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Resumo

Este trabalho envolve um estudo espectroscopico voltado para estimativas de metalicidades
de uma amostra de estrelas anas M. As estrelas M de baixa massa constituem os objetos
estelares mais numerosos na Galdxia e com tempos de vida de sequéncia principal que
excedem a atual idade do Universo. Sendo assim, podem ser vistos como grandes labo-
ratorios para estudo da estrutura e evolucao da Galdxia. Os esforcos deste trabalho se
concentraram em tracar paralelos entre a forca de algumas bandas moleculares presentes
nos espectros dessas estrelas e a metalicidade. Seguiu-se para isso metodologias presentes
na literatura. A motivacao para o trabalho foi dar continuidade a um estudo iniciado por
Sebastien Lépine e colaboradores, em 2007, utilizando, pela primeira vez uma amostra de
anas M do hemisfério sul. Além disso, uma reavaliacao da calibracao de metalicidade para

anas M norteou o estudo.

O trabalho utilizou o espectrografo Goodman do observatorio SOAR para obtencao dos
espectros estelares. As estimativas de metalicidade da amostra foram obtidas a partir do
n-sspp, uma adaptagao do Segue Stellar Parameters Pipeline (sspp), pipeline do SDSS. Os
objetos considerados sao sistemas binarios constituidos por uma estrela de tipo espectral
F ou G e outra de tipo espectral M. A estrela primaria (F ou G) é utilizada para se de-
terminar a metalicidade da estrela M (secundéria), diante da hipdtese de que o sistema se

formou a partir de uma mesma nuvem mae.

Apesar de todos esforgos empregados neste estudo, nao foi possivel refinar a calibragao de
metalicidades para as estrelas em questao. O indice calibrador desenvolvido por Lépine et
al. (2007) mostrou-se um fraco indicador de metalicidades, resultado j& documentado por
eles em 2012. Com isso, os estudos para calibragoes de metalicidade de estrelas anas M

devem ser incentivados.






Abstract

The aim of this work is to obtain metallicity calibration for a sample of M dwarfs stars
through spectroscopic studies. The low-mass M stars are the most numerous objects in the
Galaxy and their main sequence lifetimes exceed the current age of the Universe. Thus,
they reveal themselves as large laboratories for studying the structure and evolution of the
Galaxy. The efforts of this work are focused in the construction of relations between the
strengths of some molecular bands and metallicities for M stars. For that, methodologies
in the literature were followed. The motivation of this work was to continue a study ini-
tiated by Lépine et al. (2007) using for the first time a sample of M dwarf from southern

hemisphere. Besides that, there is yet no definitive metallicity calibration for M dwarfs.

Goodman spectrograph at SOAR was used to obtain the stellar spectra. Metallicities
estimates for the sample were obtained from an adapted version of the Segue Stellar Pa-
rameters Pipeline (sspp), the SDSS’s pipeline. The studied objects are binary systems
consisting of a F or G spectral type star and a M stars. The primary star (F or G) is used
to estimate the metallicity of the M star (secondary), since it is assumed that the system

is formed from the same parent cloud.

Despite all efforts made in this work, it was not possible to refine the metallicities cali-
bration for the analyzed sample. The index originally developed by Lépine et al. (2007)
proved to be a poor metallicity indicator, as already documented by them in 2012. Thus,

metallicity calibration studies for M dwarf stars should be encouraged.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Resumo

Pode-se dizer que na nossa Galaxia, nem todas as estrelas tem a mesma composi¢ao
quimica. Tal constatacao sugere épocas, locais e condicoes fisicas distintas para uma
classe de objetos. Em particular, encontra-se estrelas cujas abundancias atmosféricas de
elementos pesados (principalmente o Fe) sdo substancialmente menores que seu equivalente

solar (Zs = 0.02).

Esses objetos sao chamados pobres em metal e podem fornecer importantes evidéncias
sobre o inicio da Galéxia, bem como do Universo. Porém, o termo “pobre em metal”’nao
necessariamente reflete o conteiddo metalico total da estrela, e sim a abundancia do ele-
mento quimico ferro (metalicidade), o qual ndo é o mais abundante, mas o mais facil de

ser medido com dados espectrais no visivel.

A metalicidade de um objeto fornece uma indicagao de sua idade. Quando o Universo se
formou, de acordo com a teoria do Big Bang, ele consistia quase totalmente de hidrogénio,
o qual via nuclessintese primordial, criou uma quantidade significativa de hélio e tragos de
litio e berilio. Nao havia elementos mais pesados que esses. Assim, estrelas mais velhas

tem metalicidades mais baixas que estrelas mais jovens.

A equaga@o mais utilizada para a metalicidade ¢ [Fe/H]:

[Fe/H] = log (%};)*—log (ﬁ)@ (1.1)

onde N, e Ny correspondem as abundancias por niimero de atomos dos elementos Fe e
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H, respectivamente. Os indices (x) e (®) referem-se a estrela e ao Sol, respectivamente.

A maior parte das estrelas pobres em metais localiza-se no halo da Galdxia e o estudo
de sua cinematica pode indicar se o objeto foi formado nesse ambiente ou se foi acretado
ao halo como resultado de processos de interacao com outras galaxias e aglomerados. O
halo galéctico se estende por alguns milhares de parsecs em escala de altura, e as estrelas
descrevem érbitas excéntricas com velocidade orbital média V ~ —200km/s (Chiappini
2004) e metalicidade [Fe/H]~ —2. De outro lado, tem-se o disco fino com escala de altura
entre 220pc e 330pc (Due et al. 2006), objetos de Popl ([Fe/H]~ 0) descrevendo drbitas
mais circulares com velocidade orbital média V~ 220km/s (Chiappini 2004). J& o disco
espesso, apresenta escala de altura entre 580pc a 1600pc (Due et al. 2006) e mostra-se
como uma estrutura intermedidria entre o halo e o disco fino tanto em metalicidade quanto

em sua cinematica com velocidade orbital média V~ 150km/s (Chiappini 2004).

Na astronomia moderna, as estrelas sao divididas em classes espectrais que dizem respeito
a sua temperatura superficial. Estrelas anas de classe espectral M sao estrelas de sequéncia
principal frias (T¢r; ~ 3500K’) com baixas massas (M ~ 0.5M ), de modo que seus tempos
de vida podem exceder a idade do Universo. Dessa forma, estrelas anas M pobres em
metais (antigas) se mostram com excelentes laboratérios para estudo da evolu¢ao quimica

da Galaxia e do Universo.

1.2 FEstrelas de tipo espectral M

Estrelas de tipo espectral M sao conhecidas desde os tempos do padre Angelo Secchi. Secchi
(1866) classificou-as em 4 tipos com base em suas aparéncias espectrais (I, IT, III, IV). Mais
tarde, esses tipos espectrais foram subdivididos e renomeados por Williamina Fleming du-
rante sua classificagdo de 10351 estrelas para o Draper Memorial Catalogue (Pickering
1890). As estrelas de tipo III classificadas por Secchi tornaram-se as estrelas de tipo M
de Fleming. Ja naquela época, Secchi notou que os espectros fotograficos dessas estrelas
eram dominados por linhas escuras e colunas estriadas, as quais mais tarde foram identifi-

cadas por Fowler (1904) como regides de absor¢ao por moléculas de éxido de titanio (TiO).
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A espectroscopia nos dias de Secchi era limitada aos objetos mais brilhantes, de forma que
todas as estrelas de tipo espectral M observadas na época eram gigantes ou super gigantes

M (Secchi 1868). A descobertas das anas M se deu vérios anos depois.

1.2.1 Classificacao de temperatura

Usando as forgas das bandas de TiO como um indicador primdrio de temperatura (Morgan
1938), foi possivel classificar 138 anas M dentro de um raio de ~10pc do Sol (Kuiper 1942),
em subclasses espectrais. Na mesma época, Morgan et al. (1943) anunciaram um sistema
de classificacao para estrelas K e M. No entanto, este tltimo apenas permitia classificar

anas até M2.

Os dois principais sistemas de classificacao foram o de Kuiper (1942) e Joy (1947), ambos
baseados na forca das bandas de TiO. Entretanto, esses sistemas eram discrepantes em até
duas subclasses espectrais. Parte das discrepancias estava no fato de que os espectros de
Kuiper estavam na regiao amarela-vermelha do espectro fotografico, enquanto os espectros
de Joy estavam na regiao azul. Além disso, Kuiper assumiu que a banda molecular préxima
de 6200 A era unicamente de TiO enquanto ela é, na verdade, contaminada por hidréxido de
célcio (CaOH). A discrepancia foi retificada por Boeshaar (1976) que estabeleceu padroes
espectrais de MO até M6.5 no intervalo de comprimento de onda de 4400-6800A. Em um
artigo posterior, Boeshaar & Tyson (1985) publicaram padroes para M7, M8 e M9 a fim

de estender a classificacao para os tipos mais frios.

A classificacao de toda a sequéncia de anas M foi reanalizada para maiores comprimentos
de onda (6300-9000A) por Kirkpatrick (1991), que estabeleceu padroes espectrais concor-
dantes com os propostos por Boeshaar (1976) e Boeshaar & Tyson (1985).

1.2.2  Anas versus Gigantes e o Log(g)

Nos anos de 1920, tornou-se claro que as estrelas M se dividiam em pelo menos dois seg-
mentos diferentes. Os dados de paralaxe disponives sugeriam a existéncia de estrelas M
(anas) que eram de 50 mil a 100 mil vezes menores do que o outro segmento de estrelas M

(gigantes) (Lundmark & Luyten 1923, Luyten 1923b).
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Em vista do limitado niimero de paralaxes disponiveis na época, comecou-se a questior se
haveria caracteristicas espectroscépicas que poderiam separar as duas classes de estrelas.
Em 1923, Luyten (1923a) notou que o baixo potencial de ionizagdo de Nal se traduzia em
uma nitida diferenca na forca da linha deste elemento, dada a mudanca na densidade do
gas entre os dois tipos de objetos. Luyten obteve alguns espectros para testar sua hipotese
e mostrou que as linhas de sédio D eram, de fato, mais fortes em anas do que em gigantes.
Burwell (1930) notou a mesma diferenca em relagao as linhas de célcio. A forga das ban-
das de hidretos também mostraram-se excelentes discriminantes de luminosidade (Ohman

1934, 1936a, 1936b e Iwanowska & Wayman 1952).

Atualmente, as estrelas anas M sao definidas como objetos pequenos com raios tipicamente
menores do que 0.7R, e massas abaixo de 0.6M; (Lépez-Morales 2007), enquanto as
gigantes M sao objetos com massas ~ 1 — 2M e raios variando entre 40R; a algumas
centenas de R, (Wittkowski et al. 2004, 2006b, 2006a). Essas diferengas resultam em
log(g) (unidades do cgs) em torno de 4.5dex para anas M tipo jovem ( “early type”) e log(g)
em torno de 1.0dex para gigantes M tipo jovem. Essas trés ordens e meia de magnitude
na gravidade superficial provoca condigoes fisicas muito diferentes na fotosfera desses dois

tipos de objetos e, consequentemente, leva as diferencas espectrais observadas.

1.3 Estrelas subanas M

Em 1913, Henry Norris Russel reconheceu a grande separacao entre as estrelas gigantes e
anas de tipo espectral M. Mais tarde, em 1938, as estrelas anas foram separadas das subanas
e a primeira subana M foi catalogada por Gerald P. Kuiper (1938). Inicialmente, Kuiper
as classificou como anas brancas intermediarias. Posteriormente, sugeriu a denominacao
atual, ja que as subanas eram muito mais brilhantes que as anas brancas e se assemelhavam
mais com as estrelas da sequéncia principal. Kuiper (1940) também catalogou a primeira
estrela subana M que apresentava luminosidade com duas magnitudes abaixo daquelas de
mesmo tipo espectral na sequéncia principal (anas M). Hoje, as estrelas subanas estao
localizadas no diagrama HR cobrindo uma faixa de 3 magnitudes abaixo da sequéncia
principal. Seus espectros apresentam anomalias associadas ao baixo conteido metalico e

a andlise cinemética comumente as associam ao disco espesso e halo da Galaxia. A Figura
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(1.1) mostra a localizagdo das subanas no diagrama HR.
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Figura 1.1: Diagrama HR mostrando a localizagao das estrelas subanas

1.3.1 Relagao metalicidade/raio

Quando se compara as subanas com as anas de mesma magnitude absoluta, as primeiras
apresentam maiores temperaturas superficiais, o que indica que sao menores em diametro.
Além disso, apresentam uma forte emissao na regiao do ultravioleta, conhecida como ex-
cesso do ultravioleta. Essas caracteristicas sao explicadas justamente pela baixa abundancia
de elementos pesados, os quais, quando presentes nas atmosferas estelares, sao responsaveis
por aumentar sua opacidade e, consequentemente a pressao de radiacao. Na ausencia des-
tes, a atmosfera se torna mais transparente, fazendo com que a pressao de radiacao nao seja
tao eficiente para contrabalangar a forga gravitacional. Assim, essas estrelas sao menores

e mais quentes que as anas ricas em metais.

1.3.2 Caracteristicas espectroscopicas

O espectro no visivel e infravermelho das subanas M (sdM) sdao dominados por bandas de
CO, TiO, AlH, CaH, CrH, FeH, MgH e H20 (Mould & Hyland 1976; Bessell 1982; Liebert
& Probst 1987; Gizis 1997; Leggett, Allard, & Hauschildt 1998). Na regido do 6ptico, o
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efeito da metalicidade é visualizado através das bandas dos 6xidos e hidretos: a medida que
a metalicidade abaixa, as bandas dos hidretos ficam mais fortes e dos 6xidos mais fracas
(Bidelman & Smethells 1976; Mould & Hyland 1976; Bessell 1982), conforme pode ser visto
na Figura (1.2). Devido a este efeito, as subanas vermelhas de alta velocidade, cinemati-
camente associadas ao halo galactico (Lépine et al. 2007), consistentemente apresentam
bandas de absorcao de TiO mais estreitas que as anas vermelhas mais comuns associadas
com o disco galactico. A razao entre a forga das bandas de TiO e CaH ¢é conhecida como
um diagnostico de metalicidade (Bessel 1982). No infravermelho préximo, as subanas sao

caracterizadas pelo achatamento do espectro (Gray & Corbally 2009).

1.3.3 Classificacao de metalicidade

Gizis (1997) foi o primeiro a propor um sistema de classificacao de metalicidades para
estrelas frias de baixa massa (sub-tipos espectrais (K5-M6) e ultra-frias (M7-M9)). Ele
distinguia trés grandes classes de metalicidade: as anas (K5-M9, ou dK5-dM9), as subanas
pobres em metais (sdK5-sdM9) e as subanas extremamente pobres em metais (esdK5-
esdM9). A classificagao de Gizis (G7) baseia-se em medigdes espectroscépicas de quatro
indices (CaH1, CaH2, CaH3 e TiO5) definidos por Reid et al. (1995). As estrelas anas
M (dM) exibem bandas fortes de TiO e CaH, enquanto as subanas M pobres em metais
(sdM) e subanas M extremamente pobres (esdM) apresentam bandas relativamente mais
fracas de TiO, ao mesmo tempo que exibem absorgao forte de CaH (p. ex. Lépine et al.

2003a; Phan-Bao & Bessel 2006), comportamento apresentado na Figura(1.2).

Lépine et al. (2007) re-analisaram tal classificagdo, estudando estrelas com movimentos

1 e apontaram uma deficiéncia na classificacao de G7. Através

préprios p > 0.45"ano

de uma calibracao empirica da razao TiO/CaH para estrelas na vizinhanca solar, eles
)

propuseram uma revisao da classificagao, apresentando as sequéncias de estrelas sdM,

esdM e usdM (subanas ultra pobres em metais) em ordem decrescente de metalicidade.
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Figura 1.2:
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Espectros de subanas frias pobres em metais observadas por S. Lépine no telescépio de 4-m
Mayall. Todos os espectros estdo normalizados a 1 em 7500A, e deslocados verticalmente em
passos de 1 unidade para clareza. O painel esquerdo mostra a sequéncia de subanas M (sdM),
o do meio apresenta as subanas M extremas (esdM) e o painel direito as subanas ultra pobres
em metais (usdM), segundo a classificagdo de Lépine et al. (2007) (se¢do 1.3.3). As duas
bandas dominantes, faceis de serem medidas, de CaH eTiO estao identificadas no espectro
esquerdo inferior. As bandas sdo claramente mais fortes nos objetos mais tardios (mais frios).

Note-se também como a razdo TiO/CaH decresce com a metalicidade.
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1.3.4 Como separar anas do disco de subanas do halo

As estrelas subanas de alta velocidade na vizinhanca solar, isto é, estrelas de populacao II,
podem ser separadas de estrelas do disco galactico (populacao I) usando um diagrama de
movimento préprio reduzido, como o sugerido por Jones (1972). Um gréfico do movimento
proprio reduzido em fungao das cores na regiao entre o 6ptico e o infravermelho pode for-
necer uma clara separacao relativa entre anas M do disco e subanas M do halo galéactico
(Salim & Gould 2002). Com a utilizagao de tais diagramas, é possivel isolar amostras de
populacao I e subanas de populacao II e determinar de forma objetiva a separagao entre

anas e subanas M.

Lépine et al. (2007) construiram um diagrama de movimento préprio reduzido utilizando

o movimento préprio reduzido na banda V, (equacao 1.2) e a cor V-J.
Hy =V +5log(p) + 5, (1.2)

Na Figura (1.3), subanas do halo s@o separadas das anas do disco por (1) serem relativa-
mente mais azuis que as anas para uma dada magnitude absoluta (Monet et al. 1992) e
(2) por apresentarem maiores velocidades tranversais. Ambos efeitos se combinam para

tragar uma clara separacao entre elas.
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Figura 1.3: Diagrama de movimento préprio reduzido construido por Lépine et al. (2007) para

anas M e subanas M mostrando a separacao entre estrelas do disco e do halo galactico
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1.4 Sistemas binarios: Deteccao

Sistemas estelares compostos de duas ou mais estrelas (bindrios e miltiplos) sao conhecidos
em uma grande variedade de configuracoes e representam em torno de 50% das estrelas
do Universo. Tais configuragoes vao de binarias espectroscépicas, fortemente ligadas, com
periodos orbitais de dias a anos e separagoes inferiores a 10 u.a. (Halbwachs et al. 2003)
a bindrias extensas, fracamente ligadas, com perfodos orbitais maiores que 10° anos e se-

paragoes superiores a 20.000 u.a (0,1 pc) (Chanamé & Gould 2004).

Observagoes da distribuigao de binarias extensas sao de particular interesse porque a fraca
energia de ligacao entre elas faz o sistema ser mais vulneravel a uma ruptura. Modelos
tedricos sugerem que sistemas fracamente ligados no disco galactico irao se desfazer em
uma escala de tempo comparavel a idade da Galaxia, através de repetidos encontros com
outros corpos (Retterer & King 1982; Weinberg, Shapiro, & Wasserman 1987; Mallada &
Fernandez 2001).

Existem dois métodos de identificacao para deteccao destes sistemas na literatura. O pri-
meiro deles visa identifica-las em surveys de imageamento de campo profundo utilizando
argumentos baseados na separacao angular apenas. A utilizacao deste método por Bahcall
& Soneira (1981), no entanto, forneceu apenas um nimero limitado de pares genuinos apds
confirmagao de velocidades radiais por Latham et al. (1984). Surveys adicionais também

conduziram a um numero restrito de pares.

O segundo método, e de maior sucesso, é baseado na busca por pares CPM (pares de estre-
las separadas por alguns segundos ou minutos de arco e que possuem o mesmo movimento
proprio) em catdlogos de estrelas com grandes movimentos préprios. Nesses catélogos,

espera-se encontrar binarias extensas como sendo pares CPM.

Este método de busca foi expandido consideravelmente por W. J. Luyten (1988). Dois
catélogos de movimentos préprios foram publicados por Luyten: o LDS (1987) com mo-
vimentos préprios pequenos e o LDSS (1979, 1980) com altos movimentos préprios (p >

0.1”/ano™'). Um catdlogo completo, porém, nunca foi publicado por ele.
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Este trabalho é baseado neste método de selecao de candidatas a pares com altos movi-
mentos proprios. A vantagem na busca por altos movimentos proprios esta no fato destas
estrelas tenderem a se situar relativamente préximas (d < 100u.a.), tornando mais facil a

identificacao de companheiras pouco brilhantes como anas e subanas M.

O censo de estrelas com alto movimento préprio (u > 0.15”/ano™!) aumentou com a
publicacao do catdlogo LSPM-north (95% completo) por Lépine e Shara (2005). O presente
trabalho utiliza candidatas a pares CPM do catalogo complementar LSPM-south (Lépine
2005 e Lépine 2008).

1.4.1 Subanas em sistemas bindrios

A frequéncia de anas M binérias ja foi muito estudada. Dentre todas as anas M conhecidas,
de 30% a 40% (Jao et al. 2009) delas estdo em sistemas bindrios. Jao et al. (2009)
encontraram que ~ 26% das subanas K e M sao encontradas em sistemas bindrios. No
entanto, seu estudo ficou incompleto devido a amostra incompleta de subanas K e M.
Algumas descobertas de subanas M foram documentadas durante os ultimos anos (ex.,
Gizis 1998; Monet et al. 2000), mas o numero total de subanas primérias ainda permanece

pequeno.

1.5 Este trabalho

Estrelas anas e subanas vermelhas sao as estrelas mais abundantes na Gélaxia — represen-
tando uma fragdo > 70% das estrelas de sequéncia principal (Bochanski et al. 2010) — e
seus tempos de vida sdo muito maiores que o tempo de Hubble (Laughlin et al. 1997).
Com isso, sao consideradas extraordinarias tracadoras da evolucao quimica e dinamica da
Galaxia. No entanto, todo este potencial é prejudicado pelas complexas bandas molecu-
lares presentes em seus espectros (segdo 1.3.2). Métodos tradicionais de sintese em alta
resolucao somente sao aplicaveis com telescopios de diametro da ordem de 10m e para
estrelas da vizinhanca solar (d < 25pc - Popl). Essa restrigao reduz o nimero de anas M

pobres em metais do halo galactico que podem ser estudadas por tais métodos.
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Em vista dessas limitagoes, técnicas alternativas em baixa/média resolucao foram desen-
volvidas a fim de estimar as abundancias quimicas dessas estrelas. Em 1995, Reid et al.
desenvolveram indices espectroscopicos para medir a for¢ca de véarias bandas moleculares
presentes na regido entre 6345A-7120A, a qual inclui bandas de CaH e TiO. Através desses
indices Gizis et al. (1997) classificaram anas e subanas M em subclasses de metalicidade
(secao 1.3.3). Em 2007, utilizando esses mesmos indices, Lépine et al. desenvolveram um
novo indice, que seria um indicador de metalicidade, e reclassificaram as estrelas em novas

subclasses de metalicidade.

Observe que, até o momento, falou-se apenas de classes ou subclasses de metalicidades.
Um novo desafio para estudo de abundancias quimicas de subanas M ¢ a calibracao de
metalicidades, isto é, obter uma equagao que correlacione a metalicidade dessas estrelas a
um indice extraido do espectro estelar ou de dados fotométricos. Com isso, seria possivel
estimar a metalicidade de uma subana M com base apenas em seu espectro em baixa/média
resolucao ou em sua fotometria. Entretanto, para se obter uma equacao de calibracao é
preciso (1) possuir uma base de dados de estrelas subanas M e (2) conhecer previamente

a metalicidade de todas elas.

E neste ponto que as estrelas subandas M em sistemas binarios (ou multiplos) se tornam
importantes. Quando se admite que estes sistemas se formaram a partir da mesma nu-
vem mae esta-se automaticamente afirmando que os membros do sistema compartilham as
mesmas abudancias quimicas, de tal forma que se obtém a metalicidade de um deles, tem-
se também a metalicidade do outro membro. A frequéncia de associacoes entre estrelas
subanas M com outras estrelas é alta (segdo 1.4.1) e um grande ntimero dessas associagoes
com estrelas de tipo espectral F ou G foi catalogado por Lépine et al. (2005 e 2008).
Estrelas F e G apresentam varios métodos em baixa/média resolucao para estimativa de
suas metalidades, de forma que essas associagoes F /G - subana M mostram-se promissoras

para a calibragao de metalicidades de subanas M.

O objetivo deste trabalho é, justamente, a recalibracao de relagoes de metalicidades do-
cumentadas por Woolf et al. (2009) e Lépine et al. (2012). Enquanto que Woolf et

al. (2009) utilizaram uma base de dados pequena em alta resolugdo que atingia apenas
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[Fe/H] > —1.5 e Lépine et al. (2012) utilizaram apenas pares do hemisfério norte (catélogo

LSPM-north), a amostra em estudo é de pares do hemisfério sul.

No Capitulo 2 descreve-se a metodologia utilizada na execucao deste trabalho e a selecao da
base de dados. No Capitulo 3 apresentam-se as calibragoes de metalicidades ja documenta-
das na literatura, ressaltando a escolhida para recalibrar neste trabalho. No Capitulo 4 sao
expostos e discutidos os resultados para a base de dados e no Capitulo 5 sao apresentadas

as conclusoes deste trabalho.



Capitulo 2

Metodologia

2.1 O catalogo e a selecao

Os objetos de interesse deste trabalho foram extraidos do catalogo LSPM-south (Lépine,
2005 e Lépine, 2008), atualizado pela tltima vez em setembro de 2012. Este catédlogo é
composto por pares extensos de estrelas constituidos de uma estrela primaria de tipo es-
pectral F ou G e de outra estrela, secundaria, mais fria de tipo espectral M, podendo esta
se enquadrar em qualquer classificagdo de metalicidade descrita no capitulo 1.3.3 (sdM,
esdM, usdM) ou mesmo ser uma ana M. Além disso, esses pares apresentam altos movi-
mentos proprios (¢ > 40 mas/anos) comuns (CPM - commom proper motion). A deteccao
destes pares é feita comparando-se suas posicoes em dois momentos distintos, sendo que o
algoritimo estd descrito em detalhes em Lépine et al. (2002). Todos os objetos detectados
no survey sao, entao, verificados visualmente e deteccoes erroneas sao excluidas. Para a
geracao do catalogo foi realizado um survey de estrelas com grandes movimentos préprios,
utilizando dados do Digitalized Sky Survey (DSS). As imagens escaneadas do DSS cobrem
todo o céu em multiplas bandas e em varias épocas, sendo o intervalo temporal entre a
época mais recente e a mais antiga entre 15 e 45 anos. Os erros estimados para os movi-

mentos préprios do catdlogo LSPM-south sao de aproximadamente 15 mas/ano.

Com o catalogo em maos, selecionamos para observacao os pares com maior probabilidade
de pertencerem ao halo galactico, ja que este é rico em estrelas pobres em metais. Essa
selecao foi feita através de um indice cinematico, chamado Kj,qe., presente no préprio
catalogo e que ¢ diretamente proporcional ao movimento préprio e, segundo os autores,

deve estar ligado a metalicidade. A classificacao de acordo com este indice é a seguinte:
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o Kinger < 0: Provavelmente indica um sistema muito jovem membro de um aglomerado

proximo (Hyades) ou de um grupo de estrelas.
o 0 < Kjnger < 1: Provavelmente estrelas do disco fino ricas em metal.

o 1 < Kjnger < 2: Provavelmente estrelas pertencentes ao disco espesso e moderada-

mente pobres em metal.

o Kin4ex > 2: Indica provavelmente estrelas associadas ao halo e pobres em metal.

Com o objetivos de estudar as estrelas com maior probabilidade de serem pobres em metais,
selecionamos apenas pares com Kj,q4., > 1. Infelizmente, uma grande parte dos sistemas
com Kjnqer > 2 apresentavam a estrela secundaria com magnitude aparente V' > 19, cujos
espectros nao puderam ser obtidos com razao S/N minima (> 20) adotada para andlise.

Assim, nossa amostra é caracterizada por sistemas com Kj,ge, > 1€ V < 19.

2.2 Observacoes e reducao dos dados

Este trabalho utilizou o espectrografo Goodman do telescépio SOAR de 4m para obtencao
dos espectros. O espectrografo Goodman fornece espectros com fator de placa tipico de
1121/p2'a:el. Através de pedidos de tempo, obtivemos 6 noites além de duas doadas pelo
grupo colaborador da Michigan State University, totalizando 8 noites de observacoes. A
observacao de um par foi feita em duas etapas: (1) observou-se a estrela primaria do sis-
tema de tipo F ou G e, imediatamente em seguida, (2) a estrela secundéria de tipo M. A

seguir descrevem-se as configuragoes instrumentais para cada uma delas.

Estrela primaria:

As estrelas primérias foram observadas no intervalo de 35004 a 6000A com uma fenda
de 1.35” de largura e com uma rede de difracao de 600//mm para o azul, sem utilizagao
de filtros. O tempo de exposicao de cada objeto variou de 3 minutos a 30 minutos de
acordo com a magnitude de cada objeto. Apds exposicao do objeto, uma lampada de Hg
e outra de Cu eram obtidas imediatamente para posterior calibracdo em comprimento de

onda. A razao S/N média para esses objetos ficou acima de 50 com uma média de S/N=150.
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Estrela secundaria:

As estrelas secundérias foram observadas no intervalo de 64004 a 90004 com a mesma
fenda de 1.35” e com a rede de 600!/mm para o vermelho, porém com um filtro vermelho.
O tempo de exposicao de cada objeto foi em média de 30 minutos, pois todos apresentavam
V > 15. Assim como para a estrela primaria, lampadas de Hg e Cu também foram feitas

para calibragao. A razao S/N média para esses objetos teve um minimo de 10 e uma média

de S/N=25.

Em todas as noites de observacao o seeing se mostrou menor que 1.0” que era o maximo
permitido pelos pedidos de tempo. Todos os objetos também foram observados com massa

de ar < 1.2 a fim de otimizar as observagoes (mais eficientes e com maior razao S/N).

A reducao das estrelas primarias foi feita através de rotinas padroes do IRAF para correcao
de bias, flatfield e calibracao em comprimento de onda. A figura Figura (2.1) apresenta
um exemplo de estrela primaria da nossa amostra com algumas linhas atomicas indica-
das. Para as estrelas secundarias também foram usadas rotinas padroes do IRAF para
corregao de bias, calibragao em comprimento de onda, correcao de franjas e calibragao em
fluxo. Para a corregao das franjas utilizamos o procedimento descrito em Goudfrooij et al
(1998). A Figura (2.2) mostra a estrela secundararia de PM_100426-2315 com indicagao
de algumas bandas moleculares. A Tabela (2.1) mostra os pares observados, suas posigoes
e movimentos préprios e a Tabela (2.2) apresenta as magnitudes 2MASS (Skrutskie et al.
2006). Na Tabela (2.3) encontra-se o nimero de estrelas observadas em cada noite.

Para efeito de precisdo, seguindo a metologia de Lépine et al. (2012), descartamos da
andlise os pares cuja estrela secunddria apresentou S/N < 20. Com isso, de um total de
37 pares observados, 27 pares apresentaram a secundaria com S/N > 20. Entretanto 5
deles ficaram fora do catdalogo LSPM-south com a tltima atualizacao feita em setembro de
2012. Portanto, restaram 22 pares para andlise neste trabalho. Além dos pares contidos no
catalogo, estrelas padroes espectrofotométricas também foram observadas para calibracao

em fluxo. Essas estrelas estao listadas na Tabela (2.4).
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Figura 2.2: Estrela PM_100426-2314 com indicacao de algumas bandas moleculares. Confi-

guracao vermelha. Note que a ordenada é apresentada em densidade de fluxo.



Tabela 2.1 - Posigoes (J2000) e movimentos préprios para todas as estrelas observadas extraidas do catdlogo LSPM-south. A terceira coluna

indica se a estrela estd presente no catdlogo Hipparcos. A coluna 13 indica quais estrelas secundarias apresentam razao S/N>20 e as

duas 1ltimas colunas indicam o Kj,4e, € a extingdo EBVA para o sistema, respectivamente. Objetos em vermelho indicam sistemas

triplos e em azul os pares removidos com a atualizacao do catalogo.

Par Primaéria Secundaéria Sistema
Identificagdo | Nome HIP RA(deg) | DEC(deg) | pmRA(”/yr) | pmDEC(”/yr) | Nome RA(deg) | DEC(deg) | pmRA(”/yr) | pmDEC(”/yr) | S/N > 20 | Kindex | EBVA
1 PM_100471-2512W - 11.7755 -25.20072 -0.107 0.028 PM_100471-2514N 11.7922 -25.2353 -0.096 0.034 nao 1.8 0.019
PM_101008-2125 - 15.2006 -21.43292 0.117 0.028 PM_101008-2126 15.2036 -21.4345 0.117 0.028 sim 1.1 0.019
3 PM_100426-2315 - 10.6570 -23.2508 0.122 -0.027 PM_100426-2314 10.6604 -23.2429 0.132 -0.024 sim 1.9 0.018
4 PM_101266-4842W - 21.6555 -48.71417 0.205 -0.05 PM_101266-4842E 21.6595 -48.7153 0.205 -0.05 sim 1.4 0.010
5 PM_101543-2249S - 28.5784 -22.826 -0.019 -0.171 PM_101543-2249N 28.5756 -22.8232 -0.008 -0.167 sim 1.6 0.010
6 PM_102300-2402W - 37.5022 -24.03886 -0.144 -0.148 PM _102299-2401Ss 37.4935 -24.0324 -0.156 -0.157 nao 1.8 0.019
6 PM_102300-2402W - 37.5022 -24.03886 -0.144 -0.148 PM _102300-2402E 37.5195 -24.0456 -0.171 -0.153 sim 2.5 0.019
7 PM_102463-2312 - 41.5751 -23.2074 -0.058 -0.111 PM_102462-2311 41.5707 -23.1932 -0.066 -0.105 sim 2.2 0.029
8 PM_102542-6620 - 43.5694 -66.34064 0.114 0.013 PM_102542-6619 43.5712 -66.3215 0.12 0.016 sim 1.1 0.029
9 PM_104325-5657N - 68.1352 -56.95119 0.124 -0.133 PM_104325-5657S 68.1325 -56.9541 0.124 -0.133 sim 1.3 0.010
10 PM_104477-3044W - 71.9277 -30.73422 0.157 -0.142 PM_104477-3044E 71.9342 -30.7341 0.143 -0.143 sim 2.2 0.023
11 PM_105418-5000 26830 85.4554 -50.00436 0.062 0.079 PM_105418-5002 85.4650 -50.0345 0.065 0.062 nao 1.5 0.032
12 PM_105425-4305E - 85.6496 -43.09861 -0.025 -0.118 PM_105425-4305W 85.6449 -43.1000 -0.025 -0.118 sim 1.3 0.055
13 PM_105442-2416 - 86.0640 -24.27628 -0.086 0.062 PM_105442-2417N 86.0651 -24.2839 -0.093 0.064 sim 1 0.029
14 PM_10559-4511 28062 88.9984 -45.18956 0.093 0.208 PM_105560-4511 89.0073 -45.1898 0.098 0.189 sim 1.2 0.065
15 PM_106276-2355W - 96.9116 -23.929 -0.011 0.099 PM_106276-2356 96.9008 -23.9442 -0.008 0.099 sim 1.2 0.061
16 PM_108239-7549W - 125.9790 -75.82625 -0.045 0.202 PM_108239-7549E 125.9939 -75.8257 -0.03 0.216 sim 1.6 0.155
17 PM_108386-3856 - 129.6530 -38.94881 0.101 -0.126 PM_108386-3857 129.6572 -38.9540 0.101 -0.126 sim 1.5 1.087
18 PM_113133-4153N - 198.3354 -41.88722 -0.145 -0.044 PM_113133-41538 198.3381 -41.8914 -0.145 -0.044 sim 1.8 0.103
19 PM_118240-5107N - 276.0035 -51.12936 0.039 -0.154 PM_118241-5107 276.0292 -51.1180 0.036 -0.154 sim 1 0.077
19 PM_118240-5107S 90171 276.0030 -51.13036 0.039 -0.154 PM_118241-5107 276.0292 -51.1180 0.036 -0.154 sim 1 0.077
20 PM_120345-2219 - 308.6312 -22.32344 0.143 -0.108 PM_120345-2217 308.6395 -22.3000 0.133 -0.099 nao 1.5 0.048
21 PM_120371-5815 - 309.2913 -58.26625 0.134 -0.105 PM_120371-5816 309.2952 -58.2681 0.134 -0.105 sim 1 0.074
22 PM_121175-4142E - 319.3845 -41.7048 0.013 -0.157 PM_121175-4142W | 319.3809 -41.7059 0.013 -0.157 sim 2.3 0.031
23 PM_121229-7141 - 320.7376 -71.69842 0.055 -0.1 PM_121229-7142 320.7267 -71.7154 0.055 -0.1 nao 2.4 0.048
24 PM_121545-7102 - 328.6482 -71.03567 0.096 -0.011 PM_121547-7103 328.6838 -71.0598 0.096 -0.011 nao 1.3 0.026
25 PM_122487-5613W - 342.1847 -56.22694 0.145 -0.067 PM_122487-5613E 342.1897 -56.2289 0.145 -0.067 sim 1.3 0.013
26 PM_123033-5311 - 345.8478 -53.18975 0.148 -0.107 PM_123034-5311 345.8575 -53.1954 0.153 -0.098 sim 2 0.006
27 PM_123099-2057 - 347.4956 -20.9564 0.212 -0.14 PM_123099-2056 347.4998 -20.9438 0.186 -0.136 sim 2.6 0.031
28 PM_123324-2154W - 353.1128 -21.91492 0.115 -0.251 PM_123324-2154E 353.1158 -21.9142 0.13 -0.257 nao 1.6 0.029
29 PM_100251-2354E - 6.2928 -23.90364 0.065 -0.129 PM_100251-2354W 6.2829 -23.9124 0.065 -0.129 sim 1.8 0.016
30 PM_107365-47515n - 114.1275 -47.86211 0.159 -0.169 PM_107365-4751Ss 114.1256 -47.8643 0.159 -0.169 nao 1.4 0.203
31 PM_108152-6337 - 123.8233 -63.62178 -0.152 0.24 PM_108153-6337 123.8251 63.6179 -0.152 0.24 sim 1.8 0.174
32 PM_114568-2704N - 224.2059 -27.06925 -0.174 0.005 PM_114568-2704S 224.2041 -27.0712 -0.174 0.005 nao 1.4 0.145
33 PM_119145-7109 - 288.6420 -71.16331 -0.003 -0.223 PM_119146-7109N 288.6650 -71.1584 -0.036 -0.22 sim 1.4 0.058
34 PM_120295-5757 101091 307.3856 -57.95775 0.287 -0.091 PM_120297-5757 307.4428 -57.9647 0.318 -0.119 sim 1.2 0.071
35 PM_122287-4915N 110952 337.1947 -49.26539 0.19 -0.092 PM_122288-4914 337.2195 -49.2366 0.165 -0.071 nao 1.3 0.013
36* PM_101147-4536 - 18.6775 -45.6096 -0.109 -0.126 nao observada - - - - - - -
37* PM_103317-2119 - 52.9458 -21.32275 0.077 -0.04 nao observada - - - - - - -
38%* PM_103533-2313 - 58.3283 -23.2209 -0.122 -0.018 nao observada - - - - - - -
39%* PM_106291-2305Wn - 97.2851 -23.08714 -0.102 0.021 nao observada - - - - - - -
40* PM_107194-7422 - 109.8504 -74.37881 0.012 -0.123 nao observada - - - - - - -

* A companheira vermelha nao foi observada ou por erro de identificacdo no céu ou em vista do amanhecer.
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Tabela 2.2 - Fotometria para todas as estrelas observadas extraidas do catdlogo LSPM-south. A terceira coluna indica se a estrela estd presente
no catdlogo Hipparcos. A coluna 13 indica quais estrelas secundarias apresentam razao S/N>20 e as duas ultimas colunas indicam
0 Kindez € a extincdo EBVA para o sistema, respectivamente. Objetos em vermelho indicam sistemas triplos e em azul os pares

removidos com a atualizacao do catélogo.

Par Priméria Secundéria Sistema,
Identificagao | Nome HIP v J H K Nome v J H K S/N > 20 | K;pndex | EBVA
1 PM_100471-2512W - 13.33 11.8 11.48 | 11.44 | PM_I00471-2514N 18.06 | 15.05 | 14.38 14.19 nao 1.8 0.019
2 PM_101008-2125 - 12.9 11.36 | 10.92 | 10.83 | PM_I101008-2126 16.46 | 13.17 | 12.65 12.45 sim 1.1 0.019
3 PM_100426-2315 - 13.17 | 11.73 11.4 11.33 | PM_100426-2314 17.36 | 14.43 | 13.87 13.61 sim 1.9 0.018
4 PM_101266-4842W - 13.3 11.54 | 10.86 | 10.73 | PM_101266-4842E 18.76 | 14.43 | 13.94 13.7 sim 1.4 0.010
5 PM_101543-2249S - 11.22 9.91 9.5 9.44 PM_101543-2249N 16.96 | 13.68 | 13.11 12.93 sim 1.6 0.010
6 PM_102300-2402W - 13.86 | 10.65 | 12.08 | 11.98 | PM _102299-2401Ss | 18.64 | 14.66 | 14.02 13.71 nao 1.8 0.019
6 PM_102300-2402W - 13.86 | 12.39 | 12.08 | 11.98 | PM _102300-2402E 18.7 15.36 | 14.88 14.44 sim 2.5 0.019
7 PM_102463-2312 - 13.45 | 12.09 | 11.72 | 11.65 | PM_102462-2311 18.43 | 15.47 | 14.74 14.63 sim 2.2 0.029
8 PM_102542-6620 - 9.85 8.59 8.32 8.21 PM_102542-6619 17.4 13.74 | 13.13 13.01 sim 1.1 0.029
9 PM_104325-5657N - 12.16 | 10.88 | 10.51 | 10.45 | PM_104325-5657S 17.38 | 13.65 | 13.18 12.89 sim 1.3 0.010
10 PM_104477-3044W - 11.51 | 10.28 9.92 9.90 PM_104477-3044E 18.48 | 15.04 | 14.53 14.35 sim 2.2 0.023
11 PM_105418-5000 26830 8.82 7.2 6.82 6.74 PM_105418-5002 18.87 | 15.28 14.8 14.6 nao 1.5 0.032
12 PM_105425-4305E - 12.16 | 10.72 | 10.23 | 10.13 | PM_105425-4305W | 18.05 | 14.33 | 13.78 13.56 sim 1.3 0.055
13 PM_105442-2416 - 11.65 | 10.01 9.51 9.44 PM_105442-2417N 17.02 | 13.47 | 12.88 12.65 sim 1 0.029
14 PM_10559-4511 28062 10.51 8.9 8.51 8.40 PM_105560-4511 17.29 | 13.28 12.7 12.42 sim 1.2 0.065
15 PM_106276-2355W - 13.29 | 11.91 | 11.61 | 11.56 | PM_106276-2356 17.53 | 14.15 | 13.57 13.36 sim 1.2 0.061
16 PM_108239-7549W - 10.96 9.53 9.08 8.99 PM_108239-7549E 16.5 13.23 | 12.68 12.39 sim 1.6 0.155
17 PM_108386-3856 - 12.59 | 10.73 | 10.21 | 10.15 | PM_108386-3857 17.36 | 13.85 | 13.35 13.16 sim 1.5 1.087
18 PM_113133-4153N - 13.58 | 11.58 | 10.95 | 10.89 | PM_113133-4153S 18.15 14.7 14.2 13.98 sim 1.8 0.103
19 PM_118240-5107N - 11.99 9.96 8.7 9.38 PM_118241-5107 18.13 | 13.87 | 13.31 13.06 sim 1 0.077
19 PM_118240-5107S 90171 10.28 9.32 8.62 8.89 PM_118241-5107 18.13 | 13.87 | 13.31 13.06 sim 1 0.077
20 PM_120345-2219 - 11.07 9.88 9.54 9.52 PM_120345-2217 18.92 | 14.79 | 14.22 14.03 nao 1.5 0.048
21 PM_120371-5815 - 13.3 11.26 | 10.64 | 10.47 | PM_120371-5816 16.84 | 13.05 | 12.44 12.2 sim 1 0.074
22 PM_121175-4142E - 13.83 | 12.15 | 11.78 | 11.68 | PM_121175-4142W | 17.57 14.8 14.22 13.95 sim 2.3 0.031
23 PM_121229-7141 - 15.21 | 13.77 | 13.43 | 13.37 | PM_121229-7142 19.53 | 16.39 | 15.65 15.57 nao 2.4 0.048
24 PM_121545-7102 - 15.41 | 13.23 | 12.66 | 12.48 | PM_121547-7103 18.23 | 14.69 | 13.91 13.77 nao 1.3 0.026
25 PM_122487-5613W - 12.51 | 10.99 | 10.51 | 10.42 | PM_122487-5613E 16.66 | 13.26 | 12.69 12.44 sim 1.3 0.013
26 PM_123033-5311 - 13.35 | 12.25 | 11.91 | 11.85 | PM_123034-5311 19 15.31 | 14.81 14.5 sim 2 0.006
27 PM_123099-2057 - 12.32 | 10.69 10.4 10.39 | PM_123099-2056 17.49 | 14.75 14.2 13.96 sim 2.6 0.031
28 PM_123324-2154W - 10.93 9.63 9.29 9.20 PM_123324-2154E 20.23 | 15.23 | 14.83 14.5 nao 1.6 0.029
29 PM_100251-2354E - 14.55 | 12.47 | 11.99 | 11.86 | PM_100251-2354W | 18.13 | 14.74 | 14.22 | 14.091 sim 1.8 0.016
30 PM_107365-4751Sn - 11.96 9.66 9.08 8.92 PM_107365-4751Ss 19 14.43 | 13.86 13.35 nao 1.4 0.203
31 PM_108152-6337 - 12.16 9.96 9.37 9.25 PM_108153-6337 16.66 | 13.28 | 12.67 | 12.402 sim 1.8 0.174
32 PM_114568-2704N - 12.53 10.23 9.61 9.47 PM_114568-2704S 17.77 14.06 13.46 13.189 nao 1.4 0.145
33 PM_119145-7109 - 10.18 8.69 8.34 8.25 PM_119146-7109N 17.9 13.81 13.24 12.937 sim 1.4 0.058
34 PM_120295-5757 101091 9.39 8.07 7.73 7.59 PM_120297-5757 16.4 12.38 | 11.79 | 11.557 sim 1.2 0.071
35 PM_122287-4915N 110952 10.59 8.83 8.31 8.22 PM_122288-4914 19.79 15.11 14.57 14.3 nao 1.3 0.013
36%* PM_101147-4536 - 14.04 12.43 12.1 12.07 | nao observada - - - - - - -
37* PM_103317-2119 - 10.41 9.25 8.97 8.93 nao observada - - - - - - -
38% PM_103533-2313 - 14.36 | 13.05 | 12.68 | 12.62 | nao observada - - - - - - -
39% PM_106291-2305Wn - 15.19 | 13.11 12.8 12.71 | nao observada - - - - - - -
40* PM_107194-7422 - 11.84 10.47 9.98 9.87 nao observada - - - - - - -

* A companheira vermelha nio foi observada ou por erro de identificacdo no céu ou em vista do amanhecer.
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Tabela 2.3 - Niimero de estrelas observadas em cada noite ao longo de 3 semestres.

2011B 2012A 2012B
Meés Outubro Dezembro Julho Outubro
Nimero de noites 2 (doadas pela MSU) 3 2 1
Estrelas observadas 19 34 19 10
Total de estrelas 82
Pares completos 9 16 8 + 1 sistema triplo 4
Pares utilizados na analise 2 12 3 + 1 sistema triplo 4

Total de pares para analise

21 + 1 sistema triplo

Tabela 2.4 - Estrelas padroes espectrofotométricas observadas para calibracao em fluxo.

2011B 2012A 2012B
Outubro | Dezembro | Julho | Outubro
- HD49798 | LTT377 | LTT377
- LTT7987 | LTT2415

2.3 (Como os dados foram obtidos

Como descrito anteriormente, os pares estelares presentes no catalogo LSPM-south sao

formados por uma estrela de tipo F ou G e outra de tipo M. Para obtencao e interpretacao

dos resultados considerou-se que esses pares foram gerados a partir da mesma nuvem mae,

de tal forma que compartilham a mesma metalicidade. Assim, obtendo-se a metalicidade

de uma delas, automaticamente determina-se a metalicidade da companheira. E com essa

suposicao que se estima a metalicidades para as subanas M observadas neste trabalho.

Mesmo nao tendo certeza se o par se originou de uma mesma nuvem, pode-se confirmar

espectroscopicamente se o sistema realmente forma um par fisico. Como esses sistemas sao

extensos, os membros devem compartilhar dentro de certa precisao a mesma velocidade

radial e assim pode-se confirmar se o sistema realmente constitui um par estelar.
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Para estimativa de metalicidade da estrela primaria utilizou-se o n-sspp, uma revisao modi-
ficada do SEGUE Stellar Parameter Pipeline (SSPP, ver Lee et al. 2008a, Lee et al. 2008b,
Prieto et al. 2008, Smolinski et al. 2011, Lee et al. 2011 para uma descricao detalhada dos
procedimentos empregados). O n-sspp é uma ferramenta bem desenvolvida e testada para
estimativa de parametros atmosféricos de estrelas com espectros disponiveis em baixa e
média resolucao. Foi especificamente desenhado para processar grandes quantidades de da-
dos de forma automatica, tornando-o ideal para os dados deste projeto. O n-sspp também
fornece velocidades radiais através do efeito Doppler, além de estimar distancias. Se o par
é fisico, a estimativa da metalicidade da estrela priméria via n-sspp, fornece também a

metalicidade da secundaria M.

A calibracao de metalicidades das estrelas subanas é feita via correlagao entre a metalici-
dade obtida para a estrela primaria com indices de linhas extraidos dos espectros dessas
estrelas. Neste trabalho, tal correlacao foi feita com um indice descrito em Lépine et al.
(2007), chamado (rio/cam , que se baseia nas forcas das bandas de TiO5, CaH2 e CaH3. Ao
correlacionar a metalicidade com (7;0/cqar pode-se verificar quao bem este indice funciona

como um indicador de metalicidade.



Capitulo 3

Calibracoes de metalicidades

Neste capitulo apresenta-se as calibragoes tanto fotométricas quanto espectroscopicas para
calibracao de metalicidades de estrelas subanas M existentes na literatura, bem como,

adicionais sobre a relacao escolhida.

3.1 Calibracoes fotométricas

Na literatura, existem muitas propostas de calibragoes fotométricas para subanas M. A
seguir, apresenta-se algumas delas.

(a) Bonfils et al. (2005):

A primeira calibragao realizada pelos autores utilizou a correlagao entre a posi¢cao de uma
estrela ana M num diagrama cor-magnitude V — Kg — Mg, e metalicidade. A relacao

obtida foi:
Fe/H] = 0.196 — 1.527M;c + 0.091M2 + 1.886(V — Kg) — 0.142(V — Kg)%, (3.1
K

onde Kg é a magnitude aparente K e Mg é a magnitude K absoluta. A segunda calibracao
obtida por eles baseou-se nas relagoes de massa-luminosidade de Delfosse et al. (2000) para

bandas V e Kg. O resultado segue abaixo.
[Fe/H] = —0.149 — 6.508AMg , AM = Massy — Massg. (3.2)

(b) Johnson & Apps (2009):

Segundo esses autores, a metalicidade pode ser inferida através da relagao:
[Fe/H] = 0.56AMyg —0.05, AMyg = MS — Mg. (3.3)

onde AM é a diferenga entre a média de [Fe/H] de estrelas FGK de sequéncia princi-

pal do catdlogo de Valenti & Fischer (2005), definido como o polinémio de quinta ordem
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MS = Ya;(V — Ks)*, onde a=-9.58933, 17.3952, 2.22598, -0.258854, 0.0113399, e a mag-
nitude absoluta da banda K.

(c) Schalauffman & Laughlin (2010):

A calibracao dos autores acima resultou na seguinte relacao de metalicidade:
[Fe/H] =0.7T9A(V — Kg) — 017, (V — Kg) = A(V — Kg)ops — (V — Kg)iso,  (3.4)

onde (V — Kg)ops ¢ a cor V — Kg observada e (V — Kg);s0 ¢ uma fungao polinomial de
quinta ordem de M, que descreve a sequéncia principal da vizinhanca solar a partir do

catélogo de Valenti & Fischer (2005).

(d) Neves et al. (2012):
Esses autores também se basearam nas diferencas entre as cores (V' — Kg) observadas e
aquelas descritas para a vizinhanca solar de acordo com o catdlogo de Valenti & Fischer

(2005). A calibragao obtida por eles foi:

[Fe/H] = 0.57A(V — Kg) — 0.17. (3.5)

Infelizmente, nao pudemos testar nenhuma dessas calibragoes neste trabalho, pois todas

utilizam magnitudes absolutas e nao possuimos medidas de paralaxe para nossa amostra.

3.2 Calibracoes espectroscopicas

3.2.1 Forga das bandas moleculares

O sistema atualmente usado para classificacao de subanas M é baseado na for¢a das bandas
moleculares TiO e CaH préximas a 7000A, quantificadas através dos indices espectrais
CaH2, CaH3 e TiO5, como definidos por Reid et al. (1995):

Fw

Rint = 3
F cont

(3.6)

onde F,,; é o fluxo do pseudo-continuo definido no intervalo entre 7042A e 7046A, e Fyy

é o fluxo médio nos intervalos definidos para cada banda como mostra a Tabela (3.1). Os
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Tabela 3.1 - Indices espectrais originalmente definidos por Reid et al. (1995). Os indices sao

calculados a partir da razao do fluxo médio ao longo dos intervalos de comprimento

de onda especificados.

Nome do indice  Fy (A) Fcom(A)
TiO1 6718-6723 7042-7046
TiO2 7058-7061 7042-7046
TiO3 7092-7097 7042-7046
TiO4 7130-7135 T7042-7046
TiO5 7126-7135 7042-7046
CaH1 6380-6390 7042-7046
CaH2 6814-6846 7042-7046
CaH3 6960-6990 7042-7046
CaOH 6230-6240 7042-7046

Ha 6560-6566 7042-7046

indices CaH2 e CaH3 medem o nivel do fluxo médio da principal banda de CaH em relacao
ao ponto de referéncia em 7044A (que define o pseudo-continuo local). O indice TiO5 mede
o nivel do fluxo médio em uma regiao dentro das bandas de TiO em relacao ao mesmo

pseudo-continuo.

O indice CaH2 correlaciona-se com a temperatura das anas-M, enquanto o indice TiO5

varia tanto com a temperatura quanto com a metalicidade (Lépine et al. 2007).

Reid et al. (1995) calibraram também uma relagao (equagao 3.7) entre o indice [TiO5] e o

tipo espectral para anas valida no intervalo espectral entre K7 e M6.5:
tipo espectral = —10.775[Ti05] + 8.2, o = £0.5classe. (3.7)

A amostra para calibragao de Reid et al. (1995) continha 88 anas frias a uma distancia
r < 8pc que foram espectroscopicamente classificadas por Henry et al (1994) e Kirkpatrick

et al. (1995).

3.2.2 O indice de metalicidade (rio/can

A selecao cinemética (se¢@o 1.3.4) de anas do disco (com [Fe/H]~ 0.0) feita por Lépine
et al. (2007) permitiu calibrar uma correlagao entre o indice TiO5 e a soma dos indices

CaH2 e CaH3 para essas estrelas. O método se baseia em analisar a relagao existente entre
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[TiO5] e [CaH2]+[CaH3] para estrelas do disco e do halo galdctico. A Figura (3.1), obtida
de Lépine et al. (2007) para anas M, mostra como estrelas do disco se agrupam em uma
estreita faixa no centro do gréfico, enquanto as estrelas do halo aparecem mais dispersas.

Lépine et al. (2007) calibraram uma relagao entre [TiO5] e [CaH2]4[CaH3] para as estrelas
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Figura 3.1: [CaH2]+[CaH3| versus [TiO5] para estrelas do disco e do halo para a amostra de
Lépine et al. (2007)

do disco mostrada abaixo:
[Ti05], = —0.164(CaH)® + 0.670(CaH)? — 0.118(CaH) — 0.050, (3.8)

onde (CaH) = [CaH2] + [CaH3]. Esta rela¢do, no entanto, foi refinada por Dithal et al.

(2012) e escrita como:
(105, = —0.047 — 0.127(CaH) + 0.694(CaH)? — 0.183(CaH)* — 0.005(CaH)". (3.9)

A diferenca entre as duas expressoes estd no tratamento de estrelas de tipo K tardia
(“late”) e M-jovem (“early”). Entretanto, o trabalho de Lépine et al. (2012) mostrou
que a equagao (3.8) superestima a metalicidade para os subtipos mais jovens (“earlier”),
enquanto a equacao (3.9) subestima a metalicidade para estes mesmos subtipos espectrais.

A relagao foi novamente reconsiderada por Lépine et al. (2012) passando a ser:
[T@'O5]Z® =0.622 — 1.906(CaH) + 2.211(CaH)?* — 0.588(CaH)? (3.10)

De acordo com essas relagoes, estrelas do disco apresentam Ti05 = [TiO5] 7+ €nquanto

estrelas do halo se espalham entre valores de [T%05], < TiO5 < 1. A Figura (3.2) de
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Woolf et al. (2009) mostra como estrelas mais pobres em metais se afastam da curva
(formada por uma diagonal central) caracterizada pelas estrelas do disco ricas em metais.

Baseando-se nesta ideia, Lépine et al. (2007) construiram um indice para mensurar a
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Figura 3.2: [CaH2]4[CaH3]| versus [TiO5] do trabalho de Woolf et al. 2009. Nimeros préximos
aos pontos indicam estrelas com seus respectivos valores de [Fe/H]. Circulos cheios

sao estrelas do trabalho de Woolf & Wallerstein (2006) e quadrados cheios sao estrelas
do trabalho de Woolf et al. (2009).

distancia da curva definida por estrelas do disco de determinada estrela. Este indice,
chamado (ri0/cam , baseia-se na forca relativa entre as bandas de TiO e CaH expressa em
relagdo a banda de TiO calibrada para estrelas do disco (equagoes 3.8, 3.9, 3.10), sendo

definido como:
1 —-Ti05
1 — [T05] g, ’

onde [Ti05]z,, é dada pelas equagoes (3.8, 3.9 ou 3.10). O parametro (r,0/can pode, entdo,

Crio/can = (3.11)

ser calculado para qualquer estrela com base nos indices TiO5, CaH2 e CaH3. Todas as
estrelas com metalicidade igual ao do disco galdctico apresentarao (rio/cq.n = 1, enquanto
estrelas com metalicidade maior que a do disco apresentarao (rio/can > 1 € estrelas com

metalicidade menor que a do disco, (ri0/canr < 1.
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Lépine et al. (2007) testaram a consisténcia do indice (7;0/cqr como um indicador de me-
talicidade comparando o valor obtido de (rj0/cen entre componentes de sistemas bindrios
resolvidos (onde espera-se que as duas estrelas compartilhem as mesmas abundancias) no
intervalo espectral K5-M9. O resultado obtido por eles esta apresentado na Figura (3.3).
Pode-se notar que os valores de (rjo/can Ppara as componentes estao fortemente correla-
cionados; isto somente é possivel se as componentes compartilham a mesma metalicidade
e se o parametro (rio/cen Tealmente for uma medida consistente de metalicidade para
estrelas de baixa massa.
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Figura 3.3: Comparagao entre o indice de metalicidade (7;0/cqn Para componentes de sistemas

binérios resolvidos (de Lépine et al. 2007).

Este trabalho baseia-se justamente em avaliar o indice (70/cqr como um indicador de me-
talicidade para a amostra de estrelas do hemisfério sul. Nossos resultados sao apresentados

no capitulo (4).

3.2.3 Subclasses de metalicidade

Além de classificar as estrelas em pobres ou ricas em metais pode-se considerar uma des-
sas classes e subdividi-la em intervalos menores de metalicidade, isto é, em subclasses de
metalicidade. O trabalho de agrupar anas M pobres em metais em subclasses foi iniciado
por Gizis et al. (1997). A seguir, apresenta-se os trabalhos mais importantes sobre esse

tema.
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(a) Gizis et al. (1997): G97

Como ja apresentado na se¢ao (1.3.3), Gizis et al. (1997) foram os primeiros a propor
uma classificagao de metalicidades para anas e subanas M. A classificacao de G97 divi-
dia anas M em trés subclasses de metalicidade: as dM que sao anas M de metalicidade
aproximadamente solar, as sdM que sao subanas M podres em metais e as esdM que sao
subanas M extremamente pobres em metais. Entretanto, nenhuma equacao para estimar
a metalicidades dessas estrelas foi calibrada. O sistema de G97 foi inicialmente definido
para sub-tipos espectrais mais jovens que sdMb5/esdM5, sendo posteriormente expandido
para os objetos mais frios (Schweitzer et al. 1999; Lépine et al. 2003c, 2004; Scholz et al.
2004) chegando até a subanas de tipo espectral L (Lépine et al. 2003b; Burgasser et al.
2003; Gizis & Harvin 2006).

A classificacao de G97 era feita somente com base na forca das bandas de CaH1, CaH2,
CaH3 com relagao a forga da banda de TiO5, analisando-se separadamente os diagramas
de [CaH1] versus [TiO5], [CaH2] versus [TiO5] e [CaH3] versus [TiO5], como mostrado
na Figura (3.4). Contudo, a partir do trabalho de Lépine et al. (2003c) tornou-se co-
mum representar as sdM confirmadas espectroscopicamentes em um unico diagrama de
[CaH2]+[CaH3| versus [TiO5] (Lépine et al. 2004; Scholz et al. 2004a; Reid & Gizis 2005),

conforme mostrado na Figura (3.1).

Uma simplificacao do sistema de G97 foi proposta por Burgasser & Kirkpatrick (2006)
usando somente duas relagoes para definir a separagao entre dM, sdM e esdM no diagrama
[CaH2]+[CaH3| versus [TiO5]. Estes separadores foram validados utilizando objetos pre-

viamente classificados, sendo essencialmente equivalente ao sistema original de G97.

(b) Lépine et al. (2007)

Em 2007, Lépine et al. propuseram-se a re-examinar o sistema de classificacao de metalici-
dades para estrelas anas e subanas vermelhas sob a luz de novas medidas espectroscépicas
de 1983 estrelas com altos movimentos préprios obtidas do catdlogo LSPM-north (Lépine
& Shara 2005). Através de observagoes de estrelas duplas com movimentos préprios co-
muns, eles redefiniram as subclasses de metalicidade baseados na calibracao empirica da

razao entre TiO/CaH para estrelas de metalicidade aproximadamente solar como discutido
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Figura 3.4: Classificagao de subanas em subclasses de metalicidade de acordo com G97. sdM

aparecem como quadrados cheios, esdM como tridngulos cheios, sdK como circulos

cheios e estrelas nao classificadas como subanas aparecem como circulos abertos. A

barra de erro de +0.03 aparece no canto inferior direito.

na segao (3.2.2).

Com a definicao do indice (rio/can , eles reclassificaram o sistema de G97 introduzindo

uma nova subclasse, as usdK e usdM, subanas ultra pobres em metais. Mas o novo sis-

tema de Lépine et al. (2007) nao se limita a apenas introduzir uma nova subclasse para

abranger estrelas mais pobres em metais. Ao mostrar que (rjo/cerr poderia ser um in-

dicador consistente de metalicidade (Figura 3.3), eles mostraram que na classificagao de

G97, estrelas de sistemas bindrios resolvidos que devem compartilhar a mesma metali-

cidade pertenciam a subclasses diferentes, ou seja, os contornos de isometalicidades nao

eram seguidos adequadamente no plano [CaH2|+[CaH3] versus [TiO5] (Figura 3.5). A

partir dai, eles redefiniram novas classes para que essas estrelas pertencessem as mesmas

subclasses de metalicidade. Consequentemente, os contornos de isometalicidades respeita-
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ram bem melhor os limites de metalicidade (Figura 3.5). Assim, o sistema de Lépine et al.
(2007) conta com quatro subclasses de metalicidades para anas K e M: dK/dM, sdK/sdM,
esdK/esdM e usdK/usdM.
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Figura 3.5: Distribuicao dos valores dos indices de TiO5 e CaH2+4CaH3 para pares de movimento proprio
comum. As primérias e secundarias sdo conectadas por linhas retas. No antigo sistema de
classificagao (esquerda), alguns pares atravessavam os separadores de subclasses de forma
que os membros do sistema apresentavam diferentes metalicidades. O novo sistema (direita)
(Lépine et al. 2007) assegura que primdria e secundéria se localizem na mesma subclasse, que

é 0 que se espera de pares que tiveram a mesma origem.

(c) Woolf et al. (2009)

Em 2009, Woolf et al. analisaram uma amostra de 12 sdM e esdM com espectroscopia
em alta resolugao. Calibraram, pela primeira vez, uma equagao para [Fe/H] em funcao
de (riojcen Ppara estimar as metalicidades dos objetos, com precisao de 0.3 dex para
estrelas com [Fe/H] no intervalo de -1.5 dex a +0.05 dex e temperatura entre 3500K a

4000K. A equacao abaixo mostra a calibracao obtida por eles:
[Fe/H) = —1.685 4 1.632 (si0/can- (3.12)

A Figura (3.6) apresenta o ajuste para a amostra que inclui as 12 estrelas para calibracao
e outras com [Fe/H] previamente conhecidos. De acordo com a calibragao de Woolf et al.
(2009), as subclasses de metalicidades definidas por Lépine et al. (2007) se encaixam no

intervalos de metalicidades apresentados na Tabela (3.2).
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Figura 3.6: Calibracao de Woolf et al. (2009) para uma amostra de sdM e esdM observada em
alta resolugdo. Os pontos sao as estrelas e a linha sélida o ajuste linear. [Fe/H]| =
a+bCrio/car com a = —1.685 £ 0.079 e b = 1.632 & 0.096.

Tabela 3.2 - Divisao em subclasses de metalicidades como apresentada em Woolf et al.(2009) e

em acordo com as quatro subclasses propostas por Lépine et al. (2007).

Tipo espectral  (rio/can [Fe/H]
M > 0.825 > —0.34
sdM 0.500 a 0.825 -0.87 a -0.34
esdM 0.200 a 0.500 -1.36 a -0.87
usdM < 0.200 < —1.36

(d) Rojas-Ayala et al. (2010)

Em 2010, Rojas-Ayala et al. publicaram uma nova técnica para medir a metalicidade
de anas M. A técnica é baseada apenas em medicoes de indices espectrais em resolucao
moderada (R ~ 2700) na banda K do espectro eletromagnético, ndo necessitando nem de
magnitudes na banda V nem de medidas de paralaxe, o que permite analisar estrelas mais
fracas ou mais distantes. Nesse trabalho, eles analisaram 17 anas M em sistemas bindarios
com primérias F/G/K para que servissem como calibradores de metalicidade. Com me-
didas de larguras equivalentes do dubleto de Nal (2206um e 2209um), do tripleto de Cal
(2261 pm, 2263um e 2265um) e com o indice espectral de absorgao de dgua sensivel a tem-
peratura estelar, eles construiram uma escala de metalicidade com coeficiente de correlagao
maior que R? = 0.63 (que foi o obtido por Schalauffman & Laughlin 2010) e incerteza de
0.15dex. No entanto, a calibracao de Rojas-Ayala et al. (2010) somente é vélida para anas

M com metalicidade no intervalo de -0.5dex a +0.5dex.
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Como esta técnica trabalha apenas na banda K, utilizando linhas em comprimentos de
onda em torno de 2200um, nao foi possivel testa-la a nossa amostra de anas M em questao,

pois ela consiste apenas de espectros na banda V (entre 0.6um a 0.9um aproximadamente).

Pode-se notar que houve grandes esforcos para separar e calibrar a metalicidade das estrelas
subanas M ao longo dos anos e que, ainda assim, é necessario um trabalho de refinamento
para cada um desses trabalhos. O presente trabalho é focado na calibracao de metalici-
dade através do indice (ri0/cqn definido em Lépine et al. (2007) e na comparacao com a

calibragao obtida por Woolf et al. (2009).
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Capitulo 4

Resultados e discussoes

No capitulo anterior, discutiu-se as calibracao de metalicidade presentes na literatura para
anas M. Mostrou-se que ao longo dos anos houve importantes avancos neste estudo, tanto
com publicacoes de novas calibracoes quanto com refinamentos das ja existentes. Neste

capitulo analisa-se a capacidade de (ri0/c.n atuar como um medidor de metalicidade.

Na Tabela (4.1) apresenta-se os valores para os indices espectroscépicos e as abundancias
[Fe/H] e [C/Fe]. Uma tabela com as abundancias para toda a amostra observada pode
ser encontrada no Apéndice (A), enquanto todos os espectros obtidos e reduzidos podem
visualizados no Apéndice (B). As abundancias foram obtidas pelo n-sspp através das res-
pectivas companheiras primdrias. O erro tanto para [Fe/H] como para [C/Fe|] é de 0.2
dex. Como discutido anteriormente, somente estao presentes na Tabela (4.1) as estrelas

secundarias com razao S/N>20.



Tabela 4.1 - Indices espectroscépicos e metalicidades para as anas M. A incerteza nas abundéancias é de 0.2 dex.

Anas M Indices espectroscépicos Abundancias
Identificagdo | Nome [CaH2]+[Cal3] | [TiO5] | ¢rio/cam (LOT)* | Crio/car (D12)* | Crio/cam (L12)* | [Fe/H] | [C/Fe]

2 PM_101008-2126 1.38 0.65 0.96 0.88 1.03 -0.92 0.81
3 PM_100426-2314 1.52 0.66 1.30 1.10 1.44 -0.88 0.75
4 PM_101266-4842E 1.10 0.36 1.08 1.06 1.09 -1.37 1.21
5 PM_101543-2249N 1.16 0.42 1.07 1.04 1.09 -0.61 0.66
6 PM_102300-2402E 1.52 0.74 1.00 0.84 1.11 0.32 -0.48
7 PM_102462-2311 1.78 0.83 2.70 1.07 2.05 -0.45 0.35
8 PM_102542-6619 1.25 0.48 1.10 1.06 1.15 -0.57 1.09
9 PM_104325-5657S 1.42 0.73 0.81 0.73 0.87 -0.92 0.79
10 PM_104477-3044E 1.06 0.52 0.78 0.77 0.78 -0.84 0.80
12 PM_105425-4305W 1.17 0.40 1.12 1.09 1.14 -0.58 0.45
13 PM_105442-2417N 1.17 0.48 0.97 0.95 0.99 -0.56 0.43
14 PM_105560-4511 1.08 0.38 1.04 1.02 1.04 -0.16 0.11
15 PM_106276-2356 1.37 0.62 1.00 0.93 1.07 -0.22 0.16
16 PM_108239-7549E 0.98 0.34 0.98 0.97 0.98 -0.29 0.20
17 PM_108386-3857 1.23 0.49 1.04 1.00 1.07 -0.75 0.63
18 PM_113133-4153S 1.18 0.60 0.76 0.74 0.77 -1.40 1.24
19 PM_T118241-5107 1.08 0.40 1.00 0.98 1.01 -0.54 0.83
19 PM_118241-5107 1.08 0.40 1.00 0.98 1.01 -0.33 0.22
21 PM_120371-5816 1.37 0.57 1.14 1.05 1.22 -1.62 1.90
22 PM_121175-4142W 1.36 0.58 1.08 1.01 1.15 -0.93 0.86
25 PM_122487-5613E 1.27 0.54 1.02 0.98 1.07 -0.38 0.20
26 PM_123034-5311 1.38 0.70 0.82 0.75 0.88 -1.19 1.27
27 PM_123099-2056 1.63 0.84 0.94 0.68 1.03 -1.43 1.51

* LO7 é em referéncia a Lépine et al. (2007), D12 Dithal et al. (2012) e L12 Lépine et al. (2012).
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4.1 Validacao dos indices espectroscopicos

Neste trabalho, chama-se validacao ao ato de admitir que os cédlculos para obtencao dos
indices espectroscépicos foram executados corretamente através da comparacao com outro
trabalho. Para isso, compara-se a relagao entre os indices [CaH2] e [CaH2]+[CaH3| obtida
para a amostra de anas M deste estudo com a obtida por Woolf et al. (2009). O acordo
entre elas estd apresentada na Figura (4.1) e valida os cdlculos para estes indices. Como
os indices de TiO5 foram obtidos atraves da mesma metodologia que os indices de CaH2 e

CaH3, pode-se considerar que os indices de TiO5 também foram calculados corretamente.
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Figura 4.1: Comparagao entre este trabalho e o de Woolf et al. (2009) para a relacdo entre
[CaH2]+[CaH3] e [CaH2]. A relagao obtida por Woolf et al. (2009) foi [CaH2] =
(—0.282 £ 0.014) + (0.635 + 0.010)([CaH2] + [CaH3]) e a obtida neste trabalho foi
[CaH2] = (—0.261 £ 0.020) + (0.619 + 0.015)([CaH2] + [CaH3)).

4.2 A calibracao em fluxo é necessaria?

A metodologia descrita por Reid et al. (1995) para o célculo dos indices espectroscépicos
utiliza a razéo entre os fluxos médios absolutos nos intervalos especificados na Tabela (3.1).
Tal metodologia é a mesma utilizada por Lépine et al. (2012) e neste trabalho. No entanto,

nota-se que os indices calculados a partir dos espectros calibrados em fluxo sao os mesmo
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que aqueles calculados a partir de espectros sem a calibracao em fluxo, isto é, espectros
em contagens versus comprimento de onda. A Figura (4.2) e a Tabela (4.2) mostram a
comparacao entre os indices [TiO5] e [CaH2]+[CaH3] obtidos com e sem a calibra¢ao em
fluxo. As diferencas encontradas podem ser atribuidas a pequenas mudancas no perfil dos
espectros causados pela calibracao em fluxo. De fato, como os indices trabalham com razoes
de fluxos, sendo que o fluxo absoluto é diretamente proporcional as contagens, espera-se
que os indices calculados das duas formas sejam iguais. Com isso, se detetou nenhuma
razao para utilizacao da calibracao em fluxo em trabalhos que dependem exclusivamente
destes indices. Eliminando-se a calibragao em fluxo da metologia, pode-se otimizar o tempo
de observacao que, de outra forma, seria parcialmente gasto para se observar as estrelas
padroes espectrofotométricas, além de facilitar o processo de reducao de dados. Mesmo
assim, quando nao indicado, utilizou-se os indices com a calibragao em fluxo para manter

a concordancia com a metodologia de Lépine et al. (2012).

Figura 4.2: Efeito da calibragao em fluxo: (a) Comparagao entre o indice de TiO5 calculado com
e sem calibragao em fluxo. (b) Comparagao entre a soma dos indices de CaH2+CaH3

calculado com e sem calibracao em fluxo
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Tabela 4.2 - Comparacao entre os indices espectroscépicos obtidos com e sem calibracao em fluxo.

Anas M Com calibragao em fluxo Sem calibragao em fluxo Diferencga
Identificagdo | Nome [CaH2]+[CaH3] | [TiO5] | ¢rio/can (L12) | [CaH2]+[CaH3] | [TiO5] | (rio/can (L12) | [CaH2]+[CaH3] | [TiO5] | (rio/car
2 PM_101008-2126 1.52 0.66 1.44 1.53 0.66 1.54 -0.02 0.00 -0.10
3 PM_100426-2314 1.38 0.65 1.03 1.39 0.65 1.06 -0.01 0.00 -0.03
4 PM_101266-4842E 1.10 0.36 1.09 1.10 0.36 1.10 0.00 0.00 -0.01
5 PM_101543-2249N 1.16 0.42 1.09 1.16 0.42 1.10 0.00 0.00 -0.01
6 PM_102300-2402E 1.52 0.74 1.11 1.53 0.74 1.16 -0.01 0.00 -0.05
7 PM_102462-2311 1.78 0.83 2.05 1.79 0.83 2.25 -0.01 0.01 -0.21
8 PM_102542-6619 1.25 0.48 1.15 1.25 0.48 1.16 -0.01 0.00 -0.02
9 PM_104325-5657S 1.42 0.73 0.87 1.43 0.69 1.02 -0.01 0.03 -0.15
10 PM_104477-3044E 1.06 0.52 0.78 1.06 0.51 0.79 -0.01 0.00 -0.01
12 PM_105425-4305W 1.17 0.40 1.14 1.17 0.40 1.16 -0.01 0.00 -0.01
13 PM_105442-2417N 1.17 0.48 0.99 1.18 0.48 1.01 -0.01 0.00 -0.02
14 PM_105560-4511 1.08 0.38 1.04 1.09 0.38 1.05 -0.01 0.00 -0.01
15 PM_106276-2356 1.37 0.62 1.07 1.39 0.63 1.11 -0.02 0.00 -0.04
16 PM_108239-7549E 0.98 0.34 0.98 0.99 0.35 0.97 -0.01 -0.01 0.01
17 PM_108386-3857 1.23 0.49 1.07 1.23 0.49 1.09 -0.01 0.00 -0.02
18 PM_T113133-4153S 1.18 0.60 0.77 1.19 0.60 0.80 -0.01 0.01 -0.03
19 PM_T118241-5107 1.08 0.40 1.01 1.09 0.40 1.02 -0.01 0.00 -0.02
21 PM_120371-5816 1.37 0.57 1.22 1.38 0.57 1.28 -0.02 0.00 -0.07
22 PM_121175-4142W 1.36 0.58 1.15 1.36 0.57 1.20 -0.01 0.01 -0.04
25 PM_122487-5613E 1.27 0.54 1.07 1.28 0.53 1.10 -0.01 0.01 -0.03
26 PM_123034-5311 1.38 0.70 0.88 1.39 0.70 0.89 -0.01 0.00 -0.02
27 PM_123099-2056 1.63 0.84 1.03 1.64 0.83 1.13 -0.01 0.01 -0.10
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4.3 Efeito das franjas no calculo dos indices espectroscopicos

Como discutido no Capitulo 2, utilizou-se os procedimentos descritos em Goudfrooij et al
(1998) para corrigir as franjas causadas pelo CCD nos espectros das anas M. Para isso, a
equipe de astronomos residentes do SOAR forneceu rotinas automatizadas em Pyraf em
fase de conclusao. No entanto, o procedimento nao se mostrou eficiente para todas estrelas.
A Figura (4.3) mostra um exemplo de um espectro que teve praticamente 100% de suas
franjas eliminadas e a Figura (4.4) mostra outro cuja corregdo nao surtiu nenhum efeito.
A fim de determinar a influéncia das franjas para o cédlculo dos indices, comparou-se os
valores obtidos para [CaH2]+[CaH3] e [TiO5] utilizando-se os espectros com a corregao

das franjas e sem a corregao. O resultado estd apresentado na Tabela (4.3) e na Figura

(4.5).

A estrela PM_100426-2314 (Figura 4.3) obteve o melhor resultado para a corregao de
franjas e a diferenca entre os indices calculados com e sem a correcao foi de 0.07 para
[CaH2]+[CaH3| e 0.03 para o [TiO5]. Pode-se entdo, admitir que o erro cometido nos
valores dos indices para os espectros cuja correcao foi ineficiente nao deve ultrapassar esses
limites. Todas as diferencas mostradas na Tabela (4.3) sdo muito pequenas quando se leva
em conta a razao S/N média em torno de 25 desses espectros e a precisao do pipeline n-
sspp de 0.2 dex. Dessa forma, conclui-se que mesmo sem uma correcao eficiente de franjas
o erro acarretado nao afeta a capacidade de (rjo/cqp ser utilizado como um indicador de

metalicidade para a amostra em questao.

A pequena influéncia da corregao nos indices [CaH2], [CaH3] e [TiO5] é entendida pelo fato
das franjas aparecerem predominante além de 75004 e todos os indices serem calculados
para comprimentos de onda inferiores a esse, de forma que para a regiao de interesse a

correcao pode ser desconsiderada.
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Tabela 4.3 - Comparagao entre os indices espectroscépicos obtidos com e sem corregao de franjas.

Anas M Com corregao de franjas Sem corregao de franjas Diferenca
Identificagdo | Nome [CaH2]+[CaH3] | [TiO5] | (rio/can (L12) | [CaH2]+[CaH3] | [TiO5] | (rio/canm (L12) | [CaH2]+[Cal3] | [TiO5] | (rio/car
2 PM_-101008-2126 1.39 0.65 1.44 1.39 0.64 1.07 0.00 0.00 0.37
3 PM_-100426-2314 1.53 0.66 1.03 1.46 0.63 1.34 0.07 0.03 -0.31
4 PM_-101266-4842E 1.10 0.36 1.09 1.13 0.37 1.14 -0.03 0.00 -0.05
5 PM_-101543-2249N 1.16 0.42 1.09 1.18 0.41 1.13 -0.02 0.00 -0.04
6 PM_-102300-2402E 1.53 0.74 1.11 1.58 0.75 1.34 -0.05 -0.01 -0.23
7 PM_-102462-2311 1.79 0.83 2.05 1.73 0.79 2.01 0.07 0.04 0.04
8 PM_-102542-6619 1.25 0.48 1.15 1.30 0.48 1.25 -0.04 -0.01 -0.11
9 PM_-104325-5657S 1.43 0.69 0.87 1.45 0.64 1.25 -0.01 0.05 -0.37
10 PM_-104477-3044E 1.06 0.51 0.78 1.08 0.52 0.81 -0.02 0.00 -0.03
12 PM_-105425-4305W 1.17 0.40 1.14 1.14 0.38 1.14 0.03 0.02 0.00
13 PM_-105442-2417N 1.18 0.48 0.99 1.21 0.51 1.02 -0.04 -0.03 -0.02
14 PM_-105560-4511 1.09 0.38 1.04 1.10 0.38 1.06 -0.01 -0.01 -0.02
15 PM_-106276-2356 1.39 0.63 1.07 1.40 0.62 1.17 -0.01 0.01 -0.09
16 PM_-108239-7549E 0.99 0.35 0.98 1.00 0.34 0.99 -0.01 0.00 -0.01
17 PM_-108386-3857 1.23 0.49 1.07 1.24 0.49 1.10 0.00 0.00 -0.03
18 PM_-113133-4153S 1.19 0.60 0.77 1.17 0.58 0.80 0.03 0.02 -0.03
19 PM_-118241-5107 1.09 0.40 1.01 1.10 0.40 1.03 -0.01 0.00 -0.03
21 PM_-120371-5816 1.38 0.57 1.22 1.37 0.55 1.27 0.02 0.01 -0.05
22 PM_-121175-4142W 1.36 0.57 1.15 1.36 0.58 1.18 0.00 0.00 -0.02
25 PM_-122487-5613E 1.28 0.53 1.07 1.29 0.54 1.10 -0.01 -0.01 -0.04
26 PM_-123034-5311 1.39 0.70 0.88 1.38 0.70 0.89 0.00 0.00 -0.01
27 PM_-123099-2056 1.64 0.83 1.03 1.58 0.80 1.04 0.06 0.03 -0.01
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[TiO5] sem correcao de franjas
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Figura 4.5: Efeito da correcao de franjas: (a) Comparagao entre o indice de TiO5 calculado com
e sem correcao de franjas. (b) Comparagao entre a soma dos indices de CaH2+CaH3

calculado com e sem corregao de franjas.

4.4  Os sistemas triplos

Como mostrado nas tabelas (2.1) e (2.2), a amostra conta com dois sistemas triplos. O par
6 é constituido de uma estrela de tipo espectral F ou G e duas de tipo M. Este sistema po-
deria ser usado para testar a consisténcia do indice (7;0/cqm entre as secunddrias, mas uma
das estrelas M apresentou razao S/N<20 e nao pode ser utilizada na anélise. Assim, este

sistema sera tratado como um sistema duplo apenas para fins de calibracao de metalicidade.

O par 19, por sua vez, é constituido de duas estrelas de tipo espectral F ou G e uma
estrela de tipo M. Esperava-se que as estrelas F /G apresentassem a mesma metalicidade,
assumindo a origem comum de ambas, mas nao foi isto que ocorreu. A estrela PM _18240-
5107N apresentou [Fe/H]=-0.54 e a estrela PM_18240-5107S [Fe/H|=-0.33 (Tabela 4.1),
mas, essa diferenca poderia ser compensada pelo erro tipico de 0.2dex. Também era es-
perado que essas estrelas compartilhassem a mesma velocidade radial, ja que se trata de
um sistema extenso. Mas, quando compara-se as velocidades radias fornecidas pelo n-
sspp de 134.6+34.6km/s para PM_18240-5107N e 76.5+8.4km/s para PM_18240-5107S,
nota-se que elas diferem em um valor que ultrapassa o erro. Por este sistema levantar

duvidas quanto a sua natureza multipla e origens, a estrela M, PM_18241-5107 sempre
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serda apresentada distintamente nos graficos de abundancias.

4.5 Subtipos espectrais

Gizis et al. (1997) calibraram relagoes baseadas nas bandas de CaH2, CaH3, TiO5, VO1,
TiO6, VO2 e TiO7 para determinacao de subtipos espectrais (Sp) de estrelas M entre MO e
M6. Apesar das relagoes serem validas apenas neste intervalo, Sp &~ —1 indica uma estrela
K7 e Sp~ —2 indica uma K5. A fim de determinar os subtipos espectrais da amostra aqui

tratada, utilizou-se as calibracoes de G97 com as bandas de CaH2, CaH3 e TiO5:

Sp = 7.91[CaH2]* — 20.63[CaH2] + 10.71, (4.1)
Sp = —18[CaH3] + 15.80, (4.2)
Sp = —9.64[TiO5] + 7.76. (4.3)

Os subtipos espectrais sdo determinados arredondando-se os resultados das equagoes (4.1,
4.2 e 4.3) pelo seu inteiro ou semi-inteiro mais préximo. A Tabela (4.4) apresenta os
subtipos espectrais determinados para a amostra. A dispersao média nas determinacoes
utilizando-se as diferentes bandas foi de 0.6 classes espectrais. E importante notar que
nenhuma das estrelas foi classificada com subtipo M> 5, ou seja tem-se, neste trabalho,

uma amostra somente de estrelas M tipo jovem.

Ainda em relacao a amostra deste trabalho, também se pode notar mudancas nas profundi-
dades das bandas de CaH e TiO5 em funcao da variagao dos subtipos espectrais, mostradas
na Figura (1.2). A Figura (4.6) mostra como a for¢a das bandas de CaH2 e TiO5 vao se

igualando conforme caminha-se para subtipos mais tardios, conforme o esperado.
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Tabela 4.4 - Subtipos espectrais das estrelas secundérias da amostra desse trabalho de acordo
com as calibragoes de G97. As determinagoes foram feitas utilizando as bandas de
CaH2, CaH3 e TiO5.

Estrelas Subtipos espectrais Desvio
Identificacdo | Nome CaH2 | CaH3 | TiO5 | padréao
2 PM_101008-2126 MO0.5 | M0.5 | M1.5 0.6
3 PM_100426-2314 M1.0 | M1.5 | M1.5 0.3
4 PM_101266-4842E | M3.5 | M3.5 | M4.5 0.6
5 PM_101543-2249N | M3.0 | M3.0 | M3.5 0.3
6 PM_102300-2402E | MO0.5 | MO0.5 | M0.5 0.0
7 PM_102462-2311 K7 K7 MO 0.6
8 PM_102542-6619 M2.5 | M2.0 | M3.0 0.5
9 PM_104325-5657S M1.0 | M1.0 | MO.5 0.3
10 PM_104477-3044E | M3.5 | M4.5 | M3.0 0.8
12 PM_105425-4305W | M3.0 | M2.5 | M4.0 0.8
13 PM_105442-2417TN | M3.0 | M3.0 | M3.0 0.0
14 PM_105560-4511 M3.5 | M3.5 | M4.0 0.3
15 PM_106276-2356 M1.0 | M2.0 | M1.5 0.5
16 PM_108239-7549E | M4.0 | M4.5 | M4.5 0.3
17 PM_108386-3857 M2.5 | M2.5 | M3.0 0.3
18 PM_113133-4153S M2.5 | M3.0 | M2.0 0.5
19 PM_118241-5107 M3.5 | M4.0 | M4.0 0.3
21 PM_120371-5816 M1.5 | M1.5 | M2.5 0.6
22 PM_121175-4142W | M1.5 | M1.5 | M2.0 0.3
25 PM_122487-5613E | M2.0 | M2.5 | M2.5 0.3
26 PM_123034-5311 M1.0 | M2.0 | M1.0 0.6
27 PM_123099-2056 MO MO MO 0.0

4.6 Comparacao com outros trabalhos

4.6.1 Diagrama [CaH2]+[CaH3] versus [TiO5]

Como primeira andlise, construiu-se diagramas de [CaH2]+[CaH3] versus [TiO5] para fins
de comparagdo com o obtido por Woolf et al. (2009) (Figura 3.2). O resultado estd
apresentado na Figura (4.7). Nota-se que o diagrama segue a mesma distribuigao e escalas
da Figura (3.2). Entretanto, nao se percebe a mesma separacao de metalicidades que a
obtida por eles. Tal separacao somente pode ser notada a partir de uma amostra mais
numerosa de estrelas, como a utilizada por Woolf et al. (2009). Assim, o nimero reduzido

de objetos neste trabalho pode ter impossibilitado a identificacao da separacao.
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Figura 4.7: Diagrama [CaH2]+[CaH3] versus [TiO5] mostrando a localizagao da nossa amostra de

anas M (figura da esquerda) e as respectivas metalicidades delas (figura da direita).

4.6.2 Kingew € a metalicidade

Nos catdlogos LSPM-north e LSPM-south, os autores apresentam um indice cinemético
chamado K;,4.. que esta associado a metalicidade e, consequentemente, com a localizacao
do par no halo galactico. Os critérios de metalicidade para o K;, 4., foram apresentados na
secao (2.1). Nesta segdo, tais critérios foram testados utilizando as metalicidades estimadas
via n-sspp para os sistemas. A Figura (4.8) mostra que se existe uma relacdo entre a
metalicidade e K;,qez, €la € minima. Esta verificacao nao necessita de nenhum dado obtido
dos espectros das estrelas secundérias, de modo que a razao S/N dos objetos nao interfere
na andlise. Isso possibilitou construir um grafico para todos os pares observados (Figura
4.8(b)) aumentando a amostra numérica e, consequentemente, a confianga nos resultados.
Note-se a fraca correlagao entre K; 4., € a metalicidade. Os dados de metalicidade para

toda a amostra podem ser encontrados na Tabela (A.1).
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Figura 4.8: [Fe/H] versus K;nde.: (a) Amostra de sistemas com anas M com S/N>20. (b) Amostra

com todos os sistemas observados.

4.6.3  (riojcen como indicador de metalicidade

A fim de calibrar uma relacao de metalicidade para anas M em funcao de (rio/cam , as-
sim como fez Woolf et al. (2009) (Figura 3.5), construiu-se gréaficos de [Fe/H]| versus
Crio/cen utilizando as calibragoes para [T705]z, de Lépine et al. (2007, 2012) e Dithal et
al. (2012).

Como discutido anteriormente, a diferenca entre as distintas calibracoes de [T905] 2, apa-
rece predominantemente em estrelas M tipo jovem. Como a amostra deste trabalho é
constituida por objetos desses tipo espectrais, pode-se prever que os graficos utilizando
tais calibragoes serao nitidamente diferentes entre si. Os resultados estao apresentados nas

figuras (4.9), (4.10) e (4.11).

Nao é possivel notar qualquer correlagao entre (pio/cqn € [Fe/H] nas figuras (4.9) e (4.11),
mas uma fraca correlagdo pode ser percebida na Figura (4.10). Um ajuste foi obtido para

a calibragao de Dithal et al. (2012) utilizando toda amostra vélida (curva rosa):
[Fe/H] = (—1.6 £ 0.7) + (0.88 = 0.78)Crio/Ca- (4.4)

Obteve-se também, um ajuste excluindo a estrela PM_02300-2402E (par 6) pois sua me-

talicidade estimada ([Fe/H]~0.4) a situa fora do conjunto de estrelas pobres em metais. O
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ajuste (curva azul) nesta condigao foi:

[Fe/H] = (=1.9 + 0.7) + (1.2 £ 0.7)Crio/Can- (4.5)

Com esta ultima calibragao, os ajustes deste trabalho e de Woolf et al. (2009) se tornaram
mais paralelos entre si quando comparado com a calibragao da equagao (4.4). Na Figura
(4.12) mostra-se a reta obtida via equagdes (4.4) e (4.5), bem como o ajuste obtido por

Woolf et al. (2009), para fins de comparagao.

Note-se que a estrela do par ntimero 7, classificada como K7, apresentou (r;0/cqm fora do
intervalo tipico para este indice (Tabela 4.1) quando utilizou-se as equagdes de Lépine et
al. (2007) e Lépine et al. (2012). Logo, a referida estrela foi retirada das Figuras (4.9) e
(4.11).

Apesar do trabalho de Woolf et al. (2009) ter resultado em uma boa calibracao de [Fe/H]
em funcao de (rio/cqm , 0 trabalho de Lépine et al. (2012), realizado em baixa/média
resolugao, mostrou uma baixa correlacdo entre (ro0/cqam € [Fe/H], onde a metalicidade foi
obtida através de outras calibra¢oes como a de Neves et al. (2012) e Rojas-Ayala et al.

(2010). A Figura (4.13) mostra os resultados.

Lépine et al. (2012) também mostraram que os indices espectrais [CaH2|, [CaH3] e [TiO5]
sao dependentes da instrumentacao utilizada durante as observacoes. Eles observaram
uma amostra de 484 estrelas nos observatérios MDM e UH que ja havia sido observada
por Reid et al. (1995) no observatério Palomar-MSU e compararam os resultados para
os diferentes observatérios entre si (Figura 4.14). Pode-se notar que a maior parte das
diferencas sao sistematicas e podem ser corrigidas, mas uma parte delas é aleatoria sem
possibilidade de correcao. Apesar dessas diferencas serem pequenas, fica claro que esses

indices sao bastante afetados pela instrumentacao utilizada.

Outro teste importante feito por Lépine et al. (2012) foi a anélise da precisdo na de-
terminacao do (rjo/c.m em funcao do subtipo espectral da estrela. O teste resultou na
diminui¢ao da precisao de (r;0/cqn Para subtipos espectrais mais iniciais, como pode ser

observado na Figura (4.15). O espalhamento em Criojcan € bastante grande para subti-
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pos inferiores a M2, principalmente quando se compara com as diferencas em (rio/cqn das
tabelas (4.2) e (4.3), que dizem respeito ao efeito da corregao de franjas e calibra¢ao em
fluxo sobre o indice. Considerando ainda que, o intervalo tipico de (rio/cqn Vai apenas de
aproximadamente 0.2 a 1.2, dispersoes de 0.5 e 0.2 como as mostradas na Figura (4.15)
representam incertezas de 36% e 14%, respectivamente. Assim, uma parcela da ma cali-
bracao entre [Fe/H] e (ri0/cqn que se obteve neste trabalho pode ser atribuida a imprecisao
na determinagao de (rjo/cqm para subtipos mais jovens, a dependéncia de (rjo/cq.m com a

instrumentagao e aos erros em [Fe/H] obtidos pelo estimador n-sspp.

Finalmente, pode-se concluir que, a utilizacao do indice (7;0/cqn como indicador de me-
talicidade deve ser feita com bastante cautela, dada sua sensibilidade a diferentes fatores.

Pode-se mesmo questionar a validade da relagao entre o indice e a metalicidade.
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A reta em rosa mostra o ajuste para toda amostra vélida: [Fe/H] =

(—1.6 &

0.7) + (0.88 £ 0.78)Crio/carr- A reta em azul mostra o ajuste excluindo a estrela
PM_02300-2402E: [Fe/H] = (—=1.9£0.7) + (1.2 £ 0.7)(pj0/cqn- A reta em verde
mostra a calibracao de Woolf et al. (2009).
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4.7 Carbonicidade

O n-sspp também forneceu estimativas de [C/Fe] ' (chamado carbonicidade) para a amos-
tra deste estudo (Tabela 4.1). Para andlise, construiu-se, inicialmente, um grafico de [C/Fe]
versus [Fe/H| (Figura 4.16) a fim de verificar o enriquecimeto em carbono ([C/Fe] > 0.7,
Carollo et al. 2012) com a queda da metalicidade (Rossi et al. 2005). Em acordo
com Carollo et al. (2012) pode-se notar o enriquecimento para metalicidades a partir

de [Fe/H]| < —1.0.

Verificou-se, também, se (r;o/cq.m poderia se relacionar com a carbonicidade. Para isso,
graficos de [C/Fe| versus (rio/cqens@0 mostrados na Figura (4.17). Note-se uma sutil
tendéncia de [C/Fe| aumentar com a queda de (7;0/cqn na Figura (4.17(a)), mas somente
uma amostra maior poderia confirmar tal correlacao. Nenhuma correlacao pode ser perce-

bida na Figura (4.17(b)).
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Figura 4.16: [C/Fe| versus [Fe/H] para a amostra de anas M.

L[C/Fe] = log (Jch)* — log <Jy—i>®7 onde N¢ e Np. correspondem as abundincias por nimero
de dtomos dos elementos C e Fe, respectivamente. Os indices () e (®) referem-se & estrela e ao Sol,

respectivamente.
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Capitulo 5

Conclusoes

Este trabalho visou um estudo sobre calibracoes de metalicidade de estrelas subanas M.
Primeiramente foi introduzido o contexto onde este trabalho esta inserido. Em seguida,
apresentou-se a metodologia utilizada, discutindo sobre o catalogo LSPM-south e a selecao
de estrelas, sobre as configuragoes instrumentais do espectrografo Goodman e sobre a
reducao de dados. Apresentou-se também, a amostra de objetos observados neste traba-
lho (tabelas 2.1 e 2.2). Posteriormente, as calibragoes de metalicidades para subanas M
existentes na literatura foram avaliadas para a amostra em estudo e apresentou-se aquela

na qual este trabalho se focou.

Foram apresentados os resultados, comecando pela validacao no calculo dos indices espec-
troscopicos. Mostrou-se também, que a calibracao em fluxo pouco interfere nos valores
desses indices. O procedimento de correcao de franjas, também pouco afetou o resultado
final dos indices, considerando que a instrumentacao pode introduzir incertezas maiores
nos indices do que aquelas causadas pelo efeito da calibracao em fluxo e da correcao de
franjas. Apds estimar os subtipos espectrais da amostra de anas M utilizando bandas mo-

leculares de CaH e TiO, encontrou-se que a mesma ¢ constituida de anas M tipo jovem.

Apresentou-se as tentativas de utilizagao do indice (rj0/car como um indicador de meta-
licidade. Infelizmente nao foi possivel obter uma boa correlacao entre (ri0/cam © [Fe/H].
Uma possivel causa dessa falha de calibracao pode ser o fato do indice (ri0/cqn depender
da instrumentacao utilizada e dos subtipos espectrais analisados como foi averiguado no
trabalho de Lépine et al. (2012). Este dltimo, também encontrou uma débil correlagao

entre (rio/cem e [Fe/H] para uma amostra de anas M do hemisfério norte. A partir da
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analise feita neste trabalho, conclui-se que (ri0/can 120 ¢ um bom calibrador de metali-
cidade, uma vez que se mostra carregado de varias incertezas. Por fim, apresentou-se os
resultados de carbonicidade para amostra demostrando como estrelas pobres em metais

tendem a ser enriquecidas em carbono.
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Tabela A.1 - Resultados para [Fe/H] e [C/Fe] obtido pelo n-sspp para todos os pares observados.

O incerteza nas abundancias é de 0.2dex

Par Primaéria Abundéancias compartilhadas Secundéria Sistema
Identificagdo | Nome [Fe/H)] [C/Fe] Nome S/N> 20 | Kindex
1 PM_100471-2512W 0.04 -0.14 PM_100471-2514N nao 1.8
2 PM_101008-2125 -0.88 0.75 PM_101008-2126 sim 1.1
3 PM_100426-2315 -0.92 0.81 PM_100426-2314 sim 1.9
4 PM_101266-4842W -1.37 1.21 PM_101266-4842E sim 1.4
5 PM_101543-2249S -0.61 0.66 PM_101543-2249N sim 1.6
6 PM_102300-2402W 0.32 -0.48 PM_102299-2401Ss nao 1.8
6 PM_102300-2402W 0.32 -0.48 PM_102300-2402E sim 2.5
7 PM_102463-2312 -0.45 0.35 PM_102463-2312 sim 2.2
8 PM_102542-6620 -0.57 1.09 PM_102542-6619 sim 1.1
9 PM_104325-5657N -0.92 0.79 PM_104325-5657S sim 1.3
10 PM_104477-3044W -0.84 0.80 PM_104477-3044E sim 2.2
11 PM_105418-5000 -0.27 0.16 PM_105418-5002 nao 1.5
12 PM_105425-4305E -0.58 0.45 PM_105425-4305W sim 1.3
13 PM_105442-2416 -0.56 0.43 PM_105442-2417N sim 1
14 PM_10559-4511 -0.16 0.11 PM_105560-4511 sim 1.2
15 PM_106276-2355W -0.22 0.16 PM_106276-2356 sim 1.2
16 PM_108239-7549W -0.29 0.20 PM_108239-7549E sim 1.6
17 PM_108386-3856 -0.75 0.63 PM_108386-3857 sim 1.5
18 PM_113133-4153N -1.4 1.24 PM_113133-4153S sim 1.8
19 PM_118240-5107N -0.54 0.83 PM_118241-5107 sim 1
19 PM_118240-5107S -0.33 0.22 PM_118241-5107 sim 1
20 PM_120345-2219 -0.86 1.23 PM_120345-2217 nao 1.5
21 PM_120371-5815 -1.62 1.90 PM_120371-5816 sim 1
22 PM_121175-4142E -0.93 0.86 PM_121175-4142W sim 2.3
23 PM_121229-7141 -0.55 0.94 PM_121229-7142 nao 2.4
24 PM_121545-7102 -0.38 0.24 PM_121547-7103 nao 1.3
25 PM_122487-5613W -0.38 0.20 PM_122487-5613E sim 1.3
26 PM_123033-5311 -1.19 1.27 PM_123034-5311 sim 2
27 PM_1230992057 -1.43 1.51 PM_123099-2056 sim 2.6
28 PM_123324-2154W -0.97 1.12 PM_123324-2154E nao 1.6
36 PM_101147-4536 0.27 -0.40 nao observada - -
37 PM_103317-2119 -0.47 0.61 nao observada - -
38 PM_103533-2313 -0.58 0.57 nao observada - -
39 PM_106291-2305Wn | -0.09 -0.01 nao observada - -
40 PM_107194-7422 -0.58 0.50 nao observada - -
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000000

000000

000000

Apéndice B. Espectros estelares

99

Nao observada

Nao observada

Figura B.35: Par 40



	Introdução
	Resumo
	Estrelas de tipo espectral M
	Classificação de temperatura
	Anãs versus Gigantes e o Log(g)

	Estrelas subanãs M
	Relação metalicidade/raio
	Características espectroscópicas
	Classificação de metalicidade
	Como separar anãs do disco de subanãs do halo

	Sistemas binários: Detecção
	Subanãs em sistemas binários

	Este trabalho

	Metodologia
	O catálogo e a seleção
	Observações e redução dos dados
	Como os dados foram obtidos

	Calibrações de metalicidades
	Calibrações fotométricas
	Calibrações espectroscópicas
	Força das bandas moleculares
	O índice de metalicidade TiO/CaH
	Subclasses de metalicidade


	Resultados e discussões
	Validação dos índices espectroscópicos
	A calibração em fluxo é necessária?
	Efeito das franjas no cálculo dos índices espectroscópicos
	Os sistemas triplos
	Subtipos espectrais
	Comparação com outros trabalhos
	Diagrama [CaH2]+[CaH3] versus [TiO5]
	Kindex e a metalicidade
	TiO/CaHcomo indicador de metalicidade

	Carbonicidade

	Conclusões
	Referências
	Apêndice
	Resultados para toda amostra observada
	Espectros estelares


