afirmar

que os estimadores correspondentes à idade esperada e mediana são mais robustos e

as diferenças raramente ultrapassam 3 Ga (linhas tracejadas). Considerando que as

incertezas médias4 são de 3.1 Ga, e que as calibrações necessárias são da mesma ordem

das incertezas observacionais, conclúımos que as incertezas são corretamente estimadas

nos casos desses estimadores pontuais. Já no caso da idade mais provável, os resultados

aparentam uma menor correlação. Neste caso as diferenças chegam a até ≈ 9 Ga,

indicando que este estimador é mais senśıvel às calibrações dos parâmetros atmosféricos.

Ainda analisando a Figura 5.8 verificamos que as estrelas quentes (azul) têm suas

idades sistematicamente superestimadas pelos dados originais, enquanto as estrelas frias

são sistematicamente subestimadas com respeito aos parâmetros calibrados. No caso das

estrelas frias, essa diferença se deve ao fato de que os dados originais encontravam-se

sistematicamente deslocados para baixo da sequência principal de idade zero, fazendo

com que fossem inferidas idades artificialmente mais jovens. Já as estrelas mais quentes

do levantamento se encontram em uma região na qual o formato das isócronas é relati-

vamente mais vertical, o que torna as idades mais senśıveis a variações de temperatura.

Como as isócronas mais velhas se posicionam em direção às temperaturas mais baixas,

4Definimos a incerteza como a metade da diferença entre os percent́ıs de 84% e 16%. No caso de uma
distribuição gaussiana essa diferença corresponderia a 1σ.
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Figura 5.8. Comparação entre as idades isocronais obtidas através do uso dos parâmetros atmosféricos
originais do S4N (abscissas) e dos parâmetros calibrados (ordenadas). São considerados três estima-
dores pontuais: a idade mais provável (esquerda), idade esperada (centro) e idade mediana (direita).

temperaturas originais do levantamento, que verificamos ser subestimadas, deslocam as

estrelas em direção às isocronas mais velhas, causando idades superestimadas. Dadas as

tendências observadas na Figura 5.8, podemos concluir que as calibrações atuaram no

sentido de minimizar esses viéses, fornecendo idades mais acuradas.

5.4.2 Cinemática

Assim como as idades e as abundâncias, a cinemática das estrelas também contém

informações importantes para o estudo da evolução da Galáxia. As propriedades ci-

nemáticas revelam a população galáctica à qual a estrela pertence e podem contribuir

para a determinação da região onde a estrela se formou, o que permite estudar proprie-

dades de regiões mais lonǵınquas a partir de estrelas da Vizinhança Solar. Além disso,

utilizamos as velocidades peculiares das estrelas para determinação de idades através do

método cinemático, que é também utilizado para aprimorar as idades isocronais obtidas

anteriormente.

5.4.2.1 Parâmetros orbitais

Caracterizamos as órbitas das estrelas do levantamento através do uso do integra-

dor orbital Galpy (Bovy, 2015). Este software, desenvolvido em python, recebe como

parâmetros de entrada a posição estelar, paralaxe, movimentos próprios e valocidade na

linha de visada, e os transforma internamente em posições galácticas XY Z e velocidades

UVW . Alguns potenciais clássicos estão implementados no programa, inclusive um po-

tencial que representa a Via Láctea através de uma lei de potência truncada, que descreve



Caṕıtulo 5 S4N - Calibração e datação estelar 135

Figura 5.9. Órbita galáctica da estrela HIP 171 nos planos XY (painel superior) e XZ (painel inferior),
calculada através do uso do integrador numérico Galpy.

o bojo, um potencial Miyamoto-Nagai para o disco e um potencial Navarro-Frenk-White

para descrever o halo. Utilizamos este potencial e a ferramenta de integração orbital

para derivar os raios perigaláctico (Rperi) e apogaláctico (Rapo), o raio médio (Rmed), a

distância máxima ao plano do disco (zmax) e a excentricidade (e) da órbita das estrelas

do S4N.

Na Figura 5.9 apresentamos como exemplo a órbita derivada para a estrela HIP

171. O painel superior representa o plano do disco (plano XY ), enquanto o painel

inferior representa uma visão lateral (plano XZ). Esta estrela é a primeira da amostra

e foi escolhida para fins de exemplificação por ser representativa de uma estrela velha,

apresentando uma idade isocronal esperada de 9.2 Ga (ver Figura 5.6). Verificamos que

esta estrela é proveninente das regiões mais internas do disco e encontra-se próxima de

seu apogaláctico. De acordo com a discussão a respeito do aquecimento dinâmico do
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Figura 5.10. Órbita galáctica da estrela HIP 37279 nos planos XY (superior) e XZ (inferior), calculada
através do uso do integrador numérico Galpy.

disco, que apresentamos no Caṕıtulo 2, verificamos que a órbita excêntrica (e = 0.29)

apresentada por essa estrela é compat́ıvel com sua idade elevada.

Também para fins de exemplificação, apresentamos na Figura 5.10 a órbita da

estrela HIP 37279, uma das mais jovens da amostra, com idade isocronal esperada de

1.9 Ga (ver Figura 5.7). No caso dessa estrela vemos que ela apresenta uma órbita

bastante circular, com excentricidade de apenas 0.05, compat́ıvel com sua idade jovem.

Apresentamos os demais parâmetros cinemáticos dessas estrelas e os resultados obtidos

para o restante da amostra5 na Tabela D.2 no apêndice D.

5Apenas apresentamos no texto as órbitas de 2 estrelas. O restante pode ser acessado em formato
eletrônico através do link https://github.com/falmeidafernandes/Tese/tree/master/Capitulo5/

Orbitas

https://github.com/falmeidafernandes/Tese/tree/master/Capitulo5/Orbitas
https://github.com/falmeidafernandes/Tese/tree/master/Capitulo5/Orbitas
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Figura 5.11. Comparação entre os parâmetros cinemáticos obtidos a partir dos dados originais do
levantamento S4N os dados obtidos a partir do uso de paralaxes e movimentos próprios do Gaia. Os
parâmetros representados são a excentricidades (esquerda), o raio orbital médio (centro) e a distância
máxima ao plano do disco (direita).

Para 81 estrelas da amostra os parâmetros cinemáticos de entrada também são

disponibilizados pelo levantamento Gaia. Comparamos os resultados dos parâmetros

orbitais obtidos utilizando estes dados com os resultados dos dados do levantamento

original para verificar se o uso dos dados mais precisos do Gaia influenciam considera-

velmente os parâmetros obtidos. Apresentamos os resultados na Figura 5.11. No geral

os dados apresentam muito boa concordância, exceto pelas estrelas HIP 7513 e HIP

77257 que apresentam valores de zmax muito discrepantes. Contudo, verificamos que,

para essas estrelas, as idades cinemáticas obtidas estão mais próximas das idades iso-

cronais quando utilizamos os dados cinemáticos originais, ao invés dos dados do Gaia.

Por conta disso, mantivemos o uso dos dados originais para o restante da análise.

5.4.2.2 Idades cinemáticas

Como discutimos no Caṕıtulo 2, as estrelas nascem em órbitas aproximadamente

circulares e ao longo de suas vidas sofrem encontros gravitacionais que podem causar

desvios em suas trajetórias. Esse processo faz com que a distribuição das componentes

de velocidade espacial heliocêntricas de um grupo de estrelas varie de acordo com a idade

média desse grupo. No Caṕıtulo 2, mostramos que uma abordagem Bayesiana pode ser

aplicada para inverter a relação de probabilidade entre velocidade e idade, permitindo

a construção de uma pdf em idade a partir apenas das propriedades cinemáticas da

estrela.

Este método é universalmente aplicável a todas as estrelas que tenham suas veloci-

dades conhecidas e que pertençam a uma população cujo modelo que descreve a relação
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entre distribuição de velocidades e idade seja conhecido. Allende Prieto et al. (2004)

demonstrou que as estrelas do levantamento S4N são representativas de populações mai-

ores do disco galáctico, o que nos permite utilizar a mesma relação ajustada no Caṕıtulo

2 para o cálculo das idades.

Calculamos as velocidades UVW a partir da posição celeste, movimento próprio,

paralaxe e velocidade na linha de visada, utilizando as equações de Johnson & Soderblom

(1987). Obtivemos então as pdfs de idade para todas as estrelas do levantamento S4N,

exceto para as estrelas HIP 2021, HIP 17420, HIP 71681, HIP 71683 e HIP 117712, por

não apresentarem dados de velocidade radial no catálogo.

Assim como no caso do método isocronal, utilizamos um HFE constante como

prior. Seguimos o mesmo procedimento da seção anterior para caracterizar as idades

individuais a partir dos estimadores pontuais correspondentes a idade mais provável,

idade esperada e idade mediana. Calculamos também os percentis de 16% e 84% da

distribuição, que utilizamos para estimar as incertezas. As Figuras 5.12 e 5.13 contém

as pdfs obtidas para as 6 estrelas também utilizadas como exemplo no caso do método

isocronal. Calculamos ainda as pdfs obtidas com os dados dos levantamento GC e Gaia,

quando dispońıveis. Os pequenos desvios nas velocidades entre os levantamentos estão

dentro das incertezas previstas e não afetam significativamente as idades caracterizadas.

Nos painéis da esquerda das Figuras 5.12 e 5.13 estão graficadas as componentes

de velocidade espacial heliocêntrica U e V das estrelas, sobrepostas às curvas de ńıvel

equivalentes a 1σ dos modelos de distribuição de velocidade para diferentes idades (em

Ga). O gráfico também apresenta um eixo contendo a velocidade W e linhas horizontais

que representam 1σ das distribuições. Neste caso, a interpretação do posicionamento

das estrelas é menos direta do que no método isocronal: quanto mais próximo do centro

da distribuição e quanto menor for o espalhamento daquela distribuição, maior será a

probabilidade de a estrela apresentar aquela idade.

Analisando as pdfs obtidas, vemos que o espalhamento das distribuições são equi-

paráveis aos obtidos pelo método isocronal para essa amostra. Excetuando-se estrelas

quentes como HIP 37279, cuja idade isocronal é bem definida, conforme discutido ante-

riormente. Em alguns casos, como para a estrela HIP 171, o método cinemático também

não foi capaz de fornecer um limite superior satisfatório para a idade, nos permitindo

apenas concluir que existe grande probabilidade de que se trata de uma estrela velha.
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Figura 5.12. Aplicação do método cinemático para as 3 primeiras estrelas do levantamento S4N.
Os paineis da esquerda representam o plano de velocidades UV e contêm ainda um eixo horizontal
que representa a velocidade W . As regiões representadas em verde marcam 1σ das distribuições das
respectivas idades (em bilhões de anos). As pdfs de idade obtidas são apresentadas à direita, com os
valores mais prováveis indicados por traços no eixo superior e a idade esperada por traços no eixo
inferior. Os dados do S4N são representados em vermelho, do LGC em azul e do Gaia em amarelo.
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Figura 5.13. Repetição da Figura 5.12 para três casos representativos: HIP 16852, HIP 17378 e HIP
37279.
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Já em outros casos, como o da problemática estrela HIP 17378, o método cinemático

fornece uma idade razoavelmente bem delimitada, enquanto o método isocronal retorna

uma pdf mal definida. Inclúımos as idades caracterizadas para todas as estrelas da

amostra na Tabela D.2, no Apêndice D

5.4.3 Idades combinadas

Como vimos na Seção 5.4.1, idades isocronais precisas somente podem ser obtidas

para um pequeno número de estrelas da amostra. Considerando o levantamento com-

pleto, a incerteza média estimada para as idades individuais é de 3.1 Ga, e sobe para

3.6 Ga quando consideramos apenas as estrelas com temperatura efetiva inferior a 6000

K. Comparativamente, obtemos uma incerteza média de 3.2 Ga através do método ci-

nemático. Curiosamente para essa amostra verificamos que as incertezas estimadas para

o método isocronal são comparáveis às estimadas para o método cinemático. Podemos

concluir então que, para o levantamento S4N, o método cinemático pode ser tão útil

quanto o isocronal no sentido de acumular informação a respeito da idade estelar.

Outra questão importante que devemos levar em consideração é que a maior parte

das estrelas da amostra são frias e pouco afastadas da sequência principal de idade

zero. É justamente para essas estrelas que verificamos, no Caṕıtulo 4, que a combinação

estat́ıstica dos métodos isocronal e cinemático gera o maior benef́ıcio no sentido de me-

lhorar a acurácia e reduzir as incertezas. Sendo assim, realizamos a combinação dos

métodos isocronal e cinemático para todas as estrelas da amostra para as quais ambas

as aplicações foram posśıveis, o que corresponde a 100 das 118 estrelas. Dessa forma,

fazemos uso de um maior conjunto de informações para realizar a datação estelar. Assim

como fizemos anteriormente, caracterizamos as idades individuais através de estimado-

res pontuais, e obtivemos os percentis da distribuição, utilizados na determinação das

incertezas. Os resultados são apresentados na Tabela D.5, no Apêndice D.

Nas Figuras 5.14 e 5.15 sumarizamos os resultados dos métodos isocronal e ci-

nemático e apresentamos a pdf combinada para as 6 estrelas que usamos de exemplo ao

longo do Caṕıtulo. Nos painéis da esquerda representamos os parâmetros atmosféricos

da estrela, sobrepostos aos modelos de evolução estelar usados na determinação da idade

isocronal; nos painéis centrais apresentamos as componentes de velocidade e o modelo

de distribuição de velocidade para diferentes idades. Por fim, nos painéis da direita
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Figura 5.14. Aplicação do método combinado para as 3 primeiras estrelas do levantamento S4N. O
diagrama de Hess é representado à esquerda, enquanto a distribuição de velocidades é representada no
centro. As pdfs obtidas são representadas à direita. Em laranja apresentamos os dados e resultados
relacionados ao método isocronal; em azul ao método cinemático; e em preto, o resultado da aplicação
do método combinado. Nestes casos, foram utilizados os parâmetros atmosféricos calibrados.

mostramos as pdfs obtidas pelo método isocronal (em vermelho), cinemático (em azul)

e combinada (em preto).

Nos exemplos apresentados vemos, em geral, uma boa concordância entre os

métodos isocronal e cinemático. Exceto para a estrela HIP 1599, para a qual as distri-

buições apenas se sobrepõem marginalmente, e para HD 17378, cuja idade isocronal já

discutida não é confiável devido às grandes incertezas observacionais. Neste caso a idade

cinemática e a idade combinada se aproximam bastante do valor da literatura para esta

estrela (ver Tabela 5.3).
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Figura 5.15. Repetição da Figura 5.14 para três casos representativos: HIP 16852, HIP 17378 e HIP
37279.

No caso da estrela HIP 1599 observamos que a idade combinada é a que mais se

aproxima do valor do estudo de Aguilera-Gómez et al. (2018), que apresenta uma idade

isocronal derivada a partir de parâmetros atmosféricos mais precisos do que os utilizados

neste estudo. A idade aqui estimada pelo método combinado6 é de 5.92.4−1.4 Ga, em boa

concordância com a idade de 7.1 ± 0.2 Ga reportada por estes autores. Sumarizamos

esses resultados na Tabela 5.4, na qual também inclúımos os parâmetros atmosféricos e

as idades cinemática e isocronal. Este exemplo ressalta a importância do uso do método

combinado para a melhora não apenas da precisão, mas também da acurácia das idades

obtidas.

6Definida nesse caso através da idade mais provável para fins de comparação com o resultado da
literatura. A idade esperada para essa estrela é de 6.4 Ga, enquanto a idade mediana é estimada em 6.2
Ga.
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Tabela 5.4. Comparação entre as idades isocronal (tisoc), cinemática (tcin) e combinada (tcomb)
obtidas para a estrela HIP 1599 neste estudo utilizado os dados originais e calibrados, e o resultado
obtido por Aguilera-Gómez et al. (2018, AG18).

Tef log g [Fe/H] tisoc tcin tcomb

S4N Original 5851 ± 114 K 4.47 ± 0.07 −0.29± 0.07 6.03.5−3.8 9.0 ± 3
7.52.9−2.0

S4N Calibrado 6000 K 4.43 −0.14 3.82.8−2.6 5.92.4−1.4

AG18 5924 ± 50 K 4.35 ± 0.03 −0.21± 0.04 7.2 ± 0.2

Em alguns casos, como para a estrela HIP 544 a idade cinemática é mais bem

definida, e em outros, como HIP 37279 a idade isocronal é melhor delimitada. Vemos

que, em ambos os casos, o método combinado prioriza naturalmente a idade mais bem

definida, atribuindo mais peso a essa distribuição. Percebemos também que o método

combinado fornece, em geral, distribuições com menor espalhamento que os demais, o

que se traduz em incertezas menores. Nestes casos a incerteza média da amostra ficou

em 2.3 Ga, o que corresponde a um ganho de 25–30% em precisão com relação aos

resultados anteriores. A incerteza média sobe para 2.7 Ga quando consideramos apenas

as estrelas com temperatura efetiva superior a 6000 K, devido à maior incerteza do

método isocronal nestes casos.

5.5 Conclusões

Realizamos uma caracterização dos parâmetros orbitais e a datação estelar das

estrelas do levantamento S4N. Mostramos inicialmente que é necessário aplicar uma ca-

libração aos parâmetros atmosféricos e abundâncias das estrelas da amostra para que os

valores apresentados sejam coerentes com os de outros estudos na literatura (Casagrande

et al., 2010, 2011; Bressan et al., 2012, e.g.).

Constrúımos os modelos de calibração através da comparação entre os parâ-metros

atmosféricos do S4N e do LGC, e mostramos que os dados calibrados apresentam melhor

concordância com as trajetórias evolutivas de Bressan et al. (2012) do que os dados

originais.

Aplicamos o método isocronal utilizando os parâmetros atmosféricos calibrados e

caracterizamos idades individuais para 104 das 118 estrelas da amostra. A incerteza
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média para essas estrelas, estimada através da diferença entre a mediana e os percent́ıs

de 16% e 84% da pdf, foi de 3.1 Ga.

Caracterizamos as órbitas estelares através do integrador numérico Galpy, obtendo

os parâmetros referêntes a excentricidade, raios apogaláctico, médio e perigaláctico e

distância máxima ao plano do disco. Aplicamos ainda o método cinemático para 113

das 118 estrelas da amostra, obtendo idades com incerteza média de 3.2 Ga. Também

comparamos os resultados obtidos utilizando os dados cinemáticos originais do S4N com

os dados do levantamento Gaia, e verificamos que existe boa concordância entre eles.

Por fim, aplicamos o método combinado que reúne as informações obtidas através

dos métodos isocronal e cinemático em uma única pdf de idade. Através dessa com-

binação obtivemos idades para 100 das 118 estrelas da amostra, com precisão de 2.3 Ga.

O que corresponde a uma melhora de 25% na precisão das idades previamente obtidas.

Os resultados obtidos nesse caṕıtulo são apresentados em forma de tabelas no

Apêndice D, e são utilizados no Caṕıtulo 6 na realização de um estudo da evolução

quimiodinâmica da Galáxia vista através das estrelas da vizinhança Local.



Caṕıtulo 6

S4N - evolução quimiodinâmica

local

‘ ‘In the beginning the Universe was created. This has made a lot of

people very angry and been widely regarded as a bad move.”

Douglas Adams

6.1 Introdução

Como já destacamos anteriormente, as idades estelares permitem que as estre-

las atuem como registros fósseis, evidenciando propriedades referentes a diferentes eta-

pas dessa evolução quimiodinâmica. Dessa forma, as relações entre idade, abundâncias

qúımicas e parâmetros cinemáticos constituem v́ınculos observacionais de extremo valor

para o ajuste de modelos e interpretação do processo de evolução da Galáxia. Essa

abordagem é adotada pela não exaustiva lista de estudos que incluem os trabalhos de

Edvardsson et al. (1993); Nordström et al. (2004); Allende Prieto et al. (2004); Haywood

et al. (2013); Bensby et al. (2014); Spina et al. (2016); Buder et al. (2018).

Neste caṕıtulo exploramos as propriedades estelares do levantamento S4N, obtidas

no Caṕıtulo 5 através do uso de ferramentas em estado da arte com o objetivo de

analisar uma série de propriedades conhecidas da Galáxia. Não pretendemos com isso

questionar a validade dos paradigmas vigentes, o que de fato não seria adequado dadas as

limitações da amostra em termos de localidade e quantidade numérica. Nossa finalidade
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é então demonstrar que as ferramentas aplicadas, principalmente as de datação estelar

desenvolvidas neste estudo, permitem que uma série de caracteŕısticas globais sejam

observadas mesmo no caso de uma amostra tão limitada. Este último teste destaca

as qualidades das metodologias desenvolvidas e nos encoraja a aplicá-las à gigantesca

quantidade de dados que estará dispońıvel nos próximos anos.

6.2 Amostra

A amostra utilizada neste caṕıtulo corresponde à que foi preparada no caṕıtulo an-

terior a partir dos dados do levantamento S4N. A menos que seja indicado o contrário no

texto, fazemos uso dos parâmetros atmosféricos calibrados e das abundâncias qúımicas

corrigidas conforme descrito na Seção 5.3.

Contamos com idades isocronais, cinemáticas e combinadas para ≈ 85% das estre-

las da amostra, além de parâmetros cinemáticos obtidos por meio de integração orbital.

Juntamente com os parâmetros atmosféricos e demais dados cinemáticos, a amostra

completa é apresentada no Apêndice D. Além dos dados apresentados, nossa amostra

contém ainda abundâncias qúımicas corrigidas de outros 16 elementos, sendo eles C, O,

Mg, Si, Ca, Sc, Ti, Co, Ni, Cu, Zn, Y, Ba, Ce, Nd, Eu.

6.3 Resultados e discussão

Antes de iniciar a análise, destacamos que é preciso tomar um certo cuidado ao

analisar as relações obtidas, uma vez que nem todas as propriedades estelares que de-

rivamos são independentes entre si. A mesma metalicidade que podemos utilizar para

distinguir estrelas pertencentes ao disco fino e ao disco espesso foi utilizada na deter-

minação das idades isocronais, e as mesmas velocidades utilizadas para a integração

orbital foram utilizadas para a obtenção das idades cinemáticas. O uso das mesmas

propriedades observáveis na obtenção de diferentes parâmetros pode gerar uma série de

viéses artificiais na relação entre eles e prejudicar a interpretação dos dados, um fato

que é recorrentemente ignorado na literatura, principalmente em estudos que visam com-

preender a evolução qúımica e utilizam idades isocronais (e.g. Nordström et al., 2004;

Haywood et al., 2013).
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Para contornar esta questão, e ao mesmo tempo aproveitarmos o benef́ıcio de con-

tar com idades combinadas mais precisas, seguimos a seguinte abordagem: realizamos

a análise utilizando idades individuais caracterizadas através do método combinado as-

sumindo que não existem viéses impostos por uma posśıvel interdependência entre a

idade e os parâmetros qúımicos/cinemáticos, e em seguida, verificamos se as mesmas

conclusões podem ser obtidas ao se considerar apenas a idade isocronal ou a idade ci-

nemática. Com isso, obtemos conclusões que podem ser consideradas mais robustas

e independem da metodologia utilizada ou, na pior das hipóteses, somos capazes de

identificar o aparecimento de viéses artificiais.

6.3.1 Distribuição de idades

Através apenas da distribuição de idades já é posśıvel obter uma propriedade

de grande importância para a compreensão da evolução da Galáxia: o histórico de

formação estelar (HFE). Sua importância se deve ao fato de que o HFE afeta uma série

de outras caracteŕısticas da Galáxia, sendo considerado em modelos de enriquecimento

qúımico (Matteucci, 2014), modelos de śıntese de população estelar (Girardi et al., 2005)

e na identificação de galáxias externas semelhantes à Via Láctea (Georgiev et al., 2019),

podendo ainda ser utilizado como prior nos casos que aplicam uma abordagem Bayesiana

para datação estelar, como discutido neste estudo e também por Jørgensen & Lindegren

(2005).

Diferentemente da distribuição de idades (DI) que obtivemos no Caṕıtulo 2 para o

LGC, a DI obtida para a amostra S4N nos permite recuperar o HFE, ainda que qualita-

tivamente. Isso se deve a que os critérios de seleção aplicados nessa amostra introduzem

consideravelmente menos viéses que no caso anterior. Enquanto o LGC realiza uma

seleção de estrelas baseada em cortes fotométricos que introduzem consideráveis viéses

nas distribuições de idades e metalicidades, o S4N é constrúıdo de forma a ser com-

pleto em volume, fazendo com que as correções necessárias sejam consideravelmente

mais simples. Além disso, Allende Prieto et al. (2004) demonstram que as distribuições

das propriedades qúımicas e cinemáticas do S4N são compat́ıveis com as caracteŕısticas

globais do disco galáctico, de forma que podemos considerar a amostra representativa

de uma população maior. Contudo, a baixa quantidade de estrelas na amostra e os altos

erros observacionais nos obrigam a trabalhar com uma baixa resolução temporal, o que
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Tabela 6.1. Caracterização das distribuições de idade do S4N, obtida pelos três métodos considerados,
através da média µ e desvio padrão σ. São apresentados os resultados obtidos para os três estimadores
pontuais considerados.

µtMP σtMP µtE σtE µt50 σt50
Método Isocronal 5.6 2.7 5.7 1.8 5.4 2.0
Método Cinemático 3.9 4.0 5.9 2.3 5.2 2.9
Método Combinado 4.4 3.5 5.4 2.5 5.1 2.7

permite apenas uma análise geral do resultado obtido. Esta baixa resolução também

impede a identificação de surtos de formação estelar, como os observados através de

idades cromosféricas por Rocha-Pinto et al. (2000b) e Barry (1988).

As DIs sem correção, obtidas através dos métodos isocronal, cinemático e combi-

nado, são apresentadas na Figura 6.1. Embora essas distribuições não possam ser dire-

tamente interpretadas como o HFE, elas são importantes na caracterização da amostra.

Analisamos separadamente as distribuições obtidas através dos três estimadores pontu-

ais considerados. Percebemos que a distribuição de idades mais prováveis do método

cinemático destoa consideravelmente das demais, apresentando uma grande quantidade

de estrelas com idades muito jovens. Claramente esse é um ind́ıcio de que este estimador

impõe viéses nas idades estimadas nos casos em que a idade inferior não é bem definida

na pdf. Também no caso do método isocronal, vimos na Figura 5.8 que este estimador

é o menos robusto em comparação com os demais. Sendo assim, decidimos por não

considerar as distribuições obtidas através da idade mais provável e apresentamos os

resultados apenas por completeza.

No caso das demais distribuições, vemos que existe boa concordância na posição

dos picos de maior quantidade obtidos através dos métodos isocronal e cinemático. Con-

tudo, o método cinemático tende a apresentar uma distribuição mais espalhada. Vemos

também que o método combinado apresenta idades sistematicamente mais jovens que

ambos os métodos aplicados isoladamente. A média e o desvio padrão das distribuições

são apresentados na Tabela 6.1. Considerando apenas os estimadores de idade espe-

rada e idade mediana, podemos concluir que a idade média das estrelas da amostra se

encontra entre 5–6 Ga, com desvio padrão entre 2–3 Ga. Podemos concluir também

que, apesar das ligeiras diferenças discutidas anteriormente, os valores obtidos através

dos métodos isocronal, cinemático e combinado apresentam boa concordância entre si,

o que reforça a viabilidade de aplicação do método cinemático para amostras nas quais

o método isocronal não seja aplicável.
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Figura 6.1. Distribuição de idades do levantamento S4N para os casos dos três métodos aplicados:
isocronal (painel superior), cinemático (painel central) e combinado (painel inferior). São apresentadas
as distribuições correspondentes aos três estimadores pontuais de idade.

6.3.1.1 Histórico de formação estelar

Antes de interpretar a distribuição de idades como um reflexo do histórico de

formação estelar, é preciso aplicar uma série de correções. Isso ocorre pois as limitações

instrumentais, a evolução estelar e a distribuição espacial de estrelas causam um des-

povoamento amostral que atua preferencialmente em estrelas com determinadas idades.

No geral, três correções precisam ser aplicadas: correção por volume, correção evolutiva

e correção por escala de altura.

Correção por volume: Em amostras limitadas pela magnitude aparente das estre-

las, o despovoamento ocorre devido à diferença de brilho entre as estrelas mais massivas

e mais evolúıdas e as estrelas menos massivas próximas à sequência principal. Estrelas

cuja luminosidade é maior podem ser observadas a maiores distâncias, e sua quantidade
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Figura 6.2. Repetimos a Figura 6.1 incluindo a correção do viés de seleção amostral correspondente
à evolução estelar (linhas tracejadas). As distribuições originais são também apresentadas para com-
paração (histogramas preenchidos)

na amostra é superestimada. Estas estrelas tendem a ser mais jovens, o que desloca

a DI para idades mais baixas. Uma forma de corrigir essa questão é atribuir um peso

proporcional a d−3 para cada estrela, onde d corresponde à máxima distância para a

qual a magnitude aparente da estrela é suficiente para que ela esteja presente na amos-

tra. Como a amostra S4N é espacialmente completa para estrelas de tipo FGK, não há

razões para aplicar a correção em volume e ignoramos este passo.

Correção evolutiva: Estrelas de maior massa apresentam tempos de vida menores

que a idade da Galáxia, de forma que elas só podem ser observadas com idades entre zero

e a idade correspondente a sua expectativa de vida. Esse viés remove progressivamente

as estrelas de maior massa dos bins de maiores idades da distribuição, fazendo com que

a quantidade de estrelas nos menores bins seja cada vez mais subestimada quanto maior
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Figura 6.3. Repetimos a Figura 6.1 incluindo a correção dos viéses de seleção amostral correspondentes
à evolução estelar e escala de altura (linhas sólidas). As distribuições originais são também apresentadas
para comparação (histogramas preenchidos)

forem as idades presentes nesse bin. Aplicamos uma correção que leva em consideração

a função de massa inicial e o tempo de vida das estrelas em função da massa para prever

a quantidade de estrelas de cada bin que já atingiram seu tempo de vida e, portanto,

não podem ser observadas. Utilizamos a função de massa inicial de Kroupa (2001)

e obtivemos a relação entre massa e tempo de vida através de um ajuste nos dados

teóricos de Bressan et al. (2012). A metodologia aplicada é apresentada no apêndice

B. As distribuições corrigidas pela evolução estelar podem ser observadas na Figura 6.2

(linhas tracejadas). O histograma preenchido representa a distribuição original para

comparação. Verificamos que, de fato, a correção desloca todas as distribuições em

direção às idades mais velhas. Para simplificar a visualização, o pico da distribuição

corrigida foi normalizado de forma a se igualar ao pico da distribuição original.
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Correção por escala de altura: como discutido ao longo da tese, a dispersão de

velocidades de um grupo de estrelas aumenta em relação à idade das estrelas nesse grupo.

Particularmente no caso da velocidade vertical ao plano do disco, essa dispersão atua no

sentido de remover da amostra as estrelas que são mais velhas. Isso ocorre pois a maior

dispersão faz com que fiquem mais espalhadas espacialmente de modo que apenas uma

fração cada vez menor esteja contida no volume amostrado. Para aplicar essa correção

partimos do prinćıpio de que a quantidade de estrelas contida em um dado volume

é proporcional à escala de altura daquela população, que por sua vez é proporcional

à dispersão de velocidades vertical (Dove & Thronson, 1993). Atribúımos então para

cada bin um peso proporcional a σ−1
W (t), e utilizamos a relação σW (t) = 9.1 t0.48, que

ajustamos no Caṕıtulo 2. Apresentamos a distribuição obtida na Figura 6.3, novamente

normalizada de forma a simplificar a comparação.

Aplicadas as correções, e desconsiderando a distribuição de idade mais provável

pelas razões comentadas anteriormente, verificamos um resultado robusto que pode ser

observado nas três metodologias aplicadas: o pico de formação estelar das estrelas na

Vizinhança Solar se deu entre 6 e 8 Ga atrás, e essa formação estelar diminuiu pro-

gressivamente até os dias atuais. Analisando ainda a distribuição das idades do método

combinado, supostamente mais precisas e acuradas, verificamos um outro resultado in-

teressante: o HFE é bimodal com um pico de formação por volta de 6–8 Ga e outro,

menor, por volta de 10–12 Ga. Este resultado é semelhante ao obtido por Tremblay et al.

(2015) utilizando idades de resfriamento de anãs brancas e ao obtido por Cignoni et al.

(2006) utilizando uma técnica de inversão do diagrama HR, que também observam dois

picos de formação distintos, seguidos de uma redução progressiva da taxa de formação

estelar ao longo do tempo. Contudo, os picos identificados por estes autores se localizam

em idades mais jovens do que os obtidos neste estudo. Sumarizamos os resultados na

Tabela 6.2. O HFE obtido através de idades cromosféricas tende a apresentar mais picos

(e.g. Barry, 1988; Rocha-Pinto et al., 2000b), diferindo da queda gradual que observamos

após os picos de formação estelar. Porém não podemos realizar uma comparação direta

dos resultados uma vez que estes estudos apresentam uma resolução temporal muito

mais fina. Ainda assim, estes autores identificam 3 picos principais, sendo um deles

correspontente a um surto muito recente (0–1 Ga), que desconsideramos da comparação

por este não ser observado nos demais estudos. As idades dos demais picos principais

de formação estelar identificados por estes autores também foi inclúıda na Tabela 6.2
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Tabela 6.2. Comparação entre as idades dos picos de formação estelar identificadas neste estudo e as
idades identificadas por diferentes autores.

Surto mais recente Surto mais antigo

Este estudo 6–8 Ga 10–12 Ga
Tremblay et al. (2015) 3–4 Ga 8–9 Ga
Cignoni et al. (2006) 2–3 Ga 10–12 Ga
Rocha-Pinto et al. (2000b) 2–5 Ga 7–9 Ga
Barry (1988) 4–6 Ga 7–11 Ga
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Figura 6.4. Divisão dos dados do S4N de acordo com a bimodalidade em idade. Denominamos de
População antiga as estrelas com idades compat́ıveis com o primeiro surto de formação estelar (mais
velhas que 8 Ga) e População jovem às estrelas com idades compat́ıveis com o segundo surto de
formação (mais jovens que 8 Ga).

Tabela 6.3. Caracterização das populações jovem e antiga através da média e desvio padrão de suas
metalicidades e abundâncias relativas de elemento α. Também apresentamos a dispersão de velocidades
vertical.

Definição µ[Fe/H] σ[Fe/H] µ[α/Fe] σ[α/Fe] σW
População jovem t < 8 Ga 0.01 0.22 0.03 0.06 14.3 km s−1

População antiga t > 8 Ga -0.27 0.30 0.18 0.09 26.3 km s−1

Para caracterizar as populações estelares de cada surto de formação dividimos a

amostra de acordo com a idade mediana (mas verificamos que os resultados não são

significativamente alterados caso a idade esperada seja utilizada). Escolhemos a idade

de 8 Ga para marcar a divisão entre as duas populações, uma vez que essa idade marca

o ińıcio do surto mais recente. Destacamos essa divisão por idades na Figura 6.4 e apre-

sentamos os resultados da caracterização dos grupos na Tabela 6.3. Verificamos que a

população correspondente ao surto mais recente é mais rica em metais, apresenta menor

proporção de elementos do tipo α em relação ao ferro1, e apresenta baixa dispersão de

velocidade vertical, enquanto a população do surto mais velho é mais pobre em metali-

cidade, apresenta maior enriquecimento relativo de elementos α e uma maior dispersão

de velocidade vertical.

1Definimos [α/Fe] como a média das abundâncias [Mg/Fe], [Si/Fe] e [Ti/Fe].
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Podemos concluir que nossos resultados corroboram um modelo que considera a

formação de duas populações distintas no disco galáctico, uma idéia proposta por Gil-

more & Reid (1983) e bem consolidada na literatura. Neste caso, a população mais antiga

corresponderia ao disco espesso, mais pobre e cinematicamente mais aquecido, formado

durante os primeiros bilhões de anos após a formação da Galáxia. Já a população mais

recente corresponde ao disco fino, que por sua vez é quimicamente mais enriquecido e

apresenta menor dispersão de velocidades. O intervalo de idades que atribúımos a es-

sas populações é compat́ıvel com o observado por Haywood et al. (2013), que também

sugere uma quebra na idade de 8 Ga, porém utilizando como argumento uma mudança

nos regimes da relação entre idade e abundância relativa de elementos α. Vemos uma

diminuição progressiva da taxa de formação estelar após a ocorrência de cada pico, o

que poderia ser explicado pelo fato de que a ejeção de material estelar e o influxo de gás

na Galáxia não seriam suficientes para repor o gás frio do disco, causando um decĺınio

na taxa de formação de estrelas ao longo do tempo. Esta diminuição do influxo, seguida

por queda na formação estelar é também um resultado previsto na literatura: tanto

por simulações (Nuza et al., 2019), quanto por modelos de evolução qúımica (Chiappini

et al., 1997).

Ainda que a amostra considerada neste estudo seja pequena, e que as propriedades

observadas possam ser fruto de meras flutuações estat́ısticas, a concordância dos resul-

tados obtidos com o modelo estabelecido na literatura e que é baseado em uma série

de estudos independentes, sugere que de fato fomos capazes de observar caracteŕısticas

reais do HFE de nossa Galáxia, ressaltando a robustez dos métodos apresentados e mo-

tivando ainda mais sua aplicação em amostras mais numerosas em estudos futuros para

a obtenção de um HFE ainda mais detalhado.

Contudo, é preciso ressaltar que as metalicidades médias que obtemos não são

compat́ıveis com o disco espesso habitual, que é mais pobre. Essa questão pode estar

relacionada ao pequeno número de estrelas de nossa amostra ou a uma mistura entre as

estrelas de ambas as populações. Essa mistura ocorre naturalmente devido às incertezas

das idades e afeta principalmente os resultados da população antiga, que é menos nume-

rosa. Além disso, é posśıvel que a formação estelar tenha ocorrido concomitantemente

entre as duas populações do disco (Haywood et al., 2013; Hayden et al., 2017), o que

indica que a separação por idade não é a mais adequada para dividir e caracterizar as

estrelas dessas duas populações. Por conta disso, evitamos o uso dos termos disco fino



Caṕıtulo 6 S4N - evolução quimiodinâmica 156

e disco espesso e priorizamos a classificação população jovem e população antiga. Mais

adiante falaremos também em população pobre em α e população rica em α.

6.3.2 Abundâncias qúımicas

A distribuição de estrelas no diagrama [α/Fe] × [Fe/H], Figura 6.5, também sugere

uma divisão bimodal na amostra. Boa parte das estrelas se localiza em uma sequência

entre [Fe/H] ≈ −0.3/0.2 e [α/Fe] ≈ −0.05/0.1, com as demais estrelas distribúıdas em

uma sequência mais espaçada e enriquecida com respeito a elementos α. Essa separação

fica ainda mais clara quando inclúımos a linha separatória proposta por Haywood et al.

(2013), definida na equação 6.1. Utilizamos essa divisão, definida na Equação 6.1, para

separar a amostra em estrelas “ricas em α” (em roxo) e estrelas “pobres em α” (em

verde). A caracterização das metalicidades, idades e dispersão vertical de velocidades

indica claramente que se tratam de duas populações estelares distintas. .

[α/H]sep. =


y1, se [Fe/H] ≤ x1

a [Fe/H] + b, se x1 < [Fe/H] < x2

y2, se [Fe/H] ≥ x2

(6.1)

onde a = (y1 − y2)/(x1 − x2) e b = y1 − a x1

Podemos observar na Figura 6.7 que há claramente uma diferença de idade entre as

estrelas das duas populações. A população pobre em α é formada por estrelas predomi-

nantemente mais jovens, enquanto a maior parte das estrelas mais velhas se encontram

na região das estrelas ricas em α. Essa diferença pode ser quantificada através da idade

média de 7.0 Ga para a população rica em α e 4.3 Ga para a população pobre, que

Tabela 6.4. Caracterização das populações rica em α e pobre em α através da média e desvio padrão
de suas metalicidades e idades. Também apresentamos a dispersão de velocidade vertical.

População Definição µ[Fe/H] σ[Fe/H] µt σt σW
rica em α [α/Fe] > Eq. 6.1 −0.07 0.34 7.0 2.7 21.9
pobre em α [α/Fe] < Eq. 6.1 0.00 0.20 4.3 2.3 14.3
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Figura 6.5. Diagrama [α/Fe]×[Fe/H] que mostra existir uma bimodalidade de abundâncias qúımicas
no levantamento S4N, a linha separatória apresentada em azul foi obtida de maneira independente por
Haywood et al. (2013) e divide as estrelas ricas em α (roxo) das estrelas pobres em α (verde).
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Figura 6.6. Distribuição de idades das estrelas da população rica em α (roxo) e das estrelas pobres
em α (verde).

embora não possam ser diretamente interpretadas como a idade média destes grupos2,

são um forte indicativo de que compõem populações estelares distintas. Além disso, a

população rica em α apresenta menor média de metalicidade e maior dispersão de velo-

cidades vertical. Estes resultados são apresentados na Tabela 6.4 e as distribuições de

idades das estrelas de cada grupo são apresentadas na Figura 6.6.

Assim como a distribuição de idades, esse resultado também lembra o modelo de

disco fino e disco espesso da Galáxia: as estrelas ricas em α são mais antigas e apresen-

tam maior dispersão vertical, compondo o disco espesso, enquanto as estrelas pobres em

2Para obter a média real das idades de cada grupo seria necessário aplicar correções semelhantes
às que aplicamos para a obtenção do HFE, uma vez que também estão sujeitos aos mesmos processos
que causam as despopulações de estrelas mais velhas discutidas anteriormente. Como a quantidade
de estrelas que compoem a população rica em α é bem baixa, os resultados estariam muito sujeitos a
flutuações estat́ısticas e não seriam confiáveis.
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Figura 6.7. Repetição da Figura 6.5 destacando as diferenças de idade entre as estrelas das duas
populações. A idade apresentada corresponde à idade mediana obtida pelo método combinado.

α compoem o disco fino. A diferença em enriquecimento α nas duas populações pode

ser explicada pela diferença de importância de diferentes processos que atuam no en-

riquecimento qúımico dessa populações: o disco espesso foi formado mais antigamente,

justificando sua menor metalicidade média, e durante um peŕıodo de tempo mais curto,

sendo as supernovas de tipo II as principais responsáveis pela evolução qúımica. Já a

população referente ao disco fino se formou ao longo de um maior peŕıodo de tempo,

suficiente para que as supernovas tipo Ia participem ativamente no processo de evolução

qúımica. Esse tipo de supernova libera um material proporcionalmente menos enrique-

cido em elementos α que a supernova tipo II, resultando em uma população mais pobre

nesses elementos.

Utilizando apenas as idades cinemáticas

O cenário discutido acima explica satisfatoriamente os resultados obtidos, mas

é preciso considerar a possibilidade de existência de um viés em decorrência da de-

pendência da metalicidade na determinação das idades isocronais, refletida nas idades

combinadas. Por isso graficamos na Figura 6.8 a mesma distribuição, mas colorida

apenas de acordo com a idade cinemática.

Verificamos que as conclusões discutidas acima ainda se mantêm nesse caso, em-

bora as diferenças entre as populações sejam menos destacadas. Ainda que apenas as
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Figura 6.8. Repetição da Figura 6.5 destacando as diferenças de idade entre as estrelas das duas
populações. A idade apresentada corresponde à idade mediana obtida pelo método cinemático.

idades cinemáticas sejam consideradas, as estrelas mais jovens continuam se aglome-

rando na sequência de estrelas pobres em α, enquanto as estrelas mais enriquecidas

nesse tipo de elementos são em média mais velhas. Podemos então concluir que nossa

análise destes resultados é robusta, independente do método de datação utilizado, e

representa uma propriedade real da população estelar local.

6.3.2.1 Resultado para os dados não calibrados

Uma outra questão que vale a pena ser discutida com relação a essa distribuição

qúımica é a importância da calibração efetuada nos parâmetros atmosféricos e abundâncias

qúımicas. Já haviamos demonstrado a necessidade de aplicar uma calibração ao com-

parar os dados originais com dados do LGC e com modelos de evolução estelar. Vemos

agora que os dados originais também são incompat́ıveis com o esperado para a distri-

buição de abundâncias. Repetimos na Figura 6.9 a mesma distribuição da Figura 6.7

porém utilizando os dados não calibrados, inclusive para a determinação das idades uti-

lizadas. Nesse caso não somos capazes de observar a separação entre estrelas pobres e

ricas em α, sendo que a maior parte das estrelas se concentram justamente na região

que deveria marcar a separação entre essas duas populações.
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Figura 6.9. Distribuição de estrelas do S4N no diagrama [α/Fe]×[Fe/H] para dados não calibrados.
Neste caso apresentamos a distribuição com as metalicidades e abundâncias [α/Fe] originais do levan-
tamento S4N, assim como a idade mediana combinada que leva em consideração as idades isocronais
obtidas com os parâmetros atmosféricos originais.

Podemos então concluir que os dados originais não são compat́ıveis com o cenário

de enriquecimento qúımico já estabelecido nos ultimos anos, enquanto o resultado ob-

tido com o uso dos dados calibrados é equivalente ao que seria esperado neste con-

texto. Sendo assim, a análise de abundâncias qúımicas reforça ainda mais a necessi-

dade da aplicação da calibração nos dados originais, além de indicar que a acurácia das

abundâncias também foi aprimorada.

6.3.3 Distribuição de parâmetros orbitais

Seguimos nosso estudo caracterizando as propriedades cinemáticas da amostra.

Diferentemente dos casos anteriores, a distribuição dos parâmetros cinemáticos obtidos

não demonstra uma clara bimodalidade. Ainda assim, verificamos que as populações

divididas por idade, ou por abundâncias qúımicas, apresentam significativas diferenças

cinemáticas.

As distribuições de velocidades UV e VW , representadas na Figura 6.10 apresenta

uma clara correlação entre a dispersão e a idade. As estrelas mais jovens, representadas

em tons de azul, apresentam baixa dispersão de velocidades. Já no caso das estrelas

mais velhas, em vermelho, verifica-se um maior espalhamento. No geral vemos que essa

distribuição é compat́ıvel com o modelo do elipsóide de velocidades, com um maior
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Figura 6.10. Distribuição de estrelas do S4N nos planos UV e VW coloridas de acordo com a idade
combinada mediana.
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Figura 6.11. Distribuição de excentricidades (esquerda), distância máxima ao plano do disco (centro)
e raio galactocêntrico médio (direita), para a amostra completa (histograma preenchido cinza) e para
as populações jovem (azul) e antiga (vermelho).

excesso de estrelas velhas com baixa velocidade V , o que é um resultado previsto e

conhecido como deriva assimétrica. Como usualmente visto na literatura, observamos

uma maior dispersão no caso da componente U e menor dispersão no caso da componente

W .

Com respeito às distribuições de parâmetros cinemáticos, Figura 6.11, vemos que

a maior parte das estrelas da amostra apresenta baixa excentricidade e baixa distância

máxima ao plano galáctico. Além de apresentarem em média um raio médio próximo

ao da órbita do Sol (8 kpc), o que é esperado devido ao volume limitado da amostra.

Ao dividir as estrelas da amostra de acordo com a idade, verificamos que a população
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Figura 6.12. Distribuição de estrelas do S4N nos planos UV e VW coloridas de acordo com o
enriquecimento α.

mais antiga apresenta uma distribuição distinta do restante da amostra: maiores excen-

tricidades, maiores distâncias máximas ao plano e se distribuem ao longo de um maior

intervalo de raios orbitais médios. Essa caracteŕıstica pode ser vista como um reflexo do

aquecimento dinâmico do disco, que faz com que a órbita de estrelas mais velhas sejam

progressivamente desviadas da órbita circular inicial. Sumarizamos estes resultados e

também a dispersão de velocidades para as populações jovem e antiga na Tabela 6.5

Também caracterizamos as propriedades cinemáticas das populações estelares quando

divididas de acordo com as abundâncias qúımicas. Verificamos que a população rica em

α apresenta uma maior dispersão de velocidades quando comparada à população pobre

em α (Figura 6.12). Vemos também que as estrelas ricas em α apresentam maiores

excentricidades, distâncias máximas ao plano galáctico e se distribuem ao longo de um

maior intervalo de raios orbitais médios (Figura 6.13) assim como acontece para as es-

trelas mais velhas. A caracterização destes parâmetros de acordo com a divisão feita

através do enriquecimento α foi também inclúıda na Tabela 6.5

Podemos concluir que os resultados cinemáticos também são compat́ıveis com

a existência de duas populações estelares distintas: uma velha e proporcionalmente

enriquecida em elementos α e outra mais recente, pobre em elementos α. Contudo,

não observamos uma bimodalidade na divisão como nos casos anteriores, o que indica

ser mais adequado realizar a separação de ambas as populações através dos critérios de

idade e de abundância qúımica.
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Figura 6.13. Distribuição de excentricidades (esquerda), distância máxima ao plano do disco (centro)
e raio galactocêntrico médio (direita), para a amostra completa (histograma preenchido cinza) e para
as populações rica em α (roxo) e pobre em α (verde).

Tabela 6.5. Caracterização das propriedades cinemáticas das populações divididas por idade e por
abundâncias qúımicas. A tabela apresenta os resultados da dispersão de velocidades e dos valores
médios e desvio padrão obtidos para a excentricidade, zmax e Rmed.

População Definição σU σV σW µe σe µzmax
σzmax

µRmed
σRmed

jovem t < 8 31.6 21.8 14.2 0.13 0.07 0.19 0.16 8.2 1.0
antiga t > 8 55.0 43.5 27.2 0.32 0.15 0.50 0.41 7.0 1.3
pobre em α Eq. 6.1 31.6 24.4 14.3 0.14 0.08 0.19 0.17 8.2 1.0
rica em α Eq. 6.1 44.9 37.7 21.8 0.21 0.13 0.34 0.34 7.6 1.2

Utilizando apenas as idades isocronais

Ao analisar as distribuições cinemáticas em função da idade, ignoramos os posśıveis

viéses introduzidos pelo uso das velocidades no método cinemático e refletido na idade

combinada. A Figura 6.14 apresenta as distribuições UV e VW coloridas de acordo

com a idade isocronal. Assim como no caso anterior, as estrelas mais jovens, em azul,

aparecem mais concentradas que as estrelas mais velhas, em vermelho. Embora nesse

caso a distinção seja mais tênue, nossa conclusão permanece inalterada, o que mostra

que as caracteŕısticas observadas são reais, e não apenas artif́ıcios introduzidos pela

dependência entre as velocidades e a idade caracterizada através do método combinado.

6.3.4 Relação abundância–cinemática

De maneira geral, vimos que a caracterização da amostra por idade, abundância

e cinemática varia de acordo com a população selecionada. Verificamos agora com mais
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Figura 6.14. Distribuição de estrelas do S4N nos planos UV e VW , neste caso coloridas de acordo
com a idade isocronal mediana.

detalhes como essas propriedades se relacionam entre si, começando pela relação entre

metalicidade e propriedades cinemáticas (RMC).

6.3.4.1 Metalicidade vs. velocidades UVW

Na Figura 6.15 vemos como a metalicidade se relaciona com as componentes de

velocidade U , V e W . Colorimos as estrelas de acordo com a idade. A distribuição de

estrelas nos planos [Fe/H]×U e [Fe/H]×W não apresenta nenhuma estrutura clara, mas

verificamos novamente que a dispersão de velocidades, e a dispersão de metalicidades

aumentam com a idade. Vemos ainda que as estrelas que apresentam baixa metalicidade

são justamente as estrelas mais velhas, independentemente das velocidades que apresen-

tam, o que é um ind́ıcio de uma relação idade–metalicidade (RIM) que discutiremos com

mais detalhes a seguir.

Já no caso da velocidade V , vemos que existe uma relação entre a velocidade

e a metalicidade das estrelas mais velhas. As estrelas com metalicidade mais baixa

apresentam também velocidades V mais afastadas da média. Esse fato já havia sido

identificado por Allende Prieto et al. (2004), mas atribúıdo a flutuações estat́ısticas.

Vemos aqui que essas estrelas apresentam ainda uma relação com a idade, sendo em geral

mais velhas. Isso significa que as estrelas de metalicidade mais baixa apresentam órbitas

que se afastam mais de órbitas circulares. Para conseguir interpretar esse resultado,

analisamos a relação entre a metalicidade e o raio médio da órbita dessas estrelas.
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Figura 6.15. Relação entre a metalicidade e as velocidades U (esquerda), V (centro) e W (direita),
coloridas de acordo com a idade combinada mediana. Em todos os casos verificamos que a dispersão
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Figura 6.16. Relação entre raio orbital médio e metalicidade (esquerda) e entre o raio médio e a
abundância de elementos α. As estrelas são coloridas de acordo com a idade combinada mediana.
Verificamos que as estrelas com raios médios mais afastados são sistematicamente mais pobres em
[Fe/H] e mais ricas em [α/Fe].

6.3.4.2 Metalicidade vs. velocidades Rmed

A Figura 6.16 mostra que a RMC observada no caso da velocidade V é na verdade

um reflexo do local de nascimento das estrelas, identificado pelo raio médio de suas

órbitas. As estrelas, incluindo as estrelas velhas, cujos raios médios são próximos ao raio

galactocêntrico do Sol, apresentam baixa correlação entre metalicidade e cinemática. Já

as estrelas formadas em regiões mais distantes são também as mais pobres em metais e

mais ricas em elementos tipo α. Esta questão já havia sido observada por Rocha-Pinto

et al. (2006). Entre as estrelas que atualmente se encontram na Vizinhança Solar, as

estrelas formadas a maiores distâncias são também as estrelas mais velhas, mas isso é um

fato já esperado, uma vez que nossa amostra é local e o aquecimento dinâmico precisa

ter agido nessas estrelas durante um longo peŕıodo de tempo para que suas órbitas sejam

suficientemente perturbadas para serem observadas na Vizinhança Solar.
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Figura 6.17. Relação entre metalicidade e raio orbital médio para as estrelas ricas em α (roxo) e
estrelas pobres em α (verde). As estrelas ricas em α apresentam uma maior dispersão e dominam a
cauda de baixa metalicidades em raios médios mais baixos.

Como as estrelas mais velhas que apresentam raio galactocêntrico próximo ao solar

não apresentam os mesmos valores baixos de metalicidade, podemos considerar que este

resultado é um ind́ıcio de que a relação idade–abundância (que veremos a seguir com

mais detalhes) na Vizinhança Solar é afetada principalmente pela migração estelar e

existência de gradientes qúımicos no disco, ao invés de ser causada pelo enriquecimento

qúımico local.

Por fim, verificamos que a RMC depende também do enriquecimento α. A dis-

persão de raios médios da população rica em α é maior, como mostra a Figura 6.17.

Além disso, verificamos que as caudas da relação RMC são povoadas de forma distinta:

as estrelas formadas em raios galactocêntricos menores (abaixo da linha vermelha) são

predominantemente ricas em α, que por sua vez são menos numerosas entre as estrelas

formadas em raios maiores. Como o número de estrelas é baixo, é posśıvel que este

resultado ocorra devido a flutuações estat́ısticas. Contudo, também pode ser interpre-

tado como um ind́ıcio de que a população rica em α apresenta uma menor escala de

comprimento3, o que já foi observado na literatura (Cheng et al., 2012).

Usando apenas um método de datação

Tanto a metalicidade usada na obtenção da idade isocronal, quando as veloci-

dades usadas na obtenção da idade cinemática podem introduzir viéses na discussão

3A escala de comprimento é um parâmetro que descreve o perfil radial de densidade do disco quando

aproximado por uma lei de potência proporcional a exp
− r

r0 , onde r corresponde à distância galac-
tocêntrica e r0 à escala de comprimento.
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Figura 6.18. Repetição da análise da Figura 6.16 colorindo as estrelas de acordo com as idades iso-
cronal (paineis superiores) e cinemáticas (paineis inferiores). Percebemos que as conclusões discutidas
ainda se sustentam quando apenas um método de datação é considerado.

da influência da idade na RMC. Na Figura 6.18 apresentamos os mesmos resultados

da Figura 6.16, porém utilizando as idades isocronal e cinemática separadamente. Em

ambos os casos verificamos que as estrelas que se formam mais distantes e apresentam

abundâncias mais peculiares são também estrelas mais velhas, e que as estrelas velhas

formadas em raios galactocêntricos próximos ao solar apresentam abundâncias seme-

lhantes às estrelas jovens formadas nessa região. Conclúımos então que a interpretação

dos resultados independende do método utilizado para a datação estelar.

6.3.5 Relação idade–cinemática

Examinamos agora em detalhes a relação entre idade e parâmetros cinemáticos

(RIC), começando pela relação entre as velocidade U , V e W e a idade (ver Figura

6.19). Verificamos o já bem conhecido aumento da dispersão de velocidades com a

idade. Verificamos também que o aumento da dispersão não se deve exclusivamente à

presença das estrelas ricas em α entre as estrelas mais velhas, sendo também observado

entre as estrelas pobres em α. Este resultado indica que o aumento da dispersão com a

idade não é apenas um reflexo da mistura entre duas populações com dispersões distintas,

mas sim de um processo cont́ınuo que age ao longo do tempo sobre as estrelas de uma
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Figura 6.19. Relação entre idade combinada e as componentes de velocidade U (painel superior), V
(painel central) e W (painel inferior). As estrelas são identificadas de acordo com as populações rica
em α (roxo) e pobre em α (verde).

determinada população. O resultado obtido é, portanto, compat́ıvel com o modelo de

aquecimento dinâmico do disco da Galáxia.

Na Figura 6.20, analisamos como a relação entre idade e componentes de velo-

cidade se traduz na relação entre idade e parâmetros orbitais. Vemos um aumento

progressivo da excentricidade, distância máxima ao plano do disco, e do intervalo de

raios orbitais médios com a idade, o que também são reflexos do aquecimento dinâmico

do disco. Verificamos ainda que a maior parte das estrelas com alto zmax fazem parte da

população rica em α, mesmo esta sendo menos numerosa na amostra, compat́ıvel com o

fato de essa população apresentar uma maior escala de altura4 (Bovy et al., 2012).

Usando apenas a idade isocronal

Na Figura 6.21, repetimos a análise da Figura 6.19, porém utilizando as idades

isocronais. Neste caso o aumento da dispersão de velocidades com a idade só pode ser

4A escala de altura é um parâmetro que descreve o perfil vertical de densidade do disco quando

aproximado por uma lei de potência proporcional a exp
− z

z0 , onde z corresponde à distância ao plano do
disco e z0 à escala de altura.
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observado para a componente V , e os resultados são, portanto, incompat́ıveis com os

obtidos considerando o método combinado.

Neste caso, duas explicações são posśıveis: ou a relação obtida com a idade com-

binada introduz viéses artificiais pelo uso das velocidades, ou as incertezas das idades

isocronais são tão altas que impossibilitam a observação dessa caracteŕıstica. Acredita-

mos que a segunda causa é mais provável pelos seguintes motivos: (i) Este estimador

apresenta uma baixa quantidade de estrelas com idades muito jovens e muito velhas,

indicando que as idades estão sofrendo do viés que prioriza o centro do intervalo consi-

derado. (ii) Este fato, atrelado às grandes incertezas do método isocronal isolado (3.1

Ga), causa uma mistura das estrelas de diferentes idades. Ou seja, as estrelas jovens

com baixa dispersão se misturam com as estrelas velhas de alta dispersão, suavizando a

relação entre dispersão de velocidades e idade. (iii) Por fim, destacamos que o resultado

obtido com o método combinado é compat́ıvel com uma série de resuldados da literatura,

que inclusive fazem uso apenas do método isocronal (e.g. Nordström et al., 2004; Koval’

et al., 2009; Casagrande et al., 2011). Sendo assim, acreditamos que o resultado obtido

através do método combinado é uma caracteristica real e não um artificio introduzido

pela dependência entre idades e velocidades, mesmo que neste caso a idade isocronal

não corrobore este resultado.

6.3.6 Relação idade–abundâncias

A relação entre composição e idade é um importante fator no estudo da evolução

qúımica do meio interestelar da Galáxia (da Silva et al., 2012; Nissen, 2015). Um dos

diferenciais da amostra S4N é o fato de apresentar as abundâncias de 17 elementos.

Incluindo elementos resultantes dos processos α, s e r, e elementos do pico do Fe, que são

produzidos em diferentes tipos de regiões. Uma análise mais detalhada das abundâncias

relativas destes elementos, e sua relação com a idade, pode fornecer vinculos para o HFE

e para a taxa de ocorrência de supernovas de tipos Ia e II. Contudo, essa investigação

mais detalhada se encontra além dos objetivos deste estudo, e nos limitamos a descrever

as relações entre as abundâncias e a idade.

Apresentamos na Figura 6.22 a relação entre idade e abundância [X/H], onde X

representa cada um dos 17 elementos da Amostra. Já na Figura 6.23 apresentamos

a relação para a abundância relativa [X/Fe]. O gráfico relativo a cada elemento foi
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colorido de acordo com o principal processo envolvido e verificamos que a relação entre

abundância e idade para elementos oriundos de um mesmo processo é semelhante.

Com respeito às abundâncias [X/H], verificamos sistematicamente para todos os

elementos que a dispersão aumenta com a idade, mas volta a cair após≈ 8 Ga. O oxigênio

apresenta um comportamento peculiar em comparação com os demais, apresentando

uma maior abundância no caso de estrelas mais velhas. Os elementos do processo α (Mg,

Si, Ca, Ti) e processo e (Fe, Co, Ni, Cu, Zn) apresentam um comportamento semelhante,

sendo que os elementos do processo e apresentam maior dispersão para todas as idades.

Em ambos os casos, as abundâncias permanecem aproximadamente constantes para

idades jovens e intermediárias, e uma queda mais acentuada é observada para as estrelas

mais velhas. Já os elementos do processo s apresentam uma queda na abundância

[X/H] ao longo de todo o intervalo de idades. No caso do processo r, representado

exclusivamente pelo elemento Eu, a abundância média permanece aproximadamente

constante.

No caso das abundâncias relativas ao ferro, [X/Fe], a correlação com a idade é sig-

nificativamente maior. Os elementos α, e o Sc, apresentam um aumento de abundância

relativa com a idade, sendo menos significativo no caso do Ca. Neste caso, a relação

é mais acentuada para as estrelas mais velhas, diferentemente dos elementos e, que

também apresentam um aumento na abundância relativa com a idade, porém mais

acentuado para as estrelas mais jovens. Os elementos do processo s apresentam uma

pequena queda da abundância relativa com a idade, sendo mais acentuada apenas para

o Ba. Para estes elementos, a dispersão da distribuição é alta para todas as idades.

O mesmo ocorre para o Eu, com a diferença de que, neste caso, a abundância relativa

aumenta com a idade.

Na Figura 6.24, analisamos com mais detalhes a relação entre abundância e idade

e a dependência com metalicidade e excentricidade. Para minimizar as incertezas, cal-

culamos as abundâncias médias dos elementos de cada processo: [α/Fe] corresponde à

media das abundâncias de Mg, Si e Ti; e [s/Fe] dado pela média das abundâncias de Y,

Ba, Ce e Nd. Não inclúımos nessa análise os elementos do pico do ferro, uma vez que

podem apresentar diferentes origens (Battistini & Bensby, 2015).

Assim como Haywood et al. (2013), observamos que a abundância relativa de

elementos α aumenta com a idade. Verificamos que, excluindo alguns outliers de alta
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Figura 6.23. Relação entre abundância [X/Fe] e idade para os 17 elementos da amostra. As cores
representam o principal processo de formação de cada elemento.
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[s/Fe]

0
.0

0
.2

0
.4

[ /Fe]

0
.5

0
.0

0
.5

[F
e
/H

]

0
.0

0
.1

0
.2

0
.3

e
x
ce

n
tr

ic
id

a
d
e

[s/Fe][ /Fe]

0
.4

[X
/F

e
]

[X
/F

e
]

0.0 5.0 10.0
Idade combinada (Ga)

0.0 5.0 10.0
Idade combinada (Ga)

0
.0

0
.2

Figura 6.24. Relação entre idade e abundâncias [α/Fe] (esquerda) e [s/Fe] (direita), coloridas de
acordo com a metalicidade (painéis superiores) e com a excentricidade orbital (painéis inferiores). As
linhas sólidas nos painéis inferiores correspondem a ajustes lineares feitos para estrelas com excentri-
cidade baixa (e < 0.15, linha dourada) e alta (e > 0.15, linha verde-azulada).

metalicidade, essa relação é muito bem definida e apresenta baixa dispersão. No caso do

processo s, a relação entre idade e abundância é bem definida até 5 Ga e a partir dessa

idade observamos baixa correlação e uma grande dispersão nos valores. Essa mudança

de inclinação para idades intermediárias também foi observada por Battistini & Bensby

(2016). Neste caso também é posśıvel perceber uma separação entre as estrelas de alta

e baixa metalicidade, sendo que as estrelas de alta metalicidade tendem a apresentar

abundâncias mais baixas de elementos s ao longo de toda a sequência.

Na Figura 6.24 vemos ind́ıcios de que a excentricidade orbital também tem in-

fluência na relação entre idade e abundância observadas. No caso das abundâncias de

elementos α e elementos s, a inclinação da relação varia consideravelmente quando divi-

dimos as estrelas entre as que possuem excentricidade menor que 0.15 e as que possuem

excentricidade maior, como evidenciado pelos ajustes lineares representados pelas linhas

sólidas. As estrelas que apresentam baixa excentricidade são justamente aquelas que

apresentam raio galactocêntrico médio semelhante ao do Sol, e representam portanto o

enriquecimento qúımico local. Já as demais estrelas são oriundas de diferentes regiões da

Galáxia e suas abundâncias estão sujeitas a existência de gradientes qúımicos no disco

e às particulares do enriquecimento qúımico de suas regiões de formação, tornando a

interpretação dessas relações menos diretas.
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Gráficos como o da Figura 6.24 são uma mina de ouro para a compreensão da

evolução da Galáxia como um todo. Os elementos do processo α são predominantemente

gerados em supernovas tipo II (Woosley & Weaver, 1995; Ritter et al., 2018), enquanto

os elementos do processo s são produzidos predominantemente por estrelas evoluidas de

baixa massa, que se encontram em suas etapas finais de vida (Karakas & Lugaro, 2016).

Dessa forma, a evolução das abundâncias qúımicas destes elementos tráz informação

sobre a taxa de ocorrência de todos estes processos, que por sua vez estão vinculados a

diversas propriedades como o histórico de formação estelar, o tempo de vida das estrelas

em função da massa e a função de massa inicial. Portanto, estas relações correspondem

a um importante v́ınculo observacional que precisa ser reproduzido pelos modelos de

evolução qúımica da Galáxia.

Como a construção de um modelo de evolução qúımica fugiria ao escopo dessa tese,

limitamos-nos a apresentar uma breve descrição qualitativa deste tema: A produção de

elementos α está fortemente vinculada ao processo de formação estelar, uma vez que se

originam do colapso de estrelas massivas, que vivem poucas dezenas de milhões de anos.

Dessa forma, uma queda na abundância relativa de elementos α indica uma diminuição

progressiva da formação estelar. Este resultado é compátivel com o HFE que derivamos

na Seção 6.3.1. Já o aumento da abundância de elementos s no peŕıodo mais recente

pode ser explicado pelo fato de que progressivamente cada vez mais estrelas de baixa

massa atingem a fase de AGB e contribuem para o enriquecimento qúımico do meio

interestelar.

6.3.6.1 Uso de abundâncias para datação estelar

Spina et al. (2016) investigam a relação entre idade e abundâncias qúımicas de

diversos elementos de estrelas gêmeas solares. Os autores observam uma forte correlação

entre a abundância relativa [Y/Mg] e a idade e sugerem que essa abundância possa ser

usada para datação estelar. Verificamos que também é posśıvel observar essa correlação

para as estrelas de nossa amostra (ver Figura 6.25, - paineis superiores, inclusive quando

apenas a idade cinemática é considerada). Contudo, a relação que obtemos apresenta

uma dispersão muito maior que a observada por Spina et al. (2016), provavelmente

devido às maiores incertezas observacionais com as quais lidamos nesse estudo.
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Figura 6.25. Relação entre idade e abundâncias [Y/Mg] (painel superior) e abundância [s/α] (painel
inferior), onde s e α correspondem às médias das abundâncias dos elementos do processo s, α, respec-
tivamente. As relações são apresentadas tanto para a idade medianda combinada (esquerda) quanto
para a idade mediana cinemática (direita). As estrelas são coloridas de acordo com a metalicidade.

Verificamos, contudo, que essa limitação de incertezas pode ser contornada através

do uso de abundâncias médias. Como os demais elementos do processo s apresentam

comportamento semelhante ao Y, e os elementos do processo α são semelhantes ao Mg,

observamos no painel inferior da Figura 6.25 que o uso das abundâncias médias relativas

desses processos (que designamos [s/α]) apresentam uma relação mais evidente com a

idade. Sugerimos então que essa razão de abundâncias pode ser utilizada com o objetivo

de datação estelar.

6.4 Conclusões

Fizemos uso das idades e parâmetros orbitais obtidos no Caṕıtulo 5 para as es-

trelas do levantamento S4N para investigar uma série de propriedades das estrelas da

vizinhança local e interpretamos os resultados no contexto dos modelos de estrutura e

evolução da Galáxia.

Através da distribuição de idades, corrigida pelos mecanismos de despovoamento

relacionados à evolução estelar e aumento da escala de altura, observamos ı́ndicios da
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existência de dois picos de formação estelar seguidos por um gradativo decréscimo. Veri-

ficamos que a idade de 8 Ga marca a divisão entre estes dois regimes de formação estelar

e caracterizamos ambas as populações estelares. Verificamos que a população mais velha

apresenta metalicidades sistematicamente mais baixas e abundância relativa de elemen-

tos α mais altas, além de apresentar uma maior dispersão vertical de velocidades.

Também verificamos existência de uma bimodalidade na população local ao anali-

sar o diagrama [α/Fe] × [Fe/H]. E dividimos a amostra em populações rica em α e pobre

em α. Caracterizando dessa maneira, verificamos que a população rica em α apresenta

idades maiores e uma maior dispersão vertical de velocidades. Estes resultados são si-

milares à bimodalidade da população de disco, usualmente referidos como disco fino e

disco espesso, embora as incertezas observacionais não nos permitam caracterizar cor-

retamente as propriedades de ambas as populações sem que exista contaminação entre

elas.

Analisamos a distribuição de parâmetros cinemáticos e verificamos que as estrelas

mais velhas e as estrelas enriquecidas em α apresentam uma maior dispersão de velo-

cidades, maiores valores de excentricidade e distância máxima ao plano do disco, e se

distribuem ao longo de um maior intervalo de raio orbital médio.

A análise da relação entre parâmetros cinemáticos e abundância qúımica, princi-

palmente com respeito à componente de velocidade V e ao raio orbital médio, indica

que as estrelas oriundas de regiões mais distântes do raio galactocêntrico do Sol são

mais velhas e mais pobres em metais. O que sugere que a migração estelar também

cumpre um papel importante na relação idade–abundância observada para as estrelas

da vizinhança Solar.

Com respeito à relação idade–abundâncias, verificamos que as abundâncias relati-

vas de elementos α e de elementos do pico do ferro aumentam com a idade, assim como

a abundância de európio, único elemento da amostra predominantemente originado a

partir do processo r. Já no caso dos elementos do processo s, as abundâncias diminuem

com a idade, sendo a queda mais acentuada no caso do bário.

A abundância média dos elementos de tipo α e de tipo s apresenta uma correlação

ainda mais destacada com a idade estrelar. A abundância [α/Fe] aumenta gradativa-

mente com a idade e apresenta baixa dispersão, principalmente se desconsiderarmos os
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outliers de alta metalicidade. Já a correlação entre idade e abundância [s/Fe] é mais

significativa para as estrelas mais jovens que 5 Ga e que apresentam baixa excentrici-

dade, onde um claro decĺınio com a idade pode ser observado. Quando a excentricidade

é levada em consideração, verificamos que a evolução das abundâncias das estrelas de

baixa excentricidade é compat́ıvel com um processo de enriquecimento qúımico local no

qual há diminuição da taxa de formação estelar no tempo. Entre as estrelas mais velhas,

a contribuição da migração estelar se torna mais evidente.

Por fim, verificamos também que existe uma alta correlação entre idade e a

abundância [s/α], correspondente à abundância relativa média entre elementos formados

predominantemente pelo processo s e pelo processo α. Sugerimos que essa relação possa

ser explorada como um método de datação estelar.



Caṕıtulo 7

Idade cinemática para

1I/’Oumuamua

‘ ‘Put two ships in the open sea, without wind or tide, and, at last, they

will come together. Throw two planets into space, and they will fall one

on the other. Place two enemies in the midst of a crowd, and they will

inevitably meet; it is a fatality, a question of time; that is all.”

Jules Verne

Aplicamos por fim o método cinemático ao objeto interestelar ’Oumuamua, de-

monstrando a universalidade de aplicação dessa metodologia para a datação com base

nas caracteŕısticas da órbita galáctica. Este caṕıtulo foi publicado no estudo de Almeida-

Fernandes & Rocha-Pinto (2018b) na revista Monthly Notices of the Royal Astronomical

Society, volume 480, páginas 4903–4911.

7.1 Introdução

A descoberta do objeto interestelar 1I/’Oumuamua pelo levantamento Pan-STARRS

(Chambers et al., 2016) em outubro de 2017 (Williams, 2017a,b), e confirmação de sua

origem interestelar (de la Fuente Marcos & de la Fuente Marcos, 2017), definem o sur-

gimento de um novo campo de estudo em astrof́ısica: o estudo direto de materiais

provenientes de outros sistemas estelares. No caso do Sol, obtemos informações cruci-

ais de sua natureza a partir do estudo de asteroides, que nos permitem conhecer suas
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abundâncias qúımicas (Palme, 1988) e sua idade (Bouvier & Wadhwa, 2010) com uma

precisão inatinǵıvel por qualquer outro método. A análise de objetos asteroidais não-

ligados (OANs) como o ’Oumuamua pode nos permitir acessar esse tipo de informação

de outros sistemas estelares.

Atualmente os esforços se concentram na determinação da raridade desses objetos

e em tentativas de identificar seu sistema estelar de origem. Portegies Zwart et al. (2018)

levam em conta o volume amostrado pelo levantamento Pan-STARRS para estimar a

densidade numérica de OANs e obtêm o resultado de 7.0 × 1014 pc−3. Eles estimam

a ocorrencia de 2-12 encontros por ano. Com respeito à identificação de sua origem,

Mamajek (2017) verificam que a velocidade espacial do 1I não é compat́ıvel com nenhuma

estrela próxima, enquanto Gaidos et al. (2017) sugerem que sua origem pode ser as

associações de Carina ou Columba, uma vez que suas velocidades diferem por menos de

2 km s−1. Feng & Jones (2018) vão mais além e integram a órbita de 0.23 milhão de

estrelas bem como a de ’Oumuamua, e fornecem uma lista de 109 estrelas candidatas

que apresentam encontros mais próximos que 5 pc em algum ponto de suas órbitas (17

dos quais se aproximam mais de 2 pc).

Outros estudos se dedicam a investigar as caracteŕısticas do corpo, o que além

de fornecer pistas sobre sua origem, pode elucidar questões relacionadas à formação e

evolução de sistemas planetários (e.g. Raymond et al., 2018). Análises da curva de luz

indicam que ’Oumuamua apresenta um formato alongado não usual, com uma razão

entre os eixos que pode chegar a 10:1; e um peŕıodo de rotação de aproximadamente

8 horas (Knight et al., 2017; Bolin et al., 2018; Jewitt et al., 2017). Análises espec-

troscópicas não apresentam evidências de atividade cometária (Ye et al., 2017), mas

desvios de sua trajetória prevista por interação gravitacional indicam que alguma quan-

tidade de material está sendo ejetada de sua superf́ıcie (Micheli et al., 2018). Sua cor é

mais avermelhada que a de asteroides mas é compat́ıvel com a coloração de objetos do

cinturão de Kuiper (Masiero, 2017). Fitzsimmons et al. (2018) sugere que a superf́ıcie

deve ser rica em compostos orgânicos de maneira similar a de asteroides das regiões

externas do Sistema Solar com base em seu espectro avermelhado e sem caracteŕısticas

viśıveis. Contudo, a idade do objeto, que também pode fornecer pistas sobre sua natu-

reza e origem, permanece desconhecida. Neste estudo, objetivamos a determinação de

sua idade a partir dos v́ınculos relacionados a sua órbita galáctica.
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Conhecer a idade de formação de OANs é importante por diversas razões: (i) ajuda

a limitar a lista de posśıveis sistemas estelares de origem; (ii) combinada às abundâncias

qúımicas desse e outros objetos desse tipo futuramente observados, é uma potencial fer-

ramenta para o estudo da evolução qúımica de nossa Galáxia; (iii) fornece informação a

respeito da dinâmica e evolução de discos proto-planetários; (iv) e por fim, considerando

que a velocidade UVW desse tipo de objeto pode ser conhecida com uma precisão muito

maior que a de estrelas, suas órbitas podem elucidar questões relacionadas à dinâmica

da Galáxia em geral e aos mecanismos de aquecimento dinâmico.

Neste estudo caracterizamos a idade de ’Oumuamua a partir de uma função de

densidade de probabilidade obtida através da relação entre a distribuição de parâmetros

cinemáticos e a idade. Nossa metodologia consiste no método Cinemático, descrito no

Caṕıtulo 2. Na Seção 7.3 apresentamos os resultados da integração orbital e da idade

obtida. Finalmente, na Seção 7.4 apresentamos nossas conclusões.

7.2 Metodologia

Como discutimos anteriormente, a dispersão de velocidades de um grupo de es-

trelas aumenta com a idade deste grupo (e.g. Wielen, 1977; Nordström et al., 2004;

Casagrande et al., 2011; Martig et al., 2014). Essa relação pode ser interpretada como

o processo de aquecimento dinâmico que age sobre as órbitas galácticas das estrelas

e pode ser causado por nuvens moleculares massivas (e.g. Lacey, 1984; Hänninen &

Flynn, 2002), interações com as estruturas não axissimétricas da Galáxia como a barra

(e.g. Saha et al., 2010; Grand et al., 2016) e os braços espirais (e.g. Carlberg & Sellwood,

1985; Martinez-Medina et al., 2015) e devido a processos de merger com galáxias satélite

(e.g. Velazquez & White, 1999; House et al., 2011).

No Caṕıtulo 2, estudamos a relação entre idade e distribuição de velocidade es-

pacial com respeito ao Sistema Local de Repouso (SLR). Utilizamos uma abordagem

Bayesiana para derivar uma função de densidade de probabilidade (pdf) para a idade da

estrela com base exclusivamente em sua velocidade espacial. Apesar de termos discu-

tido a metodologia apenas para estrelas, argumentamos aqui que ela pode também ser

utilizada para a datação de OANs e verificamos as limitações impostas pela natureza

destes objetos.
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Para que o método cinemático seja válido para OANs, o processo de aquecimento

dinâmico de suas órbitas galácticas precisa ser semelhante ao que é observado para as

estrelas. A partir de algumas considerações, podemos inferir a validade dessa condição.

Primeiramente, espera-se que o ’Oumuamua tenha coalescido no disco proto-planetário

de uma estrela recém-formada, e portanto apresentava inicialmente a mesma órbita

galáctica da estrela central de seu sistema planetário. Sendo assim, antes da ejeção do

corpo, a condição necessária para o método cinemático é diretamente verificada: qual-

quer variação na órbita galáctica da estrela também ocorrerá para todos os corpos que

permanecem gravitacionalmente ligados a ela. A conclusão de que o processo continua

agindo da mesma forma após a ejeção do corpo também pode ser explicada de maneira

simples: o aquecimento dinâmico ocorre devido a colisões com corpos muito mais mas-

sivos que as estrelas, de forma que suas massas podem ser desprezadas na modelagem

da interação. Essa aproximação é ainda mais válida para os OANs, que por sua vez são

ainda muito menos massivos que as estrelas. Portanto, após se desligarem de sua estrela

parental, esperamos que a órbita galáctica desses objetos evolua da mesma maneira que

ocorre para as estrelas.

Ainda que o processo de aquecimento dinâmico seja o mesmo durante toda a vida

do OAN, ainda temos que considerar a variação orbital galáctica causada pelo processo

de ejeção da estrela parental. Se a velocidade de ejeção for próxima da velocidade de

escape da estrela, a velocidade excedente (que corresponde à velocidade entre o OAN e a

estrela parental em uma distância infinita) será próxima de zero, e a órbita galáctica não

seria significativamente afetada pela ejeção. Nesse caso, a relação entre a distribuição

de velocidades dos OANs e suas idades seria exatamente a mesma observada para as

estrelas e o método cinemático poderia ser aplicado sem nenhuma ressalva. Contudo,

nos casos em que a velocidade excedente é não nula, devemos considerar que existe um

impulso adicional no processo de evolução das velocidades orbitais. A abordagem que

escolhemos para tratar deste problema foi aplicar o método cinemático considerando o

caso em que a velocidade de ejeção é próxima da velocidade de escape. Posteriormente,

na Seção, 7.3.3 investigamos o reflexo na pdf da idade causado por um impulso adicional

nas velocidades.

Uma última condição que precisa ser válida para permitir a aplicação do método

é a de que o Sol seja a primeira estrela a ser visitada pelo OAN. A razão para isso é o

fato de que se descarta interações de estrelas com estrelas para a explicação da relação
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entre idade e distribuição de velocidades. Isso ocorre pois a densidade de estrelas é

muito baixa, fazendo com que estes encontros sejam extremamente raros. Através de

extimativas aproximadas Chandrasekhar (1942) demonstra que a expectativa de tempo

decorrido entre interações de duas estrelas que afetem significativamente suas órbitas é

da ordem de 1014 Ga, o que é bem superior à idade do Universo e significa que a grande

maioria das estrelas nunca passou por um encontro desse tipo. Ainda assim, observamos

o ’Oumuamua interagir com uma estrela, o Sol, sugerindo que os encontros entre OANs

e estrelas são muito mais comuns do que os encontros entre duas estrelas. Isso pode

ser explicado pelo fato de que a densidade de OANs é muito maior que a densidade de

estrelas na Galáxia, como estimado por Portegies Zwart et al. (2018) que sugere uma

quantidade equivalente a uma dúzia de OANs atravessando o Sistema Solar por ano.

Contraintuitivamente, isso não anula a condição de que o Sol seja a primeira estrela

visitada pelo ’Oumuamua. Ainda que uma estrela seja visitada por diversos OANs ao

longo do ano, a escala de tempo esperada para o encontro entre um corpo espećıfico

deste tipo e uma estrela será a mesma esperada para o encontro entre duas estrelas,

uma vez que essa condição é regida pela densidade de estrelas presentes na Galáxia, e

não de OANs.

Dadas as considerações apresentadas, adotamos que a órbita galáctica de OANs

está sujeita ao mesmo processo de aquecimento dinâmico das estrelas. Utilizamos então

o modelo de distribuição de velocidades ajustado no Caṕıtulo 2 para aplicar o método

cinemático e obter uma função de densidade de probabilidade para estes objetos e, a

partir disso, caracterizar suas idades. As equações utilizadas para a determinação da

pdf são então:

p(log t|U, V,W ) ∝
∏

i=1,2,3

[
1

(2π)12 σi(log t)
exp

(
− v2i
2σi(log t)2

)]
p(t) , (7.1)

onde p(t) corresponde à distribuição de probabilidade a priori para a idade; e as com-

ponentes de velocidade são dadas por:

v1 = (U + U☼) cos ℓv+(V+V ′
☼) sin ℓv ,

(7.2a)

v2 = −(U + U☼) sin ℓv+(V+V ′
☼) cos ℓv ,

(7.2b)

v3 =W +W☼ . (7.2c)
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Os ajustes dos parâmetros que descrevem as relações com idade, obtidos no Caṕıtulo

2 através do uso do levantamento Geneva-Copenhagen foram:

σ1 = 22.0 t0.33 , (7.3a)

σ2 = 11.9 t0.42 , (7.3b)

σ3 = 9.1 t0.48 , (7.3c)

ℓv(t) = 0.41 exp(−0.37 t) (7.3d)

V ′
☼(t)

= 0.17 t2 + 0.63 t+ V☼ . (7.3e)

Os termos U☼, V☼ e W☼ correspondem às componentes de velocidade peculiar

do Sol. Neste caso, utilizaremos diversos conjuntos de valores para investigar se as

incertezas desses valores afetam as conclusões obtidas.

7.3 Resultados e discussão

7.3.1 Órbita galáctica de ’Oumuamua

Começamos nossa análise através da comparação entre os parâmetros orbitais de

1I/’Oumuamua e os parâmetros das estrelas do GCS. Obtivemos os parâmetros através

da integração numérica de sua órbita no passado (anterior à passagem pelo Sistema

Solar). Utilizamos o integrador galpy (Bovy, 2015) e as velocidades derivadas por Ma-

majek (2017): (U, V,W ) = (−11.457,−22.395,−7.746) km s−1. Ressaltamos que esta

análise é feita considerando a órbita galáctica do corpo, que não tem relação com sua

órbita em torno do Sol. A velocidade espacial utilizada para a integração orbital cor-

responde à velocidade que o corpo apresentava antes de seu encontro com o Sistema

Solar.

Consideramos diversos modelos para a Galáxia com o objetivo de verificar como

os resultados obtidos são afetados por essas escolhas. Realizamos as integrações orbitais

para dois modelos de potencial distintos oferecidos pelo galpy: MWPotential e MW-

Potential2014. Ambos os potenciais correspondem a uma combinação de uma lei de

potência truncada, que descreve o bojo, um potencial Miyamoto-Nagai para o disco e

um potencial Navarro-Frenk-White para descrever o halo. A principal diferença entre os
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Figura 7.1. Trajetória galáctica de ’Oumuamua integrada no passado ao longo de várias órbitas
(≈ 3.5 Ga) para os oito modelos descritos na Tabela 7.1. Apesar de o formato das órbitas variar de um
potencial para outro, os parâmetros orbitais (e, zmax, Rmin e Rmax) não variam significativamente (em
comparação com o intervalo destes parâmetros observado para estrelas da Vizinhança Solar). Variações
em R0 e v0 não afetam o formato da órbita, mas causam deslocamentos nas trajetórias. Os parâmetros
que mais afetam as trajetórias obtidas são as componentes de velocidade peculiar do Sol.

dois potenciais é o fato de que o MWPotential2014 foi ajustado considerando restrições

dinâmicas observadas na Via Láctea (ver Bovy, 2015, para mais detalhes). Também

utilizamos dois conjuntos diferentes para a distância galactocêntrica do Sol e para a

velocidade do Sistema Local de Repouso neste raio, além de dois conjuntos para as com-

ponentes de velocidade peculiar do Sol. A orbita resultante no plano zR é apresentada

na Figura 7.1. Os parâmetros usados em cada integração e os resultados obtidos são

apresentados na Tabela 7.1.

Os valores extremos foram destacados em negrito e nos permitem concluir que,

considerando todos os modelos, os parâmetros que definem a órbita galáctica de ’Ou-

muamua estão entre o intervalo 0.043–0.076 para a excentricidade (e), 27.05–27.91 pc

para a distância máxima ao plano do disco (zmax), 6.89–7.53 para o raio perigaláctico e

8.00-8.23 para o apogaláctico.

Na Figura 7.2 comparamos a relação entre idade e os parâmetros orbitais derivados

para o ’Oumuamua (a região sombreada em vermelho delimita o intervalo dos valores

obtidos) e os parâmetros das 12337 estrelas do levantamento Geneva-Copenhagen (LGC)

com idades conhecidas. A curva preta delimita os valores médios observados para as

estrelas em função da idade.

Vemos uma clara correlação entre a idade e os parâmetros cinemáticos para as

estrelas da Vizinhança Solar, incluindo o raio perigaláctico e apogaláctico, uma vez

que apenas estrelas provenientes de regiões mais distantes da Galáxia que já tenham
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Tabela 7.1. Parâmetros cinemáticos da órbita galáctica de ’Oumuamua: excentricidade (e), distância
máxima ao plano do disco (zmax), raio perigaláctico (Rmin) raio apogaláctico (Rmax), obtido através
de integração orbital considerando 8 modelos diferentes de potencial para a Galáxia. São considera-
dos: dois potenciais fornecidos no código galpy, MWPotential2014 e MWPotential; dois conjuntos de
velocidade solar (A&R18, Koval’ et al., 2009); e dois conjuntos de raio galactocêntrico do Sol (R0) e
velocidade do SLR (v0). Os valores extremos são destacados em negrito.

id Potential U⊙ V⊙ W⊙ R0 v0 e zmax Rmin Rmax

km s
−1

km s
−1

km s
−1

kpc km s
−1

pc kpc kpc

1 MWPotential2014 9.8 12.5 7.2 8.0 220.0 0.050 27.91 7.23 8.00
2 MWPotential2014 9.8 12.5 7.2 8.2 232.8 0.048 27.86 7.45 8.20
3 MWPotential2014 5.1 7.9 7.7 8.0 220.0 0.076 27.06 6.89 8.03
4 MWPotential2014 5.1 7.9 7.7 8.2 232.8 0.072 27.06 7.12 8.23
5 MWPotential 9.8 12.5 7.2 8.0 220.0 0.045 27.75 7.31 8.00
6 MWPotential 9.8 12.5 7.2 8.2 232.8 0.043 27.71 7.53 8.20
7 MWPotential 5.1 7.9 7.7 8.0 220.0 0.068 27.05 7.00 8.03
8 MWPotential 5.1 7.9 7.7 8.2 232.8 0.065 27.05 7.23 8.23

Figura 7.2. Relação entre idade e parâmetros orbitais: excentricidade orbital (e), distância máxima
ao plano do disco (zmax), raio perigaláctico (Rmin) e raio apogaláctico (Rmax), para as estrelas do
LGC. Para comparação, os valores obtidos para ’Oumuamua são representados pela região sombreada
vermelha, que delimita os valores extremos obtidos através de 8 diferentes modelos da Galáxia. A linha
preta representa a média dos valores obtidos para as estrelas em função da idade.
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Figura 7.3. Distribuição de velocidade nos planos UV (painéis superiores) e VW (painéis inferiores)
para as estrelas do LGC separadas em quatro grupos de diferentes idades: log t(anos) ≤ 9.1 (esquerda);
9.1 < log t(anos) ≤ 9.4 (centro-esquerda); 9.4 < log t(anos) ≤ 9.8 (centro-direita); and log t(anos) > 9.8
(direita). As linhas pretas representam a média e os desvios padrão de cada distribuição.

adquirido altas excentricidades (e portanto mais velhas) serão observadas próximas do

Sol. No geral, observamos que as estrelas mais velhas têm uma maior tendência em

apresentar orbitas não-circulares e não-planares, o que é um reflexo do processo de

aquecimento dinâmico do disco. Dessa forma, valores altos de excentricidade, zmax

e raio apogaláctico e valores baixos de raio perigaláctico para estrelas da vizinhaça

Solar são um forte indicativo de idades mais avançadas, e o oposto também é válido

no caso contrário. No caso do ’Oumuamua, vemos que os parâmetros determinados se

aproximam mais dos valores médios de estrelas mais jovens, sugerindo qualitativamente

que este corpo também é jovem. Para quantificar a distribuição de probabilidade de idade

e caracterizar a idade do ’Oumuamua, aplicamos o método cinemático desenvolvido no

Caṕıtulo 2 da mesma forma como aplicamos para as estrelas.

7.3.2 Aplicação do método cinemático

Como observamos na Figura 7.2, é posśıvel que estrelas de todas as idades apre-

sentem órbitas circulares e planares; porém, ao considerar estrelas mais velhas, torna-se

cada vez mais comum encontrar estrelas com órbitas mais excêntricas que se afastam

do disco. A evolução temporal da distribuição dos parâmetros orbitais faz com que a

probabilidade de uma estrela apresentar determinados parâmetros orbitais dependa da

idade. O mesmo efeito é observado no espaço de velocidades apresentado na Figura

7.3, onde são apresentadas as distribuições das componentes de velocidade nos planos

UV e UW para as estrelas do levantamento Geneva-Copenhagen divididas em quatro
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grupos de idade: log t(anos) ≤ 9.1 (esquerda); 9.1 < log t(anos) ≤ 9.4 (centro-esquerda);

9.4 < log t(anos) ≤ 9.8 (centro-direita); e log t(anos) > 9.8 (direita). O ćırculo e a linha

pretos representam, respectivamente, a média e o desvio padrão de cada distribuição.

A velocidade de ’Oumuamua encontra-se representada como o ćırculo vermelho. Como

esperado, vemos o aumento da dispersão de velocidades em função das idades dos grupos

e que a média em V é progressivamente mais negativa.

Aplicamos então a equação 7.1 para obter a função de densidade de probabilidade

para a idade do ’Oumuamua. Para a prior p(t), consideramos apenas que a idade não

pode exceder 13.8 Ga e atribuimos igual probabilidade para as demais idades. Isso signi-

fica que não estamos considerando nenhuma informação extra além da idade do Universo

e das componentes de velocidade espacial para derivar a idade, mas também pode ser

fisicamente interpretado como a adoção de uma taxa de formação estelar constante ao

longo da vida da Galáxia. Diferentemente do que foi feito nos caṕıtulos anteriores, esco-

lhemos trabalhar com log t ao invés de simplesmente t. O motivo dessa escolha é o fato

de observarmos que a pdf obtida apresenta uma variação muito menos expressiva para

idades velhas em comparação com as idades jovens. Dessa forma, variações uniforme

em t estão vinculadas a variações muito distintas em probabilidade nas duas caudas da

distribuição. Já no caso de log t a distribuição é consideravelmente mais simétrica, o que

favorece a caracterização das idades e a estimação das incertezas.

Para levar em conta a incerteza introduzida pelo fato de não conhecermos com exa-

tidão o valor das componentes de velocidade solar, consideramos 6 conjuntos diferentes

para UVW : um obtido neste estudo no Caṕıtulo 2 e os demais retirados da literatura.

As pdfs resultantes são apresentadas na Figura 7.4. Caracterizamos a idade através dos

estimadores pontuais correspondentes ao logaritmo da idade mais provável (log tML) e

ao logaritmo da idade esperada (log tE):

log tMP = argmax
t

f(log t) (7.4a)

log tE =

∞∫
−∞

log t f(log t) d log t (7.4b)

onde f(log t) representa p(log t|U, V,W ).

Calculamos ainda o espalhamento das pdfs através dos percentis de 2.5%, 16%,

84% e 97.5%, que podem ser utilizados como indicadores da incerteza dos estimadores
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Figura 7.4. Pdfs de idade obtidas através do Metodo Cinemático para o OAN ’Oumuamua conside-
rando seis conjuntos diferentes para as componentes de velocidade peculiar do Sol (ver Tabela 7.2).
Exceto para UVW⊙(Kov+09) e UVW⊙(Coş+11), as diferenças entre as pdfs obtidas são despreźıveis.

Tabela 7.2. Idades caracterizadas a partir das pdfs obtidas com o Método Cinemático. Consideramos
os seis valores de velocidade solar listados na tabela e derivamos a idade mais provável, idade esperada
e idade dos percent́ıs de 2.5%, 16%, 50%, 84% e 97.5% de cada distribuição. Os valores mais extremos
foram destacados em negrito e desconsiderados no cálculo da média.

log t percentiles

U⊙ V⊙ W⊙ Reference log tMLlog tE 2.5% 16% 50% 84% 97.5%

9.8 12.5 7.2 A&R18 8.64 8.81 8.04 8.35 8.75 9.26 9.80
14.1 14.6 6.9 Francis & Anderson (2014) (F&A14) 8.62 8.78 8.03 8.33 8.72 9.23 9.78
6.0 10.6 6.5 Bobylev & Bajkova (2014) (B&B14) 8.68 8.85 8.08 8.38 8.79 9.31 9.83
8.8 14.2 6.6 Coşkunoǧlu et al. (2011) (Coş+11) 8.58 8.74 7.98 8.28 8.68 9.19 9.75
11.1 12.2 7.2 Schönrich et al. (2010) (Sch+10) 8.66 8.83 8.07 8.37 8.77 9.29 9.82
5.1 7.9 7.7 Koval’ et al. (2009) (Kov+09) 8.78 8.94 8.17 8.48 8.89 9.41 9.89

de idade. O resultado para todos os valores de velocidade peculiar são apresentados

na Tabela 7.2. Removendo os dois casos mais extremos e tomando a média dos demais

resultados, obtemos as idade de log tML = 8.65 (tML = 0.45 Ga) e log tE = 8.82 (tE = 0.66

Ga)· Ambos os estimadores são afetados por diferentes vieses: a idade mais provável

tende a assumir os valores extremos do intervalo de idades considerado, enquanto a idade

esperada é enviesada em direção ao centro deste intervalo devido ao grande espalhamento

da pdf. Por conta disso, como desenvolvido no Caṕıtulo 2, minimizamos estes vieses

através do uso de uma média ponderada entre os dois estimadores. Para o caso de

’Oumuamua, a idade resultante corresponde a tkin = 0.50 Ga. Utilizando os percentis

de 16% e 84% como uma aproximação de σt, obtemos por fim a caracterização da idade

com sua respectiva incerteza: tcin = 0.50+1.37
−0.27 Ga.

A distribuição das idades obtidas através do uso de diferentes velocidades solares



Caṕıtulo 7 Idade de ’Oumuamua 190

nos permite estimar como a incerteza neste parâmetro interfere na idade caracterizada.

O desvio padrão dos valores é de 0.07 Ga para a idade mais provável e de 0.10 Ga para

a idade esperada, que se traduzem em uma incerteza adicional de 0.08 Ga para a idade

cinemática.

7.3.3 Incerteza gerada pelo processo de ejeção

Uma das hipóteses que fizemos ao aplicar o método cinemático foi a de que a órbita

galáctica do ’Oumuamua não diferiu significativamente da órbita de sua estrela parental.

Investigamos agora a robustez da idade inferida considerando diferentes velocidades de

escape e verificando as diferenças nas idades caracterizadas.

A magnitude da velocidade que é acrescida às componentes de velocidade espacial

U , V ,W corresponde à velocidade excedente, v∞, que se refere à velocidade do corpo em

relação à estrela parental quando a distância entre eles tende ao infinito. A velocidade

excedente é relacionada à velocidade de escape, ve, e à velocidade do momento de ejeção,

v, pela relação:

v2∞ = v2 − v2e (7.5)

Segue da Equação 7.5 que a velocidade excedente é nula quando a velocidade de

ejeção equivale à velocidade de escape. Nesse caso, o corpo seguirá uma órbita galáctica

similar à de sua estrela parental. Este é o caso mais ideal, no qual o método cinemático

é válido sem ressalvas. Nos casos em que a velocidade de ejeção é maior que a velocidade

de escape, podemos considerar que o corpo sofre um “empurrão” adicional no processo

de aquecimento dinâmico, o que afeta a determinação de sua idade.

Verificamos o quanto esse excesso de velocidade de ejeção pode afetar a idade

obtida considerando dois casos: v∞ = 5km s−1 e v∞ = 10 km s−1. Esses valores fo-

ram escolhidos arbitrariamente, mas são representativos de situações esperadas para os

processos de ejeção de asteróides. Para fins de exemplo, em uma estrela como o Sol

e um asteroide localizado a 2 UA (posição representativa do cinturão de asteroides do

Sistema Solar), uma velocidade excedente de v∞ = 10 km s−1 só é atingida se o corpo

adquirir uma energia cinética de 10–20% superior à energia necessária para a sua ejeção

do sistema. Quando considerando objetos provenientes de uma população semelhente ao

Cinturão de Kuiper (por volta de 40 UA), em uma estrela como o Sol, uma velocidade
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excedente de v∞ = 5km s−1 só é atingida se a energia cinética for o dobro da necessária

para a ocorrência da ejeção. Sendo assim, consideramos que estes dois valores escolhidos

podem ser considerados os valores t́ıpicos que podemos esperar para a ejeção de corpos

como o ’Oumuamua.

Para investigar os efeitos da velocidade de ejeção na idade obtida, geramos uma

amostra com 10000 conjuntos de velocidade (U , V , W ), cuja velocidade total difere da

velocidade observada para o ’Oumuamua por uma grandeza igual às duas velocidades

excedentes consideradas. Esta diferença representa o “empurrão” adicional causado pelo

processo de ejeção. Contudo, como somos impossibilitados de conhecer a direção da

ejeção do corpo, reamostramos as velocidades gerando valores aleatórios para a direção

de ejeção. Sendo assim, o conjunto de velocidades reamostrados representa o conjunto

de velocidades que o corpo poderia ter caso não tivesse sofrido o impulso da ejeção.

Aplicamos então o método cinemático para cada um destes conjuntos de velocidades e

caracterizamos a idade obtida para cada caso.

Na Figura 7.5, apresentamos as pdfs calculadas para o caso de v∞ = 5km s−1,

assim como a média entre todas as curvas (linha tracejada preta). Para comparação, a

pdf obtida originalmente é representada pela linha sólida azul. Também apresentamos

a distribuição das idades mais provávels (painel superior) e das idades esperadas (pai-

nel inferior). O valor médio para a idade mais provável é de 0.47 Ga e para a idade

esperada, 0.67 Ga, com dispersões de 0.17 e 0.23 Ga, respectivamente. Estes valores são

ligeiramente maiores que os obtidos originalmente considerando a velocidade espacial

do ’Oumuamua, porém encontram-se dentro das incertezas estimadas. Essa diferença

pode ser simplesmente explicada pelo fato de que a idade original se encontra próxima

ao limite inferior de idades, fazendo com que as idades reamostradas possam ser ligei-

ramente mais superestimadas do que subestimadas. O espalhamento dos estimadores

pontuais nos permite caracterizar o viés introduzido pelo processo de ejeção do corpo

de sua estrela parental, que no caso é de ≈ 0.2 Ga. Estimamos a contribuição adicional

para a incerteza comparando o espalhamento da pdf média das reamostragens com o

espalhamento da pdf original. Neste caso, o espalhamento definido como a diferença

entre os percentis de 16% e 84% apresenta um aumento de 8%.

Repetimos a análise para o caso de uma velocidade excedente de 10 km s−1 e

apresentamos os resultados na Figura 7.6. Neste caso, encontramos que o valor médio,
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Figura 7.5. Painel central: Pdfs de idade calculadas para 10000 reamostragens das velocidades UVW
considerando uma velocidade excedente de 5 km s−1 para a ejeção de ’Oumuamua. A linha tracejada
representa a média de todas as pdfs reamostradas, enquanto a pdf obtida originalmente é representada
em azul para comparação. Os painéis superior e inferior apresentam a distribuição das idades mais
provável e esperada, respectivamente.

entre todas as reamostragens, para a idade mais provável é de 0.55 Ga e para a idade

esperada é de 0.76 Ga, com uma dispersão de 0.37 e 0.46 Ga, respectivamente. Nova-

mente, ligeiramente deslocadas para idades mais velhas quando comparadas aos valores

obtidos originalmente, mas ainda dentro das incertezas previstas. Para este cenário, a

incerteza estimada pelo espalhamento da pdf aumenta 22%.

A partir dessa análise concluimos que os estimadores pontuais podem apresentar

um viés de até ≈ 0.2–0.4 Ga e que uma incerteza adicional de ≈ 10–20% é imposta

nas idades caracterizadas pelo fato de não conhecermos as caracteŕısticas do processo

de ejeção de ’Oumuamua.
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Figura 7.6. Repetição da análise da Figura 7.5, neste caso considerando uma velocidade excedente
de 10 km s−1 para a ejeção de ’Oumuamua.

7.3.4 Análise alternativa para idades jovens

Consideramos até aqui que a relação idade–dispersão de velocidades ajustada uti-

lizando as estrelas do Geneva-Copenhagen pode ser aplicada para todo o intervalo de

idades. Nessa seção, consideramos uma relação idade–velocidade que inclui uma abor-

dagem diferente para idades jovens.

As estrelas se originam a partir de nuvens moleculares juntamente com outras

milhares de estrelas, que permanecem agrupadas nos primeiros estágios de suas vidas.

Esse agrupamento de estrelas é conhecido como aglomerados abertos (do inglês Open

Clusters, daqui em diante denominados OCs) ou associações estelares. Essas estrelas são

gravitacionalmente ligadas e seguem a mesma órbita na Galáxia. Em outras palavras,

apresentam as mesmas componentes de velocidade U , V e W , o que contradiz o modelo

do elipsoide de velocidade adotado pelo método cinemático considerado, que prevê uma

distribuição aleatória de velocidades, com dispersão dependente da idade. Assim como
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as demais estrelas, a estrela parental do ’Oumuamua deve ter-se formado de maneira

semelhante e feito parte de um destes aglomerados durante sua formação e evolução

inicial.

Na metodologia que descrevemos no Caṕıtulo 2, 90% das estrelas utilizadas no

ajuste apresentavam idade isocronal superior a 1 Ga. Sendo assim, as probabilidades

para as idades mais jovens, da ordem de algumas dezenas de milhões de anos, são

calculadas a partir de uma distribuição de velocidades extrapolada. Uma forma de

remediar isso é considerar que as estrelas mais jovens são parte de um aglomerado

aberto e encontrar a relação equivalente para essa distribuição de velocidades.

Assim como para as estrelas de campo, sabemos que a dispersão de velocidades

espaciais do centro de massa de um conjunto de OCs aumenta com a idade média desse

conjunto (Wu et al., 2009)1. Contudo, os parâmetros que descrevem a relação entre

a dispersão de velocidades e a idade podem ser diferentes entre aglomerados abertos

e estrelas de campo. Vande Putte et al. (2010) calcularam a velocidade U , V , W de

488 aglomerados abertos do levantamento DAML (Dias et al., 2002) para estudar suas

órbitas galácticas. Aqui utilizamos as velocidades e a idade destes aglomerados, também

fornecidas no catálogo, para ajustar a relação entre a dispersão de velocidades e a idade

destes aglomerados, de maneira semelhante com o que fizemos para as estrelas de campo.

Antes de realizar o ajuste, removemos da amostra os OCs com incertezas maiores

que 5 km s−1 para as componentes U e W e maiores que 20 km s−1 para a componente

V . Esse passo é necessário para assegurar que a dispersão inferida é causada por um

espalhamento real das velocidades e não é simplesmente um efeito das incertezas obser-

vacionais. A razão pela qual o critério de seleção é menos rigoroso para a componente V

é o fato de que nos dados do levantamento essa velocidade está acoplada à velocidade do

SLR e incorpora adicionalmente sua incerteza. Dos 178 OCs restantes, 158 apresentam

idades determinadas no catálogo. Além disso, para focar apenas em OCs mais jovens,

removemos os 5 que apresentavam idade superior a 1 Ga.

Dividimos a amostra final de 153 aglomerados abertos em 3 grupos de acordo com

suas idades e calculamos a idade média e a dispersão de velocidades para cada grupo.

Calculamos também o desvio do vértice, que corresponde a uma medida da correlação

1Neste caso a ’distribuição de velocidades’ se refere às diferentes velocidades do centro de massa de
um grupo de diferentes aglomerados. Não deve ser confundida com a distribuição de velocidades dentro
de um aglomerado.
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Figura 7.7. Dispersão de velocidades em função da idade para aglomerados abertos (triângulos) e
para estrelas de campo (circulos); para as componentes de velocidade U (painel superior, vermelho), V
(painel superior, verde), W (painel central, azul) e para as componentes principais v1 (painel inferior,
marrom) e v2 (painel inferior, ciano). As linhas sólidas correspondem às relações ajustadas de acordo
com o modelo da Equação 7.6. A linha tracejada representa a extrapolação da relação obtida para
estrelas de campo.

entre as componentes U e V e é necessário para a determinação das componentes prin-

cipais do elipsoide de velocidade. Verificamos que no caso dos aglomerados o desvio do

vértice é muito pequeno e pode ser ignorado, de forma que as componentes principais

equivalem às componentes U e V e temos que σ1 = σU e σ2 = σV .

Apresentamos os resultados na Figura 7.7, juntamente com os resultados obtidos

para as estrelas do levantamento Geneva-Copenhagen no Caṕıtulo 2. Observamos que,

assim como para as estrelas de campo, a dispersão de velocidades espaciais de um grupo

de aglomerados abertos aumenta com a idade média do grupo, o que está em acordo

com os resultados de Wu et al. (2009). Entretanto, o aumento da dispersão é considera-

velmente maior no caso das estrelas de campo. Sendo assim, para ajustar uma relação

que seja válida ao longo de todo o intervalo de idades, utilizamos uma lei de potência

para cada regime, com a condição de que a relação ajustada seja cont́ınua. Escolhemos

arbitrariamente a idade de 0.73 Ga como a separação entre os dois regimes. Essa idade

corresponde à idade mais jovem para a qual a amostra contém dados de estrelas de
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Tabela 7.3. Parâmetros obtidos para o modelo da RIV para cada componente de velocidade, incluindo
as componentes principais do elipsoide de velocidades. O modelo usado para ajustar os parâmetros é
descrito na Equação 7.6.

ai bi ci ki
σU 0.354 21.18 0.087 18.95
σV 0.359 13.03 0.108 11.64
σW 0.479 9.11 0.161 7.84
σ1 0.329 21.98 0.103 19.82
σ2 0.423 11.85 0.067 10.37

campo e foi escolhida para evitar ao máximo as extrapolações. Dadas essas condições,

a relação entre a dispersão de velocidades e a idade pode ser descrita como:

σi(t) =


bi t

ai = ki

(
t

t0

)ai

, if t ≥ t0

ki

(
t

t0

)ci

, t < t0

(7.6)

onde i representa cada componente U , V , W , v1 e v2, ki = bi t
ai
0 e escolhemos t0 como

0.73 Ga.

Os parâmetros ai, bi, ci e ki obtidos para cada componente estão apresentados

na Tabela 7.3. Notamos que os parâmetros ai e bi são exatamente os mesmos obtidos

no Caṕıtulo 2, uma vez que nesse intervalo de idades são utilizados exatamente os

mesmos dados para o ajuste. As relações obtidas estão representadas na Figura 7.7

como linhas sólidas. A linha tracejada representa a extrapolação para idades mais

jovens da relação ajustada para as estrelas de campo e mostra que essa relação subestima

consideravelmente a dispersão dos aglomerados abertos.

As diferenças observadas nas inclinações das relações para as estrelas de campo e

para os aglomerados abertos indica que os aglomerados são mais resistentes ao processo

de aquecimento dinâmico do disco. Propomos que a causa disso esteja relacionada à

massa total dos aglomerados e à maior quantidade de graus de liberdade presentes nele.

As massas de aglomerados abertos podem ser de 3–4 ordens de grandeza superiores à

massa de estrelas individuais, o que passaria a ser não negligenciável quando comparado

às massas dos agentes causadores do aquecimento dinâmico. Além disso, os aglomerados

apresentam mais graus de liberdade para distribuir a energia adquirida nos encontros

gravitacionais, que além de causar uma variação da velocidade do centro de massa, pode

ser utilizada para alterar a distribuição interna das estrelas ou até mesmo causar a ejeção
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de estrelas de seu poço de potencial. O fato de que os aglomerados se dissolvem comple-

tamente milhões de anos após sua formação é um indicativo de que parte da energia do

aquecimento dinâmico está sendo utilizada nesse processo e corrobora a explicação apre-

sentada. Uma investigação mais detalhada deste fenômeno é desejada, mas está além

do escopo deste estudo, no qual nos limitamos apenas em ajustar uma relação entre o

aumento da dispersão de velocidades e a idade para a aplicação do método cinemático.

Recalculamos a pdf de idade utilizando a relação ajustada considerando a distri-

buição de velocidade dos aglomerados aberto para as idades jovens. Fisicamente essa

abordagem pode ser interpretada como a hipótese de que a estrela parental faz parte de

um aglomerado até a idade de separação dos regimes e é ejetada em seguida passando a

evoluir dinamicamente tal qual as demais estrelas de campo. Apresentamos na Figura

7.8 a pdf obtida com este ajuste (linha tracejada azul), assim como a pdf obtida origi-

nalmente com o ajuste do Caṕıtulo 2 (linha sólida vermelha), para fins de comparação.

No caso de idades velhas (> 1 Ga), a pdf continua praticamente inalterada, porém ob-

servamos diferenças consideráveis no caso das idades mais jovens. Como a inclinação da

relação é menor nesse regime, as diferenças calculadas para as probabilidades das velo-

cidades são também menores, e a pdf varia mais lentamente. Isso faz com que a idade

inferior para o ’Oumuamua seja menos restringida nesse caso. As idades caracterizadas

foram log tML = 8.30 (tML = 0.20 Ga) e log tE = 8.05 (tE = 0.11 Ga), correspondendo

a uma idade cinemática de tkin = 0.18+0.70
−0.17 Ga, onde as incertezas foram novamente

estimadas através dos percentis de 16% e 84% da pdf.

Como não sabemos se o ’Oumuamua veio de uma estrela de campo ou de um

aglomerado aberto, não é posśıvel escolher entre os dois casos considerados. Seguimos

então uma abordagem bastante conservadora e tomamos os limites inferiores e superi-

ores mais extremos dos casos considerados para definir o intervalo de posśıveis idades

do ’Oumuamua. O resultado obtido foi de 0.01–1.87 Ga. Considerando ainda uma in-

certeza adicional de 20%, estimada como o reflexo de não conhecermos com detalhes as

caracteŕısticas do processo de ejeção do ’Oumuamua de sua estrela parental, os limites

inferior e superior para a idade passam a ser 0.00–2.14 Ga. Com respeito à idade ci-

nemática caracterizada, seu valor encontra-se entre 0.18–0.50 Ga. Estes resultados são

sumarizados na Figura 7.9.
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Figura 7.9. Idade cinemática e limites inferior e superior caracterizados para o ’Oumuamua a partir
dos diferentes modelos considerados para a RIV. O resultado do modelo que extrapola a RIV de estrelas
de campo para idades jovens é representado em vermelho, enquanto o modelo que leva em conta a RIV
de OCs é representado em azul. A combinação dos dois resultados é apresentada em preto. As linhas
tênues incluem a incerteza adicional de 20% referente ao desconhecimento do processo de ejeção do
’Oumuamua.

7.4 Conclusões

Baseado em argumentos dinâmicos sugerimos que a órbita galáctica de OANs

segue a mesma evolução que a órbita das estrelas. É então esperado que as mesmas

relações entre os parâmetros cinemáticos e a idade que observamos para as estrelas seja

também válida para os OANS. Nesse estudo, comparamos os parâmetros cinemáticos

de ’Oumuamua com os das estrelas do levantamento Geneva-Copenhagen para obter

restrições cinemáticas para a idade desse objeto.

Realizamos integrações orbitais utilizando o módulo galpy considerando 8 modelos

para a Galáxia (dois potenciais, dois conjuntos de R0 e v0 e dois conjuntos de UVW⊙).

Os intervalos obtidos para os parâmetros orbitais foram e = 0.043–0.076, zmax = 27.05–

27.91 pc, Rmin = 6.89–7.53 kpc e Rmax = 8.00–8.23 kpc. Observamos que a órbita

se aproxima de uma órbita circular no plano do disco, o que é um indicador de idade
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jovem, como sugerido por Gaidos et al. (2017). Neste estudo caracterizamos a idade de

’Oumuamua através de uma abordagem estatisticamente mais robusta.

Através de uma análise Bayesiana, considerando a relação entre a distribuição

de velocidades e a idade, estimamos uma pdf para a idade de ’Oumuamua a partir de

suas velocidades U , V e W anteriores ao encontro com o Sistema Solar. Levamos em

consideração os vieses nos estimadores pontuais causados pela incerteza na velocidade

Solar, analisamos o reflexo nas incertezas devido ao fato de que as caracteŕısticas da

ejeção do Oumuamua de sua estrela parental são desconhecidas e investigamos os reflexos

de utilizar duas relações distintas entre a dispersão de velocidades e a idade. Por fim,

estimamos a idade de tkin = 0.50+1.37
−0.27 Ga, quando considerando a extrapolação da AVR

para estrelas jovens; e de tkin = 0.18+0.70
−0.17 Ga quando incluindo a AVR de aglomerados

abertos na análise. A partir dessas estimativas, obtivemos os limites inferior e superior

para a idade do ’Oumuamua entre 0.01–1.87 Ga (0–2.14 Ga quando consideramos a

incerteza adicional causada pelo processo de ejeção). A idade obtida nos mostra que,

de fato, a cinemática indica que o ’Oumuamua se trata de um objeto ejetado de um

sistema estelar jovem, informação que pode auxiliar na busca do seu sistema de origem

limitando os posśıveis candidatos.

Em nossa análise consideramos dois modelos para a RIV, que diferem para estrelas

jovens. Em um deles, extrapolamos a RIV obtida para estrelas de campo com idade

superior a 1 Ga. No caso do segundo modelo, consideramos que estrelas jovens são

parte de aglomerados abertos e usamos dados do catálogo DAML para ajustar a RIV

destes aglomerados. Vericamos que a inclinação da relação é menor para os aglomerados

do que para as estrelas de campo e que no caso dos aglomerados a correlação entre as

componentes U e V pode ser desprezada. Em ambos os casos foi posśıvel restringir com

boa precisão a idade superior do ’Oumuamua, indicando que a cinemática do ’Oumuamua

é consistente com a de um objeto mais jovem que o Sol.

Conforme mais objetos como o ’Oumuamua forem sendo observados (Portegies

Zwart et al., 2018, preveem de 2 a 12 encontros por ano), acreditamos que o método

cinemático poderá ser aplicado para a determinação de suas idades, contribuindo para

que possamos compreender as caracteŕısticas desses objetos e o que eles tem a nos

ensinar a respeito da formação de discos protoplanetários e da natureza de suas estrelas

parentais.



Conclusões finais

‘ ‘I don’t pretend we have all the answers. But the questions are

certainly worth thinking about.”

Arthur C. Clarke

Como objetivo principal dessa tese nos propusemos a desenvolver um novo método

de datação estelar capaz de preencher as lacunas deixadas pelos demais, tornando mais

amplo o acesso às informações que possam contribuir para a compreensão de questões

como a estrutura e evolução de nossa Galáxia. Este objetivo foi atingido com o de-

senvolvimento do método que chamamos de “cinemático”. As ferramentas utilizadas

para a datação estelar, tanto através do método cinemático quanto do método isocro-

nal, foram desenvolvidas como parte desse estudo. Apresentamos ainda uma série de

aplicações que apenas foram viabilizadas devido ao uso do método cinemático: a idade

da estrela Trappist-1, do asteroide interestelar 1I/’Oumuamua e o estudo da evolução

quimiodinâmica local através do levantamento S4N.

Com respeito ao método cinemático, mostramos que idades individuais podem ser

caracterizadas a partir de uma pdf obtida exclusivamente das componentes de velocidade

U , V e W . O que é posśıvel uma vez que a distribuição de velocidades varia com a

idade devido aos processos de aquecimento dinâmico do disco. Mostramos ainda que

outros parâmetros cinemáticos cuja distribuição também varia com a idade, como a

excentricidade orbital, também podem ser utilizados para datação estelar.

Utilizamos os dados do levantamento Geneva-Copenhagen (LGC) para ajustar

a relação entre a idade e os parâmetros que descrevem o modelo de distribuição de

velocidades. Como usualmente considerado na literatura, verificamos que uma lei de

potência se ajusta bem ao aumento da dispersão de velocidades e que a deriva assimétrica
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aumenta com a idade. Além disso, verificamos que o desvio do vértice diminui com o

tempo.

Caracterizamos as idades cinemáticas das estrelas do LGC e comparamos aos

resultados obtidos através do método isocronal. Apesar de as incertezas individuais

estimadas para o método cinemático serem altas (≈ 3 Ga), observamos que a distribuição

de idades e a relação idade–metalicidade obtidas com o uso das idades cinemáticas são

semelhantes aos obtidos com as idades isocronais.

Aplicamos ainda o método cinemático ao sistema Trappist-1, que, por se tratar

de uma anã M de baixa massa, não pode ter sua idade estimada através do método

isocronal (ou qualquer um dos outros métodos tradicionais), e obtemos uma idade de

12.50 (+0.29−6.23) bilhões de anos. Essa idade indica que o sistema é mais velho que

o Sistema Solar, o que amplia ainda mais seu interesse astrobiológico, uma vez que o

sistema apresenta 7 planetas de tipo terrestre que são então velhos o suficiente para que

a vida tenha evolúıdo em suas superf́ıcies.

Mostramos que o método cinemático pode ser utilizado em conjunto ao método

isocronal para atingir ńıveis de precisão e acurácia que, em determinados casos, não

podem ser obtidos por cada um dos métodos isoladamente. Para a aplicação do método

isocronal desenvolvemos uma biblioteca em python, denominada EITApy, capaz de pro-

duzir isócronas a partir de interpolações de trajetórias evolutivas e computar os cálculos

necessários.

Através do código EITApy, geramos uma amostra simulada que foi utilizada para

testar os benef́ıcios da combinação desses dois métodos de datação. Verificamos que um

ganho de 20% em precisão pode ser esperado para as estrelas de baixa massa próximas

à sequência principal. Estas estrelas são justamente as mais numerosas da Galáxia e

vivem o suficiente para que aquelas formadas no ińıcio da evolução da Galáxia ainda

estejam presentes para que possam ser estudadas atualmente.

A maioria das estrelas do levantamento S4N se encontra nessa região que mais se

beneficia da combinação entre os métodos de datação. Trata-se de uma amostra de 118

estrelas FGK, espacialmente completa e que apresenta todos os parâmetros astrométricos

e atmosféricos necessários, além das abundâncias qúımicas de 17 elementos. Escolhemos
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então utilizar essa amostra para a primeira aplicação do método combinado em dados

reais.

Verificamos inicialmente que a escala de temperatura original da amostra se en-

contra defasada com relação aos modelos teóricos utilizados para o computo do método

isocronal, o que introduziria vieses na idade. Analisando os dados das estrelas presentes

simultaneamente no LGC e no S4N, conclúımos que as temperaturas do S4N se encon-

tram sistematicamente subestimadas. Utilizamos as diferenças entre os dados de ambos

os catálogos para ajustar uma calibração e corrigir as temperaturas. Também corrigimos

a gravidade superficial e as abundâncias qúımicas.

Caracterizamos então as idades das estrelas do S4N através dos métodos cinemático,

isocronal e combinado, sendo as incertezas médias obtidas de 3.2, 3.1 e 2.4 bilhões de

anos, respectivamente. Mostramos que de fato o método combinado se sai melhor que os

métodos aplicados isoladamente. Obtivemos também os parâmetros orbitais por meio

do integrador galpy.

A distribuição de idades, corrigidas por efeitos evolutivos e de escala de altura,

sugere a ocorrência de dois surtos de formação estelar seguidos por uma queda gradativa

de formação. O primeiro surto teria ocorrido entre 10–12 bilhões de anos atrás, e o

segundo entre 6–8 bilhões de anos. Também verificamos que as estrelas podem ser

divididas em duas populações de acordo com o enriquecimento α. As estrelas mais velhas

são também mais ricas em α, apresentam baixas metalicidades e altas escalas de altura,

enquanto as estrelas mais jovens são pobres em α e apresentam maiores metalicidades e

menores escalas de altura.

A relação entre metalicidade e raio galactocêntrico médio indica que a migração

estelar contribui significativamente para a relação idade–metalicidade entre as estrelas

mais velhas. Já no caso das estrelas mais jovens, as relações entre idade e enriquecimento

de elementos tipo α e elementos do processo s indicam que a evolução qúımica local é

mais significativa. Além disso, verificamos que a relação entre idade e parâmetros orbitais

reflete o aquecimento dinâmico do disco e que a abundância relativa entre elementos do

processo s e do processo α apresentam forte correlação com a idade, sugerindo então

que essa caracteŕıstica possa ser utilizada como ferramenta de datação estelar no futuro.
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Por fim, mostramos que o método cinemático também pode ser aplicado ao aste-

roide interestelar 1I/’Oumuamua ao argumentar que a evolução de sua órbita galáctica

deve ser semelhante à das estrelas. Conseguimos restringir a idade do objeto entre o

intervalo 0.01–1.87 bilhão de anos, o que pode ajudar na busca por seu sistema de origem

e contribuir na compreensão de sua natureza. Além disso, ao considerar um modelo que

leva em conta a relação entre idade–dispersão de velocidades de aglomerados abertos,

verificamos que o aquecimento dinâmico atua com menos intensidade nos aglomerados

do que em estrelas de campo individuais, o que sugere que parte da energia das colisões

gravitacionais esteja sendo dissipada internamente e não contribui para o aquecimento

de suas órbitas galácticas.

Devido à universalidade de aplicação do método, e aos resultados positivos já

obtidos, acreditamos que as metodologias desenvolvidas nesse estudo poderão contribuir

significativamente para a ampliação dos nossos conhecimentos a respeito da estrutura

e evolução de nossa Galáxia, principalmente quando aplicadas aos dados de grandes

levantamentos dispońıveis atualmente ou em um futuro próximo.
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Apêndice A

Método isocronal - cálculo da

função G(t)

O método Bayesiano descrito por Jørgensen & Lindegren (2005) consiste em in-

verter o mapeamento entre o espaço de parâmetros f́ısicos p e o espaço de parâmetros

observáveis q, a fim de obter uma distribuição de probabilidade para a idade. Isso é

feito, inicialmente, obtendo-se a função de densidade de probabilidade (pdf) posterior

conjunta das variáveis aleatórias t, m e Z, a partir da probabilidade a priori (f0) e da

verossimilhança (L):

f(t, Z,m) ∝ f0(t, Z,m)L(t, Z,m) (A.1)

em seguida, obtém-se a pdf para a idade a partir da marginalização da pdf conjunta em

massa e metalicidade:

f(t) ∝
x

f(t, Z,m) dZ dm (A.2)

A distribuição de probabilidade prior f0(t, Z,m) pode ser escrita como:

f0(t, Z,m) = ψ(t)ϕ(Z|t) ξ(m|Z, t), (A.3)

onde ψ(t) é a distribuição de probabilidade a priori para a idade. Esta distribuição

pode ser constrúıda a partir de uma série de considerações a respeito do histórico de

formação estelar, informação obtida de estrela parceira em sistema binário ou qualquer

outra informação obtida para a idade independentemente do conjunto de parâmetros

observáveis q usados no mapeamento do método isocronal. Caso o método seja aplicado
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com o intuito de investigar justamente o histórico de formação estelar, e nenhuma outra

informação esteja dispońıvel para a estrela, a escolha mais adequada para ψ(t) é uma

distribuição uniforme. Já a função ϕ(Z|t) representa a distribuição a priori para a

metalicidade, e inclui uma posśıvel dependência com a idade, oriunda da relação idade–

metalicidade. Novamente, se o estudo busca encontrar essa relação idade–metalicidade,

deve-se partir de uma distribuição prior uniforme. Para o caso de ξ(m|Z, t) a informação

a priori mais relevante é a função de massa inicial. Por simplicidade, iremos supor que a

função de massa inicial independe de Z e t, e pode ser descrita como uma lei de potência

na forma ξ(m) = m−2.7. Como demonstrado por Jørgensen & Lindegren (2005), a

escolha da função de massa inicial interfere pouco no resultado final.

A verossimilhança, L, corresponde à probabilidade de observar o conjunto de n

parâmetros q dado o conjunto de parâmetros f́ısicos p e as incertezas observacionais.

Adotando erros gaussianos, independentes, esta verossimilhança é dada por:

L(t, Z,m) =

(
n∏

i=1

1

(2π)12 σi

)
· exp

(
−χ2(t, Z,m)

2

)
(A.4)

onde

χ2(t, Z,m) =
n∑

i=1

(
qobsi − qi(t, Z,m)

σi

)2

(A.5)

sendo qobsi o valor observado para um dado parâmetro (como a temperatura efetiva,

magnitude absoluta, gravidade superficial, etc.), qi(t, Z,m) o valor previsto por modelos

para o caso de uma estrela de idade t, metalicidade Z e massa m, e σi a incerteza da

observação. É nesta parte do formalismo que utilizamos os dados dos modelos evolutivos

para obter qi(t, Z,m). Na prática, os modelos são computados para um conjunto de

metalicidades, massas e idades e precisam ser interpolados. O processo de interpolação

não é simples, pois deve levar em conta os diferentes estágios de evolução estelar entre

estrelas de diferentes massas. Alguns detalhes do processo de interpolação são descritos

no Caṕıtulo 3.

Neste estudo, combinamos os métodos cinemático e isocronal para obter melhores

resultados. A definição da função G(t) torna mais simples a combinação. Substituindo

as Equações A.2 e A.3 em A.1, e adotando que ϕ(Z|t) é uniforme e que ξ(m|Z, t) = ξ(m),

obtemos:

f(t) ∝ ψ(t)G(t) (A.6)
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onde

G(t) ∝
x

L(t, Z,m) ξ(m) dmdZ (A.7)

A função G(t) é calculada numericamente através de uma soma dupla para cada

idade tj . Considerando que o intervalo entre as metalicidades consideradas é uniforme,

G(tj) é dado por:

G(tj) ∝
∑
k

∑
l

L(tj , Zk,mjkl) ξ(mjkl) (mjkl+1 −mjkl−1) (A.8)

Para fazer o cálculo numérico da função G(t), assim como todas as etapas incluidas

no processo de construção e interpolação de isócronas a partir de trajetórias evolutivas,

foi desenvolvida como parte do projeto uma biblioteca em Python, denominada EITApy,

do acrônimo em inglês Evolutionary Tracks and Isochrones: Tools and Applications.

Esta biblioteca e suas funcionalidades são descritas com mais detalhes no Caṕıtulo 3.



Apêndice B

Correção evolutiva do histórico de

formação estelar

No Caṕıtulo 6 estimamos o HFE estelar a partir da distribuição de idades das

estrelas do levantamento S4N. Uma das etapas necessárias corresponde à ’correção evo-

lutiva’, que estima para cada idade a quantidade de estrelas que já chegaram ao fim de

suas vidas e portanto não são mais observadas. Descrevemos neste apêndice as equações

utilizadas para a realização dessa correção. Essa metodologia foi apresentada por Rocha-

Pinto et al. (2000b).

B.1 Formalismo

Sendo N∗(t) o número de estrelas formadas t anos no passado e ψ(t) o histórico

de formação estelar, temos que:

N∗(t) = ψ(t)

∫ mf

mi

ϕ(m) dm (B.1)

onde ϕ(m) corresponde à função de massa inicial e as massas mi e mf correspondem à

menor e maior massa das estrelas produzidas.

Como as estrelas de maior massa evoluem mais rápido que a de menor massa, uma

fração dessas estrelas já terão morrido desde sua formação no tempo t até os dias atuais.

Sendo mτ (t) a massa da estrela cujo tempo de vida é exatamente t, a fração de estrelas
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que já terão morrido é dada por:

N †(t) = ψ(t)

∫ mf

mτ (t)
ϕ(m) dm (B.2)

A partir das Equações B.1 e B.2 temos então que:

N †(t) =

∫mf

mτ (t)
ϕ(m) dm∫mf

mi
ϕ(m) dm

N∗(t) =
α(t)

β
N∗(t) (B.3)

onde definimos α(t) =

∫ mf

mi

ϕ(m) dm e β =

∫ mf

mτ (t)
ϕ(m) dm.

A quantidade de estrelas com idade t que podem ser observadas é dada em função

da quantidade de estrelas formadas e de estrelas já mortas através da relação:

Nobs(t) = N∗(t)−N †(t) (B.4)

Substituindo B.3 em B.4:

Nobs(t) =

(
1− α(t)

β

)
N∗ (B.5)

Ou seja, a quantidade corrigida de estrelas com idade t pode ser obtida a partir

da quantidade observada através da relação:

N∗(t) = ϵ(t)Nobs(t) (B.6)

onde

ϵ(t) =

(
1− α(t)

β

)−1

(B.7)

B.2 A função mτ(t)

Para calcular ϵ(t) é preciso adotar uma função de massa inicial e escolher valores

compat́ıveis de mi e mf , além de ser necessário o conhecimento da função mτ (t).

Para obter mτ (t), ajustamos um polinômio de terceiro grau aos tempos de vista

previstos pelas trajetórias evolutivas de Bressan et al. (2012). Utilizamos o conjunto
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referente à metalicidade Solar, mas verificamos que a relação não é consideravelmente

afetada por mudanças na metalicidade. O ajuste, correspondente à Equação B.8, é

apresentado na Figura B.1

7.5 8.0 8.5 9.0 9.5 10.0
log(t) [anos]

2

4

6

8

10

m
(t

) 
[M

]
Modelo m (t)

Bressan+12

Figura B.1. Ajuste da relação entre a idade a massa limite das estrelas que podem ser observadas com
essa idade. Foram utilizados os dados de Bressan et al. (2012) e ajustado um polinômio de terceiro
grau.

mτ (t) = 37.75− 12.05 log t+ 1.33(log t)2 − 0.05(log t)3 (B.8)

Por fim, adotamos a função de massa inicial de Kroupa (2001), com massa inicial

mi = 0.7M⊙ e massa final mf = 5M⊙.



Apêndice C

Tabela do LGC

Neste apêndice é apresentado um excerto da tabela contendo as idades cinemáticas

calculadas para as estrelas do LGC. Apenas os dados obtidos pelo método UVW refe-

rentes às 40 primeiras estrelas são apresentados na Tabela ??.

A tabela completa, incluindo as idades obtidas pelos métodos eV W (supeŕındice

2) e eUW (supeŕındice 3), está dispońıvel apenas em formato eletrônico, e pode ser aces-

sada através do link: https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/

Capitulo2/Tabela_LGC_completa.csv

https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/Capitulo2/Tabela_LGC_completa.csv
https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/Capitulo2/Tabela_LGC_completa.csv
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Tabela C.1. Idades cinemáticas obtidas através do métodos UVW (supeŕındice 1) para as 40 primeiras
estrelas do LGC. Os sub́ındices MP e E denotam respectivamente as idades mais provável e esperada.
Já as idades com sub́ındices 2.5, 16, 50, 84, 97.5 se referem às idades dos percentis de 2.5%, 16%, 50%,
84%, 97.5% da pdf obtida.

Name U V W e t
(1)
E t

(1)
MP t

(1)
2.5 t

(1)
16 t

(1)
50 t

(1)
84 t

(1)
97.5

HD 23 40 -22 -16 0.16 6.5 3.5 1.4 2.8 6.0 10.4 13.3
HD 105 -10 -21 -1 0.06 3.1 0.3 0.1 0.4 1.8 6.4 11.9
HD 153 -22 -46 3.0 0.17 7.1 4.5 1.3 3.1 6.9 11.3 13.5
HD 156 -9 -1 -15 0.02 3.3 0.5 0.2 0.6 2.1 6.4 11.7
HD 189 37 -31 -7 0.17 6.9 4.2 1.6 3.2 6.5 10.9 13.4
HD 200 -4 -50 -23 0.18 8.1 7.6 2.2 4.3 8.1 11.9 13.6
HD 203 -11 -15 -10 0.04 1.8 0.1 0.0 0.1 0.5 3.5 10.2
HD 268 -28 -50 -18 0.19 7.7 6.6 1.6 3.7 7.6 11.7 13.6
HD 276 -15 -29 -18 0.1 4.9 1.1 0.5 1.3 3.9 9.0 12.9
HD 285 -50 -10 -15 0.12 5.2 1.9 0.8 1.8 4.4 9.1 12.9
HD 291 46 -7 -14 0.17 5.8 2.6 1.0 2.3 5.1 9.7 13.1
HD 307 12 -59 0 0.23 9.0 10.4 3.0 5.4 9.1 12.4 13.7
HD 330 -7 -57 -32 0.21 9.2 11.1 3.3 5.8 9.4 12.5 13.8
HD 334 5 5 30 0.07 7.6 6.0 2.4 4.2 7.3 11.1 13.4
HD 373 -25 -18 5 0.07 4.2 0.8 0.4 1.0 3.1 8.0 12.5
HD 392 -26 -9 -1 0.05 3.3 0.5 0.2 0.6 2.1 6.5 11.8
HD 427 -11 3 19 0.04 6.3 3.6 1.5 2.9 5.7 9.9 13.1
HD 439 -44 -57 -7 0.23 8.4 9.9 2.1 4.5 8.5 12.2 13.7
HD 447 -12 11 -1 0.06 4.5 1.5 0.6 1.4 3.6 7.9 12.3
HD 457 -31 -17 14 0.07 5.9 2.6 1.1 2.3 5.2 9.8 13.1
HD 466 -21 -18 13 0.06 5.6 2.1 0.9 2.0 4.8 9.5 13.0
HD 547 -22 -63 -12 0.24 9.0 11.2 2.8 5.4 9.2 12.4 13.8
HD 564 27 4 -4 0.11 4.1 0.8 0.3 1.0 3.0 7.6 12.2
HD 578 26 -3 18 0.11 6.5 3.8 1.5 3.0 6.0 10.3 13.2
HD 604 -18 -38 -15 0.13 5.9 1.8 0.7 1.9 5.2 10.1 13.2
HD 610 1 -11 -6 0.04 1.8 0.1 0.0 0.1 0.6 3.7 10.2
HD 615 34 -5 -8 0.13 4.6 1.3 0.5 1.3 3.6 8.3 12.6
HD 631 -14 11 -30 0.07 6.2 3.6 1.5 2.8 5.6 9.8 13.0
HD 633 -1 13 -12 0.08 4.4 1.3 0.5 1.3 3.4 7.8 12.2
HD 700 3 11 5 0.08 4.8 1.6 0.7 1.6 3.9 8.3 12.5
HD 732 -26 -14 -2 0.06 2.9 0.3 0.1 0.4 1.6 5.9 11.6
HD 804 -33 -63 20 0.24 9.7 13.0 3.8 6.5 10.0 12.8 13.8
HD 852 -29 -17 -6 0.07 2.6 0.1 0.0 0.2 1.2 5.5 11.5
HD 900 -8 -3 -19 0.01 3.9 0.8 0.4 0.9 2.7 7.2 12.1
HD 903 -22 -9 7 0.04 4.4 1.2 0.5 1.2 3.4 8.0 12.5
HD 912 -38 -10 -1 0.08 4.2 0.9 0.4 1.0 3.1 7.8 12.4
HD 949 -32 -12 4 0.07 4.3 1.0 0.4 1.1 3.3 8.0 12.5
HD 975 -4 3 1 0.04 3.6 0.7 0.3 0.8 2.5 6.8 11.9
HD 984 -13 -24 -6 0.08 2.9 0.2 0.1 0.3 1.5 6.1 11.8
HD 1000 46 -46 10 0.23 9.0 9.6 3.3 5.6 9.0 12.3 13.7
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Tabelas do S4N

Neste apêndice são apresentadas as tabelas referêntes à caracterização das estrelas

do levantamento S4N realizada no Caṕıtulo 5.

Os resultados foram divididos em 5 tabelas: A Tabela D.1 contém os dados ori-

ginais do levantamento correspondentes à posição espacial e velocidades das estrelas,

enquanto a Tabela D.2 apresenta os parâmetros orbitais obtidos através de integração

orbital e as velocidades espaciais calculadas. Já a Tabela D.3 reúne os parâmetros at-

mosféricos originais e os parâmetros calibrados neste estudo. As idades isocronais são

apresentadas na Tabela D.4 tanto para os dados originais quanto para os dados ca-

librados (sub́ındice ”C”). Por fim, a Tabela D.5 apresenta os resultados das idades

cinemáticas (supeŕındice ”K”) e combinadas (supeŕındice ”GKc”).

A tabela completa, incluindo os dados de abundâncias qúımicas de 17 elementos,

está dispońıvel apenas em formato eletrônico, e pode ser acessada através do link: https:

//github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/Capitulo5/Tabela_S4N_completa.

csv

https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/Capitulo5/Tabela_S4N_completa.csv
https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/Capitulo5/Tabela_S4N_completa.csv
https://github.com/falmeidafernandes/Tese/blob/master/Capitulo5/Tabela_S4N_completa.csv
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Tabela D.1. Parâmetros astrométricos originais do levantamento S4N: αJ2000 e δJ2000 correspondem à
ascensão reta e declinação na época J2000; plx corresponde à paralaxe, enquanto µα e µδ correspondem
aos movimentos próprios das respectivas coordenadas. Por fim, rv representa a velocidade da estrela
na linha de visada.

αJ2000 δJ2000 plx µα µδ rv
estrela hh mm ss.s dd mm ss.s mas mas/ano km s−1

HIP 171 00 02 09.6 27 48 20.3 80.6 778.59 -918.72 -36.2
HIP 544 00 06 36.5 29 56 05.3 73.0 379.94 -178.34 -6.2
HIP 1599 00 20 01.9 -64 19 30.6 116.4 1707.56 1165.36 8.9
HIP 2021 00 25 39.2 -77 09 01.2 133.8 2220.12 324.37
HIP 3093 00 39 22.1 21 25 00.3 90.0 -461.07 -370.88 -33.2
HIP 3765 00 48 22.5 05 21 08.0 134.0 758.04 -1141.22 -9.9
HIP 3821 00 49 05.1 57 51 16.0 168.0 1087.11 -559.65 9.8
HIP 4148 00 53 00.7 -30 01 25.7 71.0 620.50 31.31 -18.8
HIP 5336 01 08 12.9 54 39 41.8 132.4 3421.44 -1599.27 -97.4
HIP 7513 01 36 48.0 41 45 37.5 74.2 -172.57 -381.01 -28.0
HIP 7751 01 39 47.2 -56 44 47.1 122.8 286.10 16.66 21.0
HIP 7918 01 41 46.5 42 50 27.3 79.1 791.35 -180.16 3.8
HIP 7981 01 42 30.0 20 21 04.8 133.9 -302.12 -677.40 -33.8
HIP 8102 01 44 05.1 -15 03 45.5 274.2 -1721.82 854.07 -16.4
HIP 8362 01 47 44.1 63 15 24.7 100.2 582.05 -246.83 3.4
HIP 10138 02 10 24.0 -50 23 18.1 91.6 2092.84 654.32 53.1
HIP 10644 02 17 02.4 34 16 54.0 92.2 1151.61 -246.32 -6.5
HIP 10798 02 18 58.7 -25 43 47.2 78.9 -218.07 444.51 7.0
HIP 12777 02 44 11.7 49 16 54.9 89.0 334.03 -89.96 24.0
HIP 12843 02 45 06.0 -18 14 17.4 71.6 330.93 36.28 14.3
HIP 13402 02 52 31.9 -12 51 04.6 96.3 398.11 -189.55 18.5
HIP 14632 03 09 02.9 49 18 27.2 94.9 1262.29 -91.53 49.0
HIP 14879 03 12 04.3 -28 55 57.4 70.9 371.49 612.26 -19.7
HIP 15330 03 17 44.5 -62 10 18.5 82.5 1337.83 648.71 9.5
HIP 15371 03 18 11.1 -62 10 01.9 82.8 1331.10 646.84 12.0
HIP 15457 03 19 21.5 03 13 28.8 109.2 268.88 93.53 19.2
HIP 15510 03 19 53.2 -43 52 17.2 165.0 3038.08 726.34 86.8
HIP 16537 03 32 56.4 -09 37 50.0 310.8 -976.44 17.97 16.5
HIP 16852 03 36 52.5 00 01 36.7 72.9 -232.69 -482.00 27.8
HIP 17378 03 43 15.0 -09 39 03.6 110.6 -91.71 742.23 -6.4
HIP 17420 03 43 55.2 -19 16 26.7 71.2 309.86 156.52
HIP 19849 04 15 17.6 -07 30 34.7 198.2 -2239.33 -3419.86 -43.2
HIP 22263 04 47 36.2 -16 07 44.4 75.1 130.41 169.20 22.2
HIP 22449 04 49 50.1 06 27 50.7 124.6 463.44 11.62 24.2
HIP 23311 05 00 48.7 -05 23 00.2 113.5 550.74 -1109.30 25.0
HIP 23693 05 05 30.7 -57 49 53.5 85.8 -31.87 117.42 -2.2
HIP 24608 05 16 41.3 45 03 59.8 77.3 75.52 -427.13 29.6
HIP 24813 05 19 08.1 40 40 24.2 79.1 519.39 -664.79 65.6
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αJ2000 δJ2000 plx µα µδ rv
estrela hh mm ss.s dd mm ss.s mas mas/ano km s−1

HIP 26779 05 41 20.3 53 33 55.8 81.7 2.70 -523.61 -2.6
HIP 27072 05 44 28.0 -22 29 47.4 111.5 -292.42 -368.45 -9.6
HIP 27913 05 54 23.1 20 21 06.3 115.4 -163.17 -98.92 -13.3
HIP 29271 06 10 14.2 -74 59 00.6 98.5 121.84 -212.82 34.9
HIP 32349 06 45 09.2 -16 06 51.1 379.2 -546.01 -1223.08 -7.6
HIP 37279 07 39 18.5 05 20 54.6 285.9 -716.57 -1034.58 -3.3
HIP 37349 07 39 59.3 -03 14 23.2 70.4 69.66 -277.94 -15.0
HIP 37826 07 45 19.4 28 52 06.3 96.7 -625.69 -45.95 3.6
HIP 40693 08 18 23.8 -12 50 31.2 79.5 279.30 -989.03 30.7
HIP 41926 08 32 52.2 -31 06 00.6 82.2 -1113.64 761.73 15.7
HIP 42438 08 39 11.7 65 20 05.0 70.1 -27.73 87.90 -12.6
HIP 42808 08 43 18.3 -38 35 32.0 89.8 -301.02 340.76 14.3
HIP 43587 08 52 36.1 28 53 19.5 79.8 -485.48 -234.40 22.6
HIP 46853 09 32 52.3 51 26 42.9 74.2 -947.06 -535.60 14.2
HIP 47080 09 35 40.0 35 23 14.6 89.5 -730.05 -260.62 14.8
HIP 51459 10 30 37.8 55 43 55.3 77.8 -177.02 -33.45 9.4
HIP 53721 10 59 28.2 40 41 43.2 71.0 -315.92 55.15 12.3
HIP 56452 11 34 30.0 -32 11 20.0 104.8 -670.98 823.84 -22.6
HIP 56997 11 41 03.0 34 16 48.6 104.8 -13.95 -380.46 -5.3
HIP 57443 11 46 32.3 -40 42 00.3 108.2 -1531.69 403.41 18.3
HIP 57632 11 49 03.9 14 58 17.4 90.2 -499.02 -113.78 -0.2
HIP 57757 11 50 41.3 01 07 03.7 91.7 740.96 -271.18 5.0
HIP 58576 12 00 44.4 -10 41 46.8 77.5 141.98 -483.34 0.2
HIP 61317 12 33 45.1 41 45 25.6 119.5 -705.06 292.93 6.7
HIP 61941 12 41 40.0 -01 05 47.9 84.5 -616.66 60.66 -19.6
HIP 64241 13 09 59.5 17 10 07.0 69.8 -445.95 129.69 -18.2
HIP 64394 13 11 52.9 27 51 30.2 109.2 -801.94 882.70 5.9
HIP 64797 13 16 50.7 17 08 04.3 89.1 631.21 -260.84 3.8
HIP 64924 13 18 25.0 -18 13 14.1 117.3 -1069.90 -1063.78 -7.8
HIP 67422 13 49 04.3 26 47 55.2 73.2 -427.38 -89.94 -20.8
HIP 67927 13 54 41.1 18 13 35.7 88.2 -60.95 -358.10 0.4
HIP 68184 13 57 32.1 61 05 58.2 99.0 -32.32 216.48 -25.3
HIP 69673 14 15 40.3 19 16 45.0 88.8 -1093.45 -1999.40 -4.6
HIP 69972 14 19 05.4 -59 57 30.5 84.5 -454.49 -810.00 -14.9
HIP 71681 14 39 39.4 -60 03 21.5 742.1 -3600.35 952.11
HIP 71683 14 39 40.9 -60 03 20.4 742.1 -3678.19 481.84
HIP 72659 14 51 23.3 19 16 24.1 149.3 152.81 -71.28 2.3
HIP 72848 14 53 24.0 19 16 36.6 86.7 -442.75 216.84 -24.7
HIP 73695 15 03 47.7 47 10 37.0 78.4 -436.24 18.94 -16.9
HIP 77257 15 46 26.7 07 29 24.8 85.1 -225.51 -68.52 -36.6
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αJ2000 δJ2000 plx µα µδ rv
estrela hh mm ss.s dd mm ss.s mas mas/ano km s−1

HIP 77952 15 55 08.8 -63 13 43.1 81.2 -188.45 -401.92 0.4
HIP 78072 15 56 27.0 15 02 39.5 89.9 311.20 -1282.17 6.7
HIP 78775 16 04 57.2 39 36 37.5 69.6 -571.24 52.59 -58.7
HIP 79190 16 09 42.9 -56 45 47.0 69.7 -136.14 334.48 37.9
HIP 79672 16 15 37.1 -08 33 28.4 71.3 232.16 -495.84 11.2
HIP 80337 16 24 01.2 -39 36 46.3 77.7 72.64 3.41 11.1
HIP 80686 16 28 27.8 -70 40 20.3 82.6 199.89 110.77 8.2
HIP 81300 16 36 21.2 -02 09 17.7 102.3 455.22 -307.63 -14.1
HIP 81693 16 41 17.5 31 06 24.5 92.6 -462.58 345.05 -70.2
HIP 84405 17 15 21.3 -26 46 24.0 167.1 -473.69 -1143.93 0.4
HIP 84720 17 19 03.0 -46 06 32.8 113.8 1035.25 109.22 21.4
HIP 84862 17 20 39.5 32 09 52.9 69.5 135.40 -1040.55 -78.6
HIP 85235 17 25 00.9 67 29 13.6 78.1 -531.00 3.65 -39.4
HIP 86032 17 34 56.0 12 50 14.5 69.8 110.08 -222.61 12.5
HIP 86036 17 34 59.3 61 07 30.2 71.0 277.38 -525.62 -9.4
HIP 86400 17 39 17.0 03 14 13.3 93.4 -179.67 -98.24 20.5
HIP 86974 17 46 27.7 27 50 53.4 119.0 -291.42 -750.00 -20.5
HIP 88601 18 05 27.2 02 10 00.6 196.6 124.56 -962.66 -8.4
HIP 88972 18 09 37.7 38 33 50.1 90.1 -316.17 -468.33 -20.0
HIP 89937 18 21 02.3 72 50 56.1 124.1 531.08 -351.59 32.5
HIP 90790 18 31 19.0 -18 15 38.0 75.7 -140.13 -194.59 -39.6
HIP 91262 18 36 56.2 38 35 07.9 128.9 201.02 287.46 -13.5
HIP 91438 18 38 53.4 -21 24 12.4 77.0 -74.88 -151.87 37.0
HIP 96100 19 32 20.6 69 38 39.7 173.4 598.43 -1738.81 28.0
HIP 97649 19 50 46.7 08 35 28.2 194.4 536.82 385.54 -28.1
HIP 97944 19 54 17.8 -23 35 45.6 70.3 -122.67 -409.86 -6.1
HIP 98036 19 55 18.8 06 25 37.9 73.0 46.35 -481.32 -39.6
HIP 99240 20 08 41.9 -66 24 43.0 163.7 1210.29 -1130.34 -21.7
HIP 99461 20 11 11.6 -36 24 23.4 165.2 456.89 -1574.91 -129.8
HIP 99825 20 15 16.6 -27 48 07.8 113.3 1241.35 -181.46 -54.2
HIP 102422 20 45 17.3 61 07 20.8 69.7 86.08 817.89 -87.6
HIP 105858 21 26 26.5 -65 21 28.3 108.5 81.08 800.68 -29.7
HIP 107556 21 47 02.3 -16 04 30.4 84.6 263.26 -296.23 -3.2
HIP 109176 22 07 00.5 25 41 22.8 85.1 296.73 26.93 -4.9
HIP 110109 22 18 15.2 -53 34 30.1 73.5 439.86 -632.60 -13.5
HIP 113368 22 57 38.8 -29 58 29.2 130.1 329.22 -164.22 6.2
HIP 114622 23 13 14.7 57 48 40.2 153.2 2074.37 294.97 -18.0
HIP 116727 23 39 21.0 77 10 31.7 72.5 -48.85 127.18 -42.2
HIP 116771 23 39 56.8 05 22 30.6 72.5 376.32 -437.00 5.0
HIP 117712 23 52 24.5 75 02 10.7 92.7 341.82 41.88
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Tabela D.2. Parâmetros orbitais obtidos para as estrelas do levantamento S4N (ver detalhes no
Caṕıtulo 5). Rperi, Rapo e Rmed se referem respectivamente aos raios orbitais perigaláctico, apo-
galáctico e médio, em kpc. Já ecc corresponde à excentricidade orbital, definida como (Rapo −
Rperi)/(Rapo + Rperi). zmax corresponde à distância máxima ao plano do disco, também em kpc.

Por fim, U , V e W correpondem às componentes de velocidade heliocêntrica da estrela, em km s−1,
não corrigidas pela velocidade solar. O eixo U aponta em direção ao centro da Galáxia.

estrela Rperi Rapo Rmed ecc zmax U V W

HIP 171 4.38 8.01 6.19 0.29 0.38 -8.2 -72.6 -31.5
HIP 544 7.31 8.04 7.68 0.05 0.05 -15.2 -21.0 -10.4
HIP 1599 6.89 10.78 8.84 0.22 0.79 -72.2 -3.6 -44.2
HIP 2021
HIP 3093 6.59 9.29 7.94 0.17 0.25 40.1 -19.7 8.6
HIP 3765 5.61 8.02 6.81 0.18 0.09 -1.2 -47.5 -13.6
HIP 3821 7.58 8.76 8.17 0.07 0.14 -30.2 -9.4 -16.9
HIP 4148 7.07 8.55 7.81 0.09 0.43 -36.3 -19.9 18.9
HIP 5336 1.56 8.11 4.84 0.68 0.49 -43.0 -157.1 -35.3
HIP 7513 6.71 8.81 7.76 0.14 0.11 28.3 -22.1 -14.4
HIP 7751 7.66 8.04 7.85 0.02 0.13 -5.3 -16.3 -16.4
HIP 7918 6.43 8.37 7.40 0.13 0.08 -38.0 -30.6 -2.0
HIP 7981 6.46 8.93 7.69 0.16 0.15 34.7 -24.9 2.6
HIP 8102 7.85 12.67 10.26 0.23 0.41 18.7 29.4 12.6
HIP 8362 7.46 8.33 7.90 0.05 0.04 -25.1 -15.8 -5.3
HIP 10138 3.96 9.31 6.63 0.40 0.32 -97.8 -73.6 -26.6
HIP 10644 5.50 8.18 6.84 0.20 0.28 -35.0 -48.5 11.3
HIP 10798 8.00 11.95 9.98 0.20 0.05 -10.9 26.9 -9.6
HIP 12777 7.79 9.49 8.64 0.10 0.10 -30.2 1.1 -0.8
HIP 12843 7.59 8.24 7.92 0.04 0.06 -21.3 -15.1 -3.0
HIP 13402 7.25 8.04 7.65 0.05 0.03 -15.6 -21.9 -9.5
HIP 14632 6.45 10.13 8.29 0.22 0.55 -75.4 -15.9 21.5
HIP 14879 7.83 11.47 9.65 0.19 0.88 -37.3 17.4 31.5
HIP 15330 5.35 8.98 7.16 0.25 0.43 -70.9 -45.2 18.0
HIP 15371 5.29 8.93 7.11 0.26 0.39 -70.0 -46.5 16.1
HIP 15457 7.88 8.86 8.37 0.06 0.04 -21.9 -4.3 -4.8
HIP 15510 3.38 8.67 6.03 0.44 0.34 -78.7 -92.7 -28.3
HIP 16537 7.99 9.81 8.90 0.10 0.22 -3.6 7.0 -20.8
HIP 16852 7.69 8.30 8.00 0.04 0.59 1.4 -15.3 -41.8
HIP 17378 8.00 12.04 10.02 0.20 0.40 -13.3 26.9 13.0
HIP 17420
HIP 19849 5.87 12.43 9.15 0.36 0.76 97.8 -12.3 -41.3
HIP 22263 7.76 8.61 8.18 0.05 0.06 -24.2 -8.8 -3.2
HIP 22449 7.51 8.38 7.95 0.05 0.17 -25.7 -14.7 4.3
HIP 23311 5.13 8.04 6.59 0.22 0.07 2.2 -56.1 -12.4
HIP 23693 7.99 9.44 8.72 0.08 0.10 -6.0 3.7 -0.7
HIP 24608 7.29 8.74 8.02 0.09 0.04 -36.2 -13.9 -8.9
HIP 24813 5.69 9.32 7.50 0.24 0.18 -74.8 -35.4 4.4
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estrela Rperi Rapo Rmed ecc zmax U V W

HIP 26779 7.11 8.01 7.56 0.06 0.11 -10.3 -24.4 -15.2
HIP 27072 7.69 9.98 8.83 0.13 0.07 18.3 4.5 -11.7
HIP 27913 7.75 9.63 8.69 0.11 0.03 13.5 1.9 -7.2
HIP 29271 6.47 8.38 7.42 0.13 0.06 18.8 -29.6 -11.3
HIP 32349 7.69 9.46 8.58 0.10 0.07 14.4 -0.4 -11.5
HIP 37279 7.74 8.62 8.18 0.05 0.17 4.8 -8.8 -18.6
HIP 37349 7.43 9.45 8.44 0.12 0.03 22.9 -4.6 -7.0
HIP 37826 7.99 9.62 8.80 0.09 0.31 -16.5 4.7 -25.8
HIP 40693 4.74 8.31 6.53 0.27 0.05 28.4 -61.6 -9.9
HIP 41926 7.01 11.46 9.23 0.24 0.32 -75.4 5.3 -24.5
HIP 42438 7.80 9.43 8.61 0.09 0.05 10.0 0.6 -9.9
HIP 42808 7.68 8.60 8.14 0.06 0.09 -26.2 -9.7 -0.8
HIP 43587 7.22 8.53 7.88 0.08 0.06 -33.5 -17.1 -11.0
HIP 46853 5.98 8.78 7.38 0.19 0.28 -56.5 -34.8 -25.1
HIP 47080 7.12 8.60 7.86 0.09 0.12 -36.8 -17.8 -15.4
HIP 51459 7.99 8.96 8.48 0.06 0.15 -14.1 -1.8 2.6
HIP 53721 7.85 9.07 8.46 0.07 0.14 -24.5 -2.4 1.6
HIP 56452 7.69 11.82 9.75 0.21 0.37 -47.6 20.1 12.0
HIP 56997 7.41 8.38 7.89 0.06 0.06 7.7 -15.9 -3.5
HIP 57443 5.69 8.74 7.21 0.21 0.20 -59.4 -39.9 5.7
HIP 57632 7.56 8.18 7.87 0.04 0.04 -20.1 -16.1 -7.8
HIP 57757 7.24 10.63 8.94 0.19 0.25 40.3 3.1 7.3
HIP 58576 7.12 8.82 7.97 0.11 0.13 21.4 -15.3 -16.1
HIP 61317 7.71 9.16 8.43 0.09 0.14 -30.8 -3.4 1.7
HIP 61941 7.52 9.02 8.27 0.09 0.15 -35.4 -7.4 -16.9
HIP 64241 7.56 8.87 8.21 0.08 0.11 -32.4 -8.4 -14.2
HIP 64394 7.56 11.00 9.28 0.19 0.28 -50.1 11.5 8.2
HIP 64797 7.42 10.82 9.12 0.19 0.10 35.6 8.0 -2.0
HIP 64924 5.65 8.05 6.85 0.18 0.38 -23.4 -47.3 -31.5
HIP 67422 7.03 8.09 7.56 0.07 0.10 -20.8 -24.4 -14.2
HIP 67927 7.31 8.39 7.85 0.07 0.08 9.4 -17.0 -1.9
HIP 68184 7.92 8.40 8.16 0.03 0.28 -2.9 -9.4 -25.6
HIP 69673 2.58 8.14 5.36 0.52 0.07 25.3 -119.0 -2.5
HIP 69972 7.16 8.68 7.92 0.10 0.46 -37.9 -17.1 -34.8
HIP 71681
HIP 71683
HIP 72659 7.87 9.43 8.65 0.09 0.11 5.4 2.0 -0.5
HIP 72848 7.41 8.70 8.05 0.08 0.04 -33.4 -12.3 -8.5
HIP 73695 6.95 8.04 7.50 0.07 0.08 -17.5 -26.0 -1.6
HIP 77257 7.27 8.35 7.81 0.07 0.17 -28.6 -18.2 -19.2
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estrela Rperi Rapo Rmed ecc zmax U V W

HIP 77952 7.53 8.04 7.78 0.03 0.05 -15.3 -17.9 -10.8
HIP 78072 5.75 9.40 7.57 0.24 0.28 56.4 -33.4 -24.2
HIP 78775 4.98 8.15 6.56 0.24 0.16 -35.7 -58.1 -18.0
HIP 79190 6.86 9.51 8.19 0.16 0.50 37.8 -13.5 20.7
HIP 79672 7.03 9.02 8.03 0.12 0.24 26.8 -14.6 -22.8
HIP 80337 7.73 9.36 8.54 0.10 0.09 11.8 -0.5 -1.6
HIP 80686 7.77 9.86 8.81 0.12 0.03 13.2 5.0 -6.3
HIP 81300 7.93 9.16 8.55 0.07 0.36 -0.1 -0.6 -29.1
HIP 81693 5.36 8.49 6.92 0.23 0.28 -53.3 -48.2 -25.2
HIP 84405 6.38 8.04 7.21 0.11 0.03 0.3 -34.3 -7.5
HIP 84720 7.72 11.96 9.84 0.22 0.58 26.0 21.4 -34.7
HIP 84862 4.15 8.22 6.19 0.33 1.27 25.7 -81.0 -63.8
HIP 85235 5.44 8.03 6.74 0.19 0.18 1.6 -50.6 5.1
HIP 86032 7.61 9.70 8.65 0.12 0.03 19.7 1.1 -7.3
HIP 86036 7.31 10.34 8.82 0.17 0.20 36.0 1.7 -19.2
HIP 86400 7.61 9.72 8.67 0.12 0.32 19.7 0.6 11.8
HIP 86974 6.25 8.21 7.23 0.14 0.03 13.7 -34.7 -7.5
HIP 88601 7.28 8.21 7.74 0.06 0.11 4.7 -19.5 -14.7
HIP 88972 6.39 8.29 7.34 0.13 0.11 16.6 -31.8 0.0
HIP 89937 7.98 13.80 10.89 0.27 0.09 3.6 40.3 -2.9
HIP 90790 6.84 8.38 7.61 0.10 0.18 -34.6 -23.8 5.1
HIP 91262 7.95 8.60 8.27 0.04 0.03 -16.0 -6.0 -7.6
HIP 91438 7.16 10.11 8.64 0.17 0.05 38.1 -2.1 -4.4
HIP 96100 7.78 15.02 11.40 0.32 0.24 31.3 44.6 -18.5
HIP 97649 7.51 8.64 8.07 0.07 0.07 -30.2 -11.5 -2.3
HIP 97944 6.68 8.07 7.38 0.09 0.11 2.4 -29.4 0.7
HIP 98036 5.56 7.99 6.77 0.18 0.04 -10.7 -48.4 -10.0
HIP 99240 7.03 9.14 8.09 0.13 0.12 -48.6 -13.4 -15.0
HIP 99461 4.69 10.72 7.71 0.39 1.45 -118.8 -52.2 47.2
HIP 99825 6.61 10.13 8.37 0.21 0.18 -72.2 -11.5 -18.5
HIP 102422 3.32 8.09 5.71 0.42 0.27 -34.9 -97.3 10.5
HIP 105858 7.99 14.25 11.12 0.28 0.27 -13.0 43.8 5.7
HIP 107556 7.57 8.00 7.79 0.03 0.06 -7.3 -17.8 -11.6
HIP 109176 7.96 8.54 8.25 0.04 0.02 -14.6 -6.4 -6.6
HIP 110109 5.91 8.12 7.02 0.16 0.20 -29.9 -41.4 6.8
HIP 113368 7.97 8.38 8.17 0.03 0.05 -5.8 -8.3 -10.8
HIP 114622 5.79 8.59 7.19 0.19 0.10 -52.8 -39.1 -14.3
HIP 116727 6.03 8.34 7.19 0.16 0.07 21.5 -37.3 -2.6
HIP 116771 6.98 8.00 7.49 0.07 0.27 -7.8 -26.6 -26.0
HIP 117712
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Tabela D.3. Parâmetros atmosféricos do levantamento S4N e suas respectivas incertezas (σ). A tabela
contém os dados referentes à temperatura efetiva (Tef , em K), logaŕıtmo da gravidade superficial (log g,
em unidades cgs) e metalicidade ([Fe/H]). Os parâmetros que apresentam indicador “ori.” se referem
aos parâmetros originais do S4N, enquanto “cal.” indica os valores calibrados no Caṕıtulo 5.

Tef Tef σTef
log g log g σlog g [Fe/H] [Fe/H] σ[Fe/H]

estrela ori. cal. ori. cal. ori. cal.

HIP 171 5361 5494 119 4.61 4.56 0.04 -0.88 -0.74 0.09
HIP 544 5353 5477 97 4.55 4.51 0.05 0.03 0.15 0.07
HIP 1599 5851 6000 114 4.47 4.43 0.07 -0.29 -0.14 0.07
HIP 2021 5772 5951 118 4.00 4.01 0.10 -0.16 0.02 0.05
HIP 3093 5117 5214 94 4.58 4.53 0.04 0.13 0.20 0.06
HIP 3765 4980 5056 92 4.65 4.60 0.05 -0.25 -0.19 0.04
HIP 3821 5801 5953 132 4.47 4.43 0.07 -0.40 -0.25 0.08
HIP 4148 4898 4980 101 4.63 4.58 0.04 -0.15 -0.10 0.07
HIP 5336 5323 5450 119 4.67 4.61 0.04 -0.91 -0.78 0.08
HIP 7513 6100 6238 116 4.17 4.13 0.10 0.02 0.15 0.04
HIP 7751 5083 5165 117 4.63 4.58 0.05 -0.16 -0.10 0.06
HIP 7918 5768 5925 107 4.42 4.39 0.08 -0.11 0.05 0.07
HIP 7981 5138 5229 93 4.60 4.55 0.04 -0.04 0.03 0.03
HIP 8102 5328 5442 110 4.62 4.57 0.05 -0.52 -0.39 0.04
HIP 8362 5257 5365 98 4.58 4.53 0.05 -0.04 0.06 0.05
HIP 10138 5159 5250 100 4.62 4.56 0.05 -0.16 -0.08 0.07
HIP 10644 5664 5820 115 4.46 4.43 0.09 -0.58 -0.42 0.11
HIP 10798 5338 5453 105 4.63 4.58 0.05 -0.54 -0.43 0.05
HIP 12777 6210 6314 118 4.35 4.28 0.07 -0.08 0.01 0.05
HIP 12843 6231 6331 145 4.34 4.27 0.07 -0.08 0.01 0.06
HIP 13402 5087 5177 96 4.60 4.55 0.04 0.07 0.14 0.06
HIP 14632 5877 6039 110 4.27 4.25 0.10 0.01 0.18 0.06
HIP 14879 6078 6225 141 3.98 3.97 0.10 -0.30 -0.16 0.03
HIP 15330 5610 5755 107 4.55 4.51 0.06 -0.34 -0.20 0.05
HIP 15371 5751 5901 111 4.52 4.48 0.06 -0.36 -0.21 0.07
HIP 15457 5564 5710 104 4.52 4.49 0.06 -0.11 0.04 0.05
HIP 15510 5390 5512 106 4.58 4.54 0.05 -0.38 -0.26 0.08
HIP 16537 5052 5135 100 4.62 4.57 0.04 -0.06 0.01 0.04
HIP 16852 5914 6077 113 4.12 4.11 0.09 -0.17 -0.01 0.07
HIP 17378 5023 5139 419 4.14 4.14 0.18 0.18 0.30 0.07
HIP 17420 4801 4901 161 4.63 4.58 0.05 -0.02 0.05 0.03
HIP 19849 5164 5255 98 4.61 4.56 0.05 -0.17 -0.09 0.03
HIP 22263 5695 5847 106 4.50 4.47 0.06 -0.13 0.02 0.04
HIP 22449 6424 6487 125 4.34 4.22 0.06 0.00 0.06 0.05
HIP 23311 4641 4815 86 4.63 4.58 0.02 0.26 0.33 0.05
HIP 23693 6069 6192 117 4.45 4.39 0.06 -0.25 -0.13 0.05
HIP 24608 5137 109 2.51 2.67 0.12
HIP 24813 5781 5945 108 4.33 4.30 0.10 -0.01 0.15 0.05
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Continuação

Tef Tef σTef
log g log g σlog g [Fe/H] [Fe/H] σ[Fe/H]

estrela ori. cal. ori. cal. ori. cal.

HIP 26779 5150 5250 95 4.58 4.54 0.04 0.14 0.22 0.06
HIP 27072 6287 6374 125 4.36 4.28 0.06 -0.09 -0.01 0.05
HIP 27913 5820 5971 108 4.49 4.45 0.06 -0.17 -0.02 0.04
HIP 29271 5473 5615 102 4.51 4.47 0.06 0.04 0.17 0.06
HIP 32349
HIP 37279 6677 6728 131 4.08 3.90 0.10 0.03 0.07 0.03
HIP 37349 4889 4977 89 4.62 4.57 0.04 0.04 0.10 0.07
HIP 37826 4666 4927 95 2.69 2.83 0.09 0.19 0.33 0.08
HIP 40693 5331 5447 98 4.57 4.53 0.05 -0.12 -0.01 0.04
HIP 41926 5210 5306 104 4.63 4.58 0.06 -0.42 -0.33 0.03
HIP 42438 5684 5834 116 4.51 4.48 0.06 -0.25 -0.09 0.05
HIP 42808 4930 5017 89 4.62 4.57 0.04 0.10 0.16 0.06
HIP 43587 5063 5168 110 4.56 4.51 0.04 0.34 0.43 0.06
HIP 46853 6310 6415 122 3.91 3.87 0.09 -0.17 -0.08 0.04
HIP 47080 5301 5431 97 4.51 4.48 0.06 0.27 0.39 0.08
HIP 51459 6057 6184 114 4.42 4.37 0.07 -0.17 -0.04 0.07
HIP 53721 5751 5912 106 4.35 4.33 0.10 -0.10 0.07 0.06
HIP 56452 5118 5204 97 4.64 4.58 0.05 -0.49 -0.42 0.06
HIP 56997 5402 5527 99 4.57 4.52 0.05 -0.16 -0.04 0.05
HIP 57443 5558 5700 109 4.54 4.51 0.06 -0.34 -0.21 0.04
HIP 57632
HIP 57757 6076 6222 119 4.14 4.11 0.10 0.08 0.23 0.07
HIP 58576 5361 5495 100 4.47 4.44 0.08 0.14 0.27 0.06
HIP 61317 5743 5896 109 4.47 4.44 0.07 -0.35 -0.20 0.08
HIP 61941 6960 146 4.30 3.96 0.06
HIP 64241 6347 6420 130 4.38 4.27 0.15 -0.15 -0.09 0.06
HIP 64394 5910 6059 111 4.44 4.40 0.06 -0.05 0.10 0.05
HIP 64797 4915 4995 101 4.63 4.58 0.05 -0.17 -0.11 0.07
HIP 64924 5483 5621 100 4.52 4.49 0.06 -0.12 0.03 0.05
HIP 67422 4416 4783 141 4.62 4.59 0.02 0.17 0.33 0.05
HIP 67927 5942 6133 115 3.75 3.78 0.11 0.18 0.37 0.03
HIP 68184 4647 4816 155 4.62 4.57 0.03 0.24 0.33 0.05
HIP 69673 4158 127 1.89 2.18 0.16
HIP 69972 4671 4845 86 4.62 4.57 0.03 0.49 0.53 0.05
HIP 71681 4970 5066 180 4.59 4.54 0.04 0.27 0.33 0.07
HIP 71683 5519 5682 123 4.26 4.25 0.10 0.12 0.29 0.05
HIP 72659 5350 5467 115 4.58 4.53 0.05 -0.26 -0.14 0.06
HIP 72848 5115 5208 93 4.58 4.53 0.04 0.04 0.12 0.07
HIP 73695 5510 108 4.11 4.12 0.10
HIP 77257 5819 5981 110 4.30 4.28 0.10 -0.09 0.06 0.09
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Continuação

Tef Tef σTef
log g log g σlog g [Fe/H] [Fe/H] σ[Fe/H]

estrela ori. cal. ori. cal. ori. cal.

HIP 77952 7384 368 4.22 3.55 0.07
HIP 78072 6246 6344 122 4.30 4.23 0.09 -0.20 -0.11 0.04
HIP 78775 5247 5353 107 4.65 4.59 0.05 -0.68 -0.58 0.08
HIP 79190 5049 5127 108 4.66 4.60 0.06 -0.36 -0.30 0.07
HIP 79672 5693 5848 108 4.48 4.44 0.06 -0.06 0.12 0.07
HIP 80337 5730 5883 109 4.50 4.46 0.06 -0.10 0.05 0.05
HIP 80686 5987 6123 122 4.46 4.41 0.06 -0.17 -0.04 0.05
HIP 81300 5165 5262 93 4.59 4.54 0.04 0.03 0.12 0.04
HIP 81693 5655 5854 148 3.67 3.72 0.12 -0.01 0.22 0.10
HIP 84405 4960 5040 173 4.57 4.52 0.04 -0.30 -0.23 0.05
HIP 84720 5131 5218 106 4.61 4.56 0.05 -0.38 -0.31 0.06
HIP 84862 5618 5773 111 4.41 4.38 0.10 -0.47 -0.31 0.06
HIP 85235 5240 5341 100 4.62 4.58 0.05 -0.50 -0.40 0.06
HIP 86032
HIP 86036 5726 5882 112 4.42 4.39 0.08 -0.18 -0.03 0.06
HIP 86400 4833 4930 86 4.62 4.57 0.04 0.08 0.14 0.04
HIP 86974 5397 5569 107 3.96 3.98 0.09 0.26 0.45 0.07
HIP 88601 5050 5136 105 4.56 4.52 0.04 -0.05 0.03 0.07
HIP 88972 5000 5080 91 4.62 4.57 0.05 -0.10 -0.02 0.04
HIP 89937 6048 6185 128 4.34 4.29 0.10 -0.58 -0.46 0.05
HIP 90790 4953 5031 171 4.63 4.58 0.05 -0.24 -0.18 0.08
HIP 91262
HIP 91438 5524 5662 105 4.57 4.53 0.06 -0.35 -0.21 0.07
HIP 96100 5218 5315 96 4.61 4.56 0.05 -0.25 -0.16 0.04
HIP 97649 7646 388 4.23 3.28 0.09
HIP 97944 4600 86 4.56 4.52 0.03
HIP 98036 5106 5249 183 3.54 3.60 0.12 -0.15 0.00 0.09
HIP 99240 5347 5497 107 4.25 4.24 0.10 0.26 0.38 0.07
HIP 99461 4953 5030 99 4.67 4.61 0.05 -0.47 -0.40 0.05
HIP 99825 5022 5106 94 4.60 4.55 0.04 0.01 0.07 0.07
HIP 102422 4971 5108 412 3.54 3.60 0.18 -0.14 0.01 0.07
HIP 105858 6054 6186 139 4.47 4.42 0.07 -0.70 -0.58 0.03
HIP 107556 7317 4.92 4.24
HIP 109176 6455 6510 132 4.30 4.18 0.07 -0.22 -0.17 0.06
HIP 110109 5704 5856 112 4.49 4.45 0.07 -0.39 -0.23 0.07
HIP 113368
HIP 114622 4743 4864 86 4.63 4.58 0.04 0.12 0.20 0.06
HIP 116727 4625 4866 94 3.47 3.54 0.20 0.20 0.40 0.15
HIP 116771 6174 6293 118 4.18 4.13 0.10 -0.14 -0.03 0.04
HIP 117712 4660 110 4.71 4.66 0.04
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Tabela D.4. Idades isocronais caracterizadas para as estrelas do levantamento S4N, em Ga. Os
sub́ındices indicam o estimador pontual utilizado: mais provável, MP; esperada, E; mediana, 50. As
incertezas superior e inferior (σtsup e σtinf) correspondem à diferença entre os percent́ıs de 84% e
50% (superior) e de 50% e 16% (inferior). O supeŕındice G indica que foram utilizados os parâmetros
atmosféricos originais, enquanto Gc indica o uso dos parâmetros calibrados.

estrela tGMP tGE tG50 σtGinf σtGsup tGc
MP tGc

E tGc
50 σtGc

inf σtGc
sup

HIP 171 13.5 8.8 9.3 4.4 3.0 13.5 9.2 9.7 3.9 2.7
HIP 544 3.0 5.2 4.4 3.4 4.2 3.1 4.7 3.9 3.0 3.6
HIP 1599 6.0 6.2 5.8 3.6 3.7 3.8 4.3 3.8 2.7 2.8
HIP 2021 10.0 10.0 10.0 2.1 2.1 6.4 6.7 6.6 1.6 1.7
HIP 3093 2.7 5.2 4.4 3.4 4.4 5.5 6.2 5.8 3.7 4.0
HIP 3765 0.1 5.7 4.7 3.9 5.1 6.6 6.8 6.5 4.5 4.5
HIP 3821 8.1 7.3 7.3 4.2 3.8 5.2 5.7 5.3 3.3 3.5
HIP 4148 3.2 6.1 5.4 4.1 4.8 9.7 7.5 7.6 4.6 3.9
HIP 5336 7.5 7.0 6.8 4.6 4.4 9.3 7.6 7.7 4.5 3.9
HIP 7513 4.2 5.2 5.1 1.4 1.5 3.2 3.4 3.3 0.8 1.1
HIP 7751 0.7 5.5 4.4 3.6 4.9 5.1 6.4 6.0 4.2 4.5
HIP 7918 7.2 6.8 6.7 3.9 3.5 4.3 4.4 4.0 2.7 2.6
HIP 7981 1.6 5.2 4.2 3.4 4.6 5.2 6.1 5.6 3.8 4.2
HIP 8102 5.2 6.5 6.0 4.4 4.7 6.8 6.8 6.5 4.4 4.3
HIP 8362 2.8 5.5 4.7 3.6 4.5 4.5 5.7 5.1 3.6 4.1
HIP 10138 1.6 5.5 4.6 3.7 4.8 5.3 6.4 5.9 4.1 4.4
HIP 10644 13.5 8.5 9.0 4.8 3.2 9.7 8.0 8.2 4.4 3.4
HIP 10798 3.8 6.2 5.6 4.2 4.8 6.2 6.6 6.3 4.3 4.4
HIP 12777 3.4 3.3 3.1 1.9 1.8 3.2 3.0 2.9 1.4 1.1
HIP 12843 3.4 3.5 3.2 2.0 2.0 3.2 3.2 3.0 1.4 1.3
HIP 13402 1.0 4.9 3.8 3.2 4.4 4.8 6.0 5.4 3.7 4.2
HIP 14632 7.4 7.2 7.2 2.6 2.4 4.1 4.2 4.1 1.7 1.6
HIP 14879 7.3 7.8 7.6 1.6 2.0 3.3 5.1 5.0 1.6 1.5
HIP 15330 5.1 6.1 5.5 3.9 4.3 3.6 4.9 4.2 3.1 3.6
HIP 15371 5.6 6.2 5.8 3.9 4.0 3.6 4.6 4.0 2.9 3.3
HIP 15457 4.5 5.7 5.1 3.6 4.1 2.9 4.2 3.5 2.7 3.2
HIP 15510 7.1 6.9 6.7 4.4 4.3 6.8 6.8 6.6 4.1 4.0
HIP 16537 0.8 5.2 4.1 3.4 4.8 5.1 6.3 5.8 4.1 4.4
HIP 16852 9.1 9.5 9.4 1.8 2.0 5.8 5.9 5.8 1.6 1.5
HIP 17378 13.5 8.5 9.0 4.9 3.2 13.5 8.4 8.7 4.7 3.3
HIP 17420 2.0 6.2 5.4 4.2 5.0 7.4 7.0 6.7 4.6 4.4
HIP 19849 2.1 5.5 4.6 3.7 4.8 5.5 6.4 5.9 4.1 4.4
HIP 22263 4.2 5.2 4.6 3.3 3.7 2.4 3.5 2.8 2.3 2.7
HIP 22449 1.7 1.9 1.5 1.4 1.3 2.4 2.4 2.3 0.9 0.7
HIP 23311 2.9 5.5 4.8 3.4 4.4 6.0 6.5 6.3 3.6 3.8
HIP 23693 3.1 3.8 3.3 2.5 2.7 2.8 3.1 2.7 2.0 2.0
HIP 24608
HIP 24813 8.6 7.8 8.0 3.5 2.8 4.5 4.7 4.6 2.4 2.0
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Continuação

estrela tGMP tGE tG50 σtGinf σtGsup tGc
MP tGc

E tGc
50 σtGc

inf σtGc
sup

HIP 26779 1.1 4.6 3.5 3.0 4.2 3.9 5.3 4.6 3.3 4.0
HIP 27072 2.5 2.7 2.3 1.8 1.7 3.0 2.8 2.7 1.4 1.1
HIP 27913 4.0 4.8 4.2 3.0 3.3 2.3 3.1 2.5 2.1 2.4
HIP 29271 5.1 6.0 5.4 3.8 4.1 3.6 4.6 4.0 3.0 3.4
HIP 32349
HIP 37279 2.1 2.1 2.0 0.5 0.4 1.8 1.9 1.8 0.2 0.3
HIP 37349 1.1 5.3 4.3 3.5 4.8 6.8 6.9 6.6 4.2 4.2
HIP 37826 1.8 4.5 3.4 1.7 4.7 1.3 1.3 1.2 0.3 0.3
HIP 40693 4.3 5.9 5.2 3.8 4.4 4.6 5.7 5.2 3.6 4.0
HIP 41926 3.5 6.3 5.6 4.3 4.8 7.3 6.9 6.7 4.5 4.4
HIP 42438 5.4 6.0 5.6 3.8 4.0 3.2 4.4 3.7 2.8 3.2
HIP 42808 0.6 4.8 3.7 3.2 4.6 5.6 6.4 6.0 4.0 4.3
HIP 43587 3.5 5.4 4.7 3.5 4.3 5.5 6.1 5.7 3.6 3.8
HIP 46853 3.1 4.1 3.9 0.9 1.3 2.7 3.0 2.8 0.5 0.9
HIP 47080 4.7 5.9 5.3 3.9 4.3 4.2 5.1 4.5 3.3 3.7
HIP 51459 3.5 4.0 3.5 2.5 2.6 2.9 3.0 2.7 2.0 1.9
HIP 53721 9.8 8.4 8.7 4.0 2.9 5.7 5.4 5.3 2.8 2.4
HIP 56452 5.6 6.7 6.2 4.6 4.7 10.8 7.6 7.7 4.8 4.0
HIP 56997 4.0 5.8 5.1 3.8 4.4 3.8 5.3 4.6 3.4 4.0
HIP 57443 6.4 6.7 6.4 4.2 4.2 5.0 5.7 5.2 3.6 3.8
HIP 57632
HIP 57757 4.1 5.2 5.0 1.3 1.6 3.0 3.3 3.1 0.7 1.1
HIP 58576 8.6 7.2 7.2 4.6 4.0 6.4 6.3 6.0 3.9 3.8
HIP 61317 8.6 7.6 7.7 4.2 3.6 5.6 5.8 5.4 3.3 3.3
HIP 61941
HIP 64241 3.3 2.9 2.4 2.1 2.0 3.1 2.7 2.5 2.0 1.4
HIP 64394 3.7 4.3 3.8 2.7 2.8 2.3 2.8 2.2 1.9 2.0
HIP 64797 3.0 6.2 5.5 4.2 4.9 9.2 7.3 7.3 4.7 4.1
HIP 64924 6.0 6.4 6.1 4.1 4.2 4.3 5.2 4.6 3.3 3.6
HIP 67422 13.5 8.6 9.0 4.3 3.2 4.6 6.1 5.6 3.6 4.2
HIP 67927 3.1 3.5 3.2 0.7 1.4 2.2 2.4 2.3 0.4 0.6
HIP 68184 3.9 6.3 5.7 4.1 4.7 6.6 6.9 6.7 4.1 4.1
HIP 69673
HIP 69972 1.3 4.7 3.6 3.0 4.2 4.5 5.6 5.1 3.4 3.9
HIP 71681 1.6 5.4 4.4 3.6 4.8 5.2 6.4 5.9 4.0 4.4
HIP 71683 12.8 10.2 10.7 3.2 1.9 7.6 7.5 7.5 2.7 2.5
HIP 72659 5.5 6.5 6.0 4.2 4.4 5.9 6.4 6.0 4.0 4.1
HIP 72848 3.5 5.7 5.0 3.7 4.5 6.5 6.7 6.4 3.9 4.0
HIP 73695
HIP 77257 9.2 8.5 8.7 3.2 2.7 5.4 5.4 5.3 2.3 2.2
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Continuação

estrela tGMP tGE tG50 σtGinf σtGsup tGc
MP tGc

E tGc
50 σtGc

inf σtGc
sup

HIP 77952
HIP 78072 4.6 4.4 4.3 2.1 1.8 3.6 3.8 3.7 1.2 1.3
HIP 78775 6.5 6.8 6.4 4.6 4.6 10.1 7.6 7.7 4.7 3.9
HIP 79190 0.1 6.0 5.1 4.1 5.1 6.7 6.9 6.5 4.7 4.5
HIP 79672 4.9 5.6 5.1 3.5 3.7 2.5 3.5 2.9 2.4 2.7
HIP 80337 3.6 4.8 4.1 3.1 3.6 1.9 3.2 2.4 2.2 2.6
HIP 80686 3.0 3.9 3.3 2.5 2.9 2.2 2.8 2.3 1.9 2.1
HIP 81300 1.9 5.0 4.1 3.3 4.3 4.4 5.7 5.1 3.5 4.0
HIP 81693 4.3 6.0 5.5 1.7 2.8 2.9 4.1 3.6 1.0 2.0
HIP 84405 13.5 8.9 9.4 4.4 2.9 13.5 10.0 10.6 3.6 2.1
HIP 84720 6.9 6.9 6.6 4.5 4.4 11.1 8.0 8.2 4.6 3.6
HIP 84862 13.5 8.9 9.5 4.8 2.9 11.3 8.6 9.1 4.4 3.0
HIP 85235 5.6 6.7 6.2 4.5 4.6 8.5 7.4 7.3 4.6 4.0
HIP 86032
HIP 86036 9.0 7.7 7.9 4.2 3.4 5.6 5.5 5.2 3.2 3.0
HIP 86400 1.1 5.5 4.5 3.7 4.9 6.9 6.8 6.6 4.3 4.3
HIP 86974 11.8 10.1 10.3 2.6 2.1 7.6 7.7 7.6 2.0 2.0
HIP 88601 9.1 7.7 7.8 4.4 3.8 11.6 8.8 9.2 4.0 2.9
HIP 88972 1.6 5.8 4.9 3.9 4.9 6.8 6.8 6.6 4.4 4.4
HIP 89937 9.8 8.7 9.0 3.6 2.8 7.2 7.0 7.0 2.8 2.5
HIP 90790 3.8 6.4 5.8 4.4 4.9 9.8 7.4 7.4 4.7 4.1
HIP 91262
HIP 91438 4.5 6.0 5.4 3.9 4.4 3.8 5.3 4.6 3.4 4.0
HIP 96100 2.9 5.8 5.1 3.9 4.7 6.0 6.5 6.1 4.1 4.3
HIP 97649
HIP 97944
HIP 98036 4.1 8.0 7.8 3.2 3.7 4.2 7.1 6.6 2.4 3.8
HIP 99240 13.5 10.9 11.5 2.8 1.4 10.1 9.4 9.7 2.6 2.2
HIP 99461 2.5 6.4 5.7 4.5 5.0 10.0 7.3 7.2 4.8 4.3
HIP 99825 2.2 5.7 4.8 3.8 4.8 6.8 6.8 6.6 4.3 4.2
HIP 102422 4.1 8.4 8.3 3.6 3.5 4.6 8.2 8.1 3.3 3.6
HIP 105858 6.8 6.7 6.5 3.8 3.7 5.6 5.9 5.7 3.1 3.2
HIP 107556
HIP 109176 3.2 3.1 2.9 1.7 1.4 3.1 3.5 3.4 0.8 1.1
HIP 110109 8.9 7.6 7.7 4.4 3.7 5.8 6.0 5.7 3.6 3.6
HIP 113368
HIP 114622 1.6 5.6 4.6 3.7 4.8 6.6 6.9 6.7 4.2 4.2
HIP 116727 13.5 10.0 10.5 3.4 2.2 5.4 8.3 8.0 2.8 3.5
HIP 116771 5.7 5.6 5.6 1.7 1.5 3.6 4.0 3.9 0.9 1.2
HIP 117712
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Tabela D.5. Idades cinemática (supeŕındice K) e combinada (supeŕındice GKc) caracterizadas para
as estrelas do levantamento S4N, em Ga. Os sub́ındices indicam o estimador pontual utilizado: mais
provável, MP; esperada, E; mediana, 50. As incertezas superior e inferior (σtsup e σtinf) correspondem
à diferença entre os percent́ıs de 84% e 50% (superior) e de 50% e 16% (inferior). No caso do método
combinado foram considerados os parâmetros atmosféricos calibrados.

estrela tKMP tKE tK50 σtKinf σtKsup tGKc
MP tGKc

E tGKc
50 σtGKc

inf σtGKc
sup

HIP 171 13.5 10.2 10.5 3.0 2.1 13.5 10.7 11.1 2.6 1.7
HIP 544 0.6 3.8 2.6 1.9 4.8 0.7 3.0 2.3 1.5 3.0
HIP 1599 9.4 9.0 9.1 3.0 2.9 5.9 6.4 6.2 1.8 2.1
HIP 2021
HIP 3093 3.2 6.2 5.6 3.0 4.4 4.0 5.7 5.3 2.5 3.4
HIP 3765 6.3 7.6 7.5 3.6 3.8 6.5 7.5 7.3 3.4 3.7
HIP 3821 1.8 5.1 4.2 2.5 4.5 3.0 4.7 4.2 2.2 3.0
HIP 4148 2.3 5.7 5.0 2.9 4.5 3.5 6.3 5.9 3.3 4.2
HIP 5336 13.5 12.4 12.7 1.2 0.6 13.5 12.4 12.6 1.3 0.7
HIP 7513 3.1 6.1 5.6 3.0 4.4 3.2 3.5 3.3 0.7 1.1
HIP 7751 1.3 4.7 3.8 2.4 4.7 1.5 4.6 3.8 2.3 4.1
HIP 7918 0.6 4.4 3.2 2.4 5.3 0.8 3.4 2.9 2.0 2.7
HIP 7981 3.0 6.1 5.5 3.0 4.4 3.5 5.6 5.1 2.6 3.6
HIP 8102 4.1 6.3 5.8 2.8 3.9 4.7 6.3 5.9 2.7 3.5
HIP 8362 0.2 2.8 0.7 0.7 3.8 0.3 2.7 1.1 1.0 3.5
HIP 10138 13.5 10.7 11.1 2.8 1.7 11.9 10.1 10.4 2.7 2.1
HIP 10644 6.3 7.4 7.3 3.8 4.0 8.9 8.1 8.2 3.6 3.2
HIP 10798 3.9 6.1 5.6 2.7 3.9 4.3 6.0 5.6 2.6 3.5
HIP 12777 1.1 4.1 3.1 2.0 4.3 2.8 2.7 2.6 1.2 1.1
HIP 12843 0.1 2.1 0.1 0.1 1.5 0.1 2.1 0.8 0.8 2.3
HIP 13402 0.5 3.7 2.5 1.8 4.8 0.6 3.6 2.7 1.9 3.8
HIP 14632 6.2 7.5 7.4 3.3 3.7 4.2 4.7 4.5 1.1 1.4
HIP 14879 6.3 7.6 7.4 2.9 3.5 5.4 5.4 5.3 1.4 1.4
HIP 15330 9.6 8.3 8.4 3.7 3.4 5.6 6.3 6.1 2.5 2.9
HIP 15371 9.7 8.3 8.4 3.8 3.4 5.3 6.0 5.7 2.3 2.7
HIP 15457 0.5 3.2 1.9 1.4 4.2 0.5 2.4 1.7 1.2 2.6
HIP 15510 13.5 11.2 11.6 2.4 1.4 12.9 10.8 11.0 2.4 1.7
HIP 16537 2.7 5.6 4.9 2.6 4.2 3.1 5.3 4.8 2.4 3.6
HIP 16852 7.4 8.1 8.0 3.2 3.4 5.9 6.1 6.0 1.4 1.5
HIP 17378 4.2 6.3 5.9 2.7 3.9 6.5 7.4 7.2 3.1 3.6
HIP 17420
HIP 19849 11.9 9.9 10.1 2.9 2.3 9.5 9.3 9.3 2.7 2.5
HIP 22263 0.3 2.8 0.9 0.8 3.7 0.3 1.9 0.8 0.8 2.2
HIP 22449 0.2 2.7 0.5 0.5 3.5 2.2 2.0 1.9 1.3 0.9
HIP 23311 9.5 8.4 8.5 3.6 3.3 7.1 7.7 7.5 2.8 3.1
HIP 23693 0.4 3.1 1.7 1.3 4.0 0.5 2.1 1.6 1.2 1.9
HIP 24608 0.9 4.2 3.1 2.1 4.7
HIP 24813 5.8 7.2 7.1 3.7 4.0 4.8 5.0 4.9 1.8 1.8
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Continuação

estrela tKMP tKE tK50 σtKinf σtKsup tGKc
MP tGKc

E tGKc
50 σtGKc

inf σtGKc
sup

HIP 26779 1.5 5.0 4.2 2.6 4.8 1.8 4.2 3.6 2.1 3.3
HIP 27072 1.3 4.4 3.5 2.2 4.4 2.7 2.6 2.6 1.1 1.1
HIP 27913 0.6 3.5 2.4 1.7 4.3 0.7 2.2 1.8 1.1 2.0
HIP 29271 2.9 6.1 5.5 3.1 4.5 3.2 4.6 4.2 2.0 2.8
HIP 32349 1.0 4.1 3.1 2.0 4.4
HIP 37279 1.8 5.0 4.2 2.5 4.5 1.8 1.9 1.8 0.2 0.3
HIP 37349 0.8 4.0 2.9 2.0 4.5 1.1 4.3 3.5 2.3 4.1
HIP 37826 3.8 6.2 5.7 2.8 4.1 1.5 1.6 1.4 0.3 0.2
HIP 40693 11.9 9.2 9.5 3.4 2.8 7.5 8.0 7.9 2.6 2.9
HIP 41926 6.8 7.9 7.7 3.0 3.4 6.9 7.8 7.6 2.9 3.3
HIP 42438 0.8 3.8 2.7 1.8 4.4 0.9 2.9 2.4 1.5 2.6
HIP 42808 0.2 2.7 0.7 0.7 3.6 0.3 3.0 1.3 1.2 3.9
HIP 43587 0.9 4.3 3.2 2.2 4.8 1.3 4.3 3.7 2.3 3.6
HIP 46853 7.1 7.8 7.7 3.6 3.7 2.8 3.1 2.9 0.5 1.1
HIP 47080 1.7 5.2 4.3 2.6 4.7 2.1 4.2 3.7 2.1 3.1
HIP 51459 0.3 2.8 1.1 1.0 3.7 0.3 1.9 1.3 1.1 1.9
HIP 53721 0.5 3.4 2.2 1.6 4.2 0.7 3.7 3.4 2.3 2.8
HIP 56452 4.9 6.8 6.4 2.8 3.8 5.7 7.2 6.9 2.9 3.6
HIP 56997 0.4 3.1 1.5 1.3 4.3 0.4 2.8 1.7 1.4 3.3
HIP 57443 3.9 6.8 6.5 3.8 4.3 4.6 5.8 5.5 2.8 3.4
HIP 57632 0.3 3.0 1.4 1.2 4.3
HIP 57757 1.9 5.2 4.4 2.6 4.5 3.0 3.2 3.1 0.7 1.0
HIP 58576 2.3 5.5 4.8 2.7 4.5 3.3 5.4 4.9 2.6 3.4
HIP 61317 0.8 3.8 2.7 1.8 4.3 1.1 3.9 3.3 2.1 3.2
HIP 61941 2.2 5.3 4.6 2.6 4.4
HIP 64241 1.6 4.8 3.9 2.4 4.5 2.9 2.7 2.6 1.2 1.2
HIP 64394 3.9 6.2 5.7 2.7 4.0 3.0 3.5 3.3 1.2 1.4
HIP 64797 1.4 4.7 3.8 2.4 4.5 1.8 5.2 4.5 2.8 4.3
HIP 64924 9.8 8.6 8.8 3.5 3.2 6.3 6.9 6.7 2.4 2.8
HIP 67422 1.2 4.8 3.9 2.5 4.8 1.9 4.6 3.9 2.3 3.7
HIP 67927 0.4 3.3 1.9 1.5 4.5 2.1 2.3 2.2 0.4 0.5
HIP 68184 3.1 6.0 5.4 2.9 4.3 4.1 6.1 5.6 2.7 3.7
HIP 69673 13.5 11.7 12.0 1.9 1.1
HIP 69972 6.3 7.6 7.4 3.2 3.7 5.4 6.5 6.1 2.4 3.0
HIP 71681
HIP 71683
HIP 72659 0.2 2.7 0.8 0.7 3.5 0.3 3.0 1.4 1.3 3.9
HIP 72848 0.8 4.0 2.9 1.9 4.6 1.1 4.4 3.6 2.4 3.9
HIP 73695 0.2 3.1 1.0 0.9 4.5
HIP 77257 2.0 5.4 4.7 2.8 4.6 4.3 5.0 4.8 2.0 2.1
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estrela tKMP tKE tK50 σtKinf σtKsup tGKc
MP tGKc

E tGKc
50 σtGKc

inf σtGKc
sup

HIP 77952 0.6 3.7 2.5
HIP 78072 8.9 8.6 8.6 4.7 6.5 4.0 4.5 4.4 1.0 1.1
HIP 78775 10.9 8.7 8.9 3.7 3.4 10.3 8.9 9.2 3.4 2.9
HIP 79190 4.1 6.6 6.2 3.3 4.8 4.5 6.6 6.2 3.0 3.9
HIP 79672 3.8 6.5 6.0 3.1 5.0 3.2 4.1 3.8 1.6 2.1
HIP 80337 0.2 2.7 0.7 0.7 3.4 0.2 1.7 0.6 0.5 2.0
HIP 80686 0.6 3.6 2.5 1.7 4.7 0.8 2.1 1.8 1.1 1.8
HIP 81300 4.1 6.5 6.0 3.4 5.3 4.2 5.7 5.2 2.3 3.1
HIP 81693 10.0 8.5 8.7 4.5 5.7 3.3 4.7 4.4 1.4 2.0
HIP 84405 2.0 5.6 4.9 1.3 2.0 12.3 8.9 9.3 4.0 2.9
HIP 84720 6.7 7.7 7.5 3.0 3.6 7.9 8.2 8.2 3.0 3.1
HIP 84862 13.5 11.4 11.8 1.6 1.0 13.5 11.5 11.8 1.9 1.2
HIP 85235 6.7 7.7 7.6 3.7 4.1 7.6 7.9 7.8 3.5 3.5
HIP 86032 0.7 3.8 2.7
HIP 86036 3.2 6.0 5.5 2.0 3.1 4.6 5.2 5.0 2.2 2.6
HIP 86400 1.2 4.4 3.5 2.3 5.0 1.4 4.6 3.9 2.4 4.1
HIP 86974 3.0 6.2 5.7 -1.4 0.5 7.4 7.3 7.3 2.1 1.9
HIP 88601 1.5 4.9 4.0 1.8 3.4 6.8 7.0 6.9 3.8 3.8
HIP 88972 2.4 5.8 5.1 3.2 5.4 3.0 5.8 5.3 3.0 4.2
HIP 89937 5.3 6.9 6.6 1.3 2.2 6.8 6.9 6.8 2.1 2.1
HIP 90790 0.4 3.8 2.2 1.8 5.0 0.6 4.6 3.5 2.7 5.1
HIP 91262 0.4 3.1 1.7
HIP 91438 1.6 4.9 4.0 2.4 4.7 1.9 4.1 3.6 2.0 3.2
HIP 96100 6.9 7.8 7.6 3.4 4.2 6.7 7.4 7.2 2.6 3.1
HIP 97649 0.3 3.0 1.3
HIP 97944 1.1 4.7 3.7
HIP 98036 5.7 7.4 7.2 2.7 3.7 4.4 7.0 6.4 2.2 3.6
HIP 99240 2.4 5.7 5.0 -1.8 -1.1 9.1 8.6 8.7 2.9 2.4
HIP 99461 13.5 10.8 11.2 2.8 1.9 13.5 10.8 11.2 2.5 1.7
HIP 99825 5.3 7.2 6.9 3.6 4.9 5.7 7.0 6.8 2.9 3.5
HIP 102422 13.5 11.0 11.4 2.5 1.5 13.5 10.9 11.3 2.6 1.6
HIP 105858 6.1 7.4 7.1 2.7 3.8 5.8 6.4 6.2 2.0 2.4
HIP 107556 0.7 3.9 2.8
HIP 109176 0.3 2.8 1.2 0.8 3.2 3.0 3.1 3.0 0.9 1.0
HIP 110109 2.2 6.1 5.6 2.6 3.6 4.6 5.6 5.3 2.8 3.3
HIP 113368 0.6 3.4 2.2
HIP 114622 4.7 7.0 6.8 4.2 5.5 5.8 6.9 6.7 3.3 3.8
HIP 116727 3.9 6.7 6.3 0.1 1.0 5.3 7.7 7.2 2.2 3.5
HIP 116771 4.2 6.8 6.4 2.4 5.0 3.6 4.1 3.9 0.8 1.1
HIP 117712
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