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Dedicado aos meus pais



“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.”

The Restaurant at the End of the Universe — Douglas Adams
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Resumo

Idades Cinematicas para Anas Tardias da Vizinhanga Solar

por Felipe de Almeida Fernandes

Objetivo: Desenvolvemos um método para estimar uma funcdo de densidade de
probabilidade (fdp) para a idade de uma estrela com base em suas velocidades peculiares
Ui, V. e W, e sua excentricidade orbital. Da fdp obtida, estimamos uma idade individual

para a estrela usando a idade mais provavel e a idade esperada.

Amostra: A amostra utilizada neste trabalho é o levantamento Geneva-Copenhagen
(GCS; Nordstrom et al., 2004), que contém nao s6 velocidades espaciais e excentricidades

orbitais para cerca de 14 000 estrelas, mas também idades isocronais.

Método: Utilizando as estrelas do GCS, ajustamos os parametros que descrevem
as distribuicoes cineméticas de estrelas de diferentes idades. Em seguida, invertemos a
relacao entre os parametros das distribuicoes cinematicas e a idade utilizando a forma

multivariacional do Teorema de Bayes.

Resultados: Reafirmamos que a distribuigdo das velocidades Uy, V, e Wy, e
das componentes principais do elipsoide de velocidades v; e vo sdao bem ajustadas por
Gaussianas para uma dada idade. A relagdo entre as dispersoes de velocidades e a
idade é bem ajustada pela relacao o;(t) = b;t*. Como um subproduto, encontramos
a velocidade peculiar do Sol: Uy = 9.8 £ 0.3kms™!, Vo = 125 £ 0.9kms ™ e W =
72+ 02kms ! em 6timo acordo com os resultados obtidos por diferentes autores.
Obtemos a fdp para a idade de 9102 estrelas do GCS e mostramos que a distribuigao
das idades individuais construidas da fdp estd em bom acordo com a distribuicao das
idades isocronais. Observamos também um declinio da metalicidade média em relacao

as idades obtidas para estrelas mais jovens que 8 Ga.
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Abstract

Kinematical Ages for Late-Type Dwarfs in the Solar Neighborhood

by Felipe de Almeida Fernandes

Objective: We develop a method to estimate a probability density function (pdf)
for the age of a star based on its peculiar velocities Uy, Vi and W, and its orbital
eccentricity. From this age pdf, we estimate an individual age for the star using the

most likely age and the expected age.

Sample: The sample used in this work comes from the Geneva-Copenhagen Sur-
vey (GCS; Nordstrom et al., 2004), which contains not only the spatial velocity and

orbital eccentricity for about 14 000 stars, but also isochronal ages.

Method: Using the GCS stars, we fitted the parameters that describe the kine-
matical distributions of stars for different ages. Then, we inverted the relation between
the parameters of the kinematical distributions and age using the multivariate form of

the Bayes Theorem.

Results: We reassert that the distributions of the velocities U, V, and W,, and
the main components of the velocity ellipsoid v; and vy are well described by Gaussians
for a given age. The relation between the velocities dispersions and the age is well fitted
by the relation o;(t) = b; t%. As a by-product, we found the peculiar velocity of the Sun
tobe Uy = 9.840.3kms™!, Vo =12.54+0.9kms™! and W = 7.2+0.2kms~! in good
agreement with the results obtained by different authors. We have obtained the pdf for
the age of 9102 stars from the GCS and have shown that the distribution of individual
ages constructed from the pdf is in good agreement with the distribution of isochronal
ages. We also observe a decline in the mean metallicity with our ages for stars younger
than 8 Gy.
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Capitulo 1

Introducao

Uma das grandes dificuldades enfrentadas pelo astronomo é o fato de que a duragao de
diversos processos, como a formacao e evolucao de estrelas, é extremamente maior do que
o que pode ser observado ao longo de uma vida humana (na realidade, muitos processos
sao centenas de milhoes de vezes mais longos que isso). Por causa disso, somente somos
capazes de estudar a evolugao de sistemas, de um ponto de vista observacional, se formos
capazes de identificar diferentes objetos em diferentes etapas de um mesmo processo

evolutivo.

As idades das estrelas sdo importantes em uma série de problemas astrofisicos,
que vao desde estudos relacionados a estrutura e evolugao estelar a estudos acerca da
evolucao da Galdxia como um todo (como investigacoes da evolugao quimica da Galéxia,
através da relacao idade-metalicidade, e da evolugao dindmica da Galéxia, através da

relacdo entre a idade e os parametros cinematicos das estrelas).

Diversos métodos para determinar idades estelares podem ser encontrados na lite-
ratura, porém, nenhum deles pode ser considerado ideal para todos os tipos de estrelas,
ja que algumas estrelas apresentam caracteristicas que impedem que suas idades sejam
calculadas por algum desses métodos. Por causa disso, esforcos devem ser feitos no
sentido de desenvolver novos métodos aplicaveis também a estas estrelas nao abarcadas
pelos métodos tradicionais. Além disso, o desenvolvimento de métodos independentes
permite validar as idades obtidas pelos métodos que ja se encontram em uso na litera-

tura.



Capitulo 1. Introducao 2

No Capitulo 2, descrevemos com mais detalhes a importancia das idades estelares
em diferentes investigagoes astrofisicas e apresentamos os principais métodos disponiveis
na literatura. Mostramos que mesmo quando consideramos todos os principais métodos
desenvolvidos, ainda existem estrelas para as quais nao é possivel determinar as idades,
como é o caso das anas M, o que nos motivou a buscar o desenvolvimento de um novo

método capaz de inferir idades.

Para a compreensao do método, é necessario conhecer alguns conceitos da ci-
nemética das estrelas da vizinhanga Solar, como os sistemas fundamental e local de re-
pouso, as velocidades peculiares, a velocidade peculiar do Sol, o aquecimento dinamico
do disco, o formalismo do elipsoide de velocidade, o desvio do vértice e a deriva as-

simétrica. Dedicamos o Capitulo 3 deste trabalho a apresentacao destes conceitos.

Neste estudo, desenvolvemos trés métodos capazes de determinar uma funcao de
densidade de probabilidade para a idade de estrelas individuais com base em seus mo-
vimentos espaciais e na excentricidade de suas érbitas. Este método se baseia no aque-
cimento dinamico do disco: estrelas mais velhas apresentam maior probabilidade de
apresentarem componentes de velocidade maior, pois a dispersao das componentes de

velocidade é maior para grupos de estrelas mais velhas.

Para quantificar a probabilidade de que uma estrela de idade t possua deter-
minadas componentes de velocidade e excentricidade é necessario conhecer as formas
das distribuicoes destas grandezas para um conjunto de estrelas de idade ¢t. Para cons-
truir um modelo das distribuigoes utilizamos as estrelas do catdlogo Geneva-Copenhagen
(Casagrande et al., 2011), que corresponde a um extenso levantamento de anas F e G,
contendo dados cineméaticos e idades para mais de 16 000 estrelas. No Capitulo 4 des-
crevemos com detalhes o levantamento Geneva-Copenhagen e definimos a subamostra

(que chamamos de Amostra A) utilizada neste estudo.

Parametrizamos as distribuicoes das componentes de velocidade de acordo com o
formalismo do elipsoide de velocidades (Schwarzschild, 1907). Neste caso, os parametros
que descrevem a distribuicao sao os desvios padroes das componentes de velocidade,
o desvio do vértice e a deriva assimétrica. Utilizamos os dados da Amostra A para
obter os ajustes dos parametros em funcao da idade. Para obter as distribuicoes de

excentricidade foi necessario encontrar inicialmente uma relacao entre a excentricidade
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e as componentes de velocidade espacial da estrela, o que foi feito através do formalismo

de Lagrange. Os detalhes destes procedimentos sao apresentados no Capitulo 5.

Conhecendo as distribuicoes das componentes de velocidade espacial e excentrici-
dade para uma dada idade t, somos capazes de calcular a probabilidade de que uma es-
trela desta idade possua determinados valores observados para estas grandezas. Através
da aplicacao do teorema de Bayes, podemos inverter esta relacao de probabilidade para
obter a probabilidade de que uma estrela possua uma determinada idade dadas as com-
ponentes de sua velocidade espacial e/ou a excentricidade de sua drbita. Obtendo as
probabilidades para diferentes idades, construimos a funcao de densidade de probabili-
dade para a idade da estrela. O desenvolvimento deste método também é apresentado

no Capitulo 5.

Esta fungéo de densidade de probabilidade nos permite caracterizar idades indi-
viduais a partir da idade mais provavel, idade esperada e idade mediana. Ela também
nos permite estimar as incertezas na determinacao das idades individuais com base nas
idades correspondentes aos diferentes percentis. Utilizamos o método para determinar
as idades cinematicas das estrelas da Amostra A. Com estas idades (que chamamos
idades cinemdticas), obtivemos a distribuicao das idades das estrelas da Amostra A e
estudamos a relacao idade—metalicidade. Apresentamos os resultados, juntamente com

a comparacao com os resultados obtidos utilizando as idades isocronais, no Capitulo 6.

Por fim, o Capitulo 7 apresenta nossas conclusoes e as perspectivas futuras que

temos quanto a este projeto.



Capitulo 2

Idades estelares

De acordo com o “teorema” de Vogt-Russell, a trajetéria evolutiva de uma estrela (as
diferentes estruturas internas que a estrela possui ao longo de diferentes épocas) em
equilibrio térmico e hidrostatico é determinada principalmente por sua massa inicial e
sua composicao quimica. A idade da estrela, por sua vez, especifica em qual etapa de
sua trajetéria evolutiva a estrela se encontra. Dessa forma, a idade, juntamente com a
massa e a composi¢ao quimica, define a estrutura interna da estrela: seus gradientes de
temperatura, pressao, luminosidade e seu perfil radial de densidade. Este fato, em si,
ja torna o conhecimento das idades estelares extremamente importante para uma série
de problemas astrofisicos relacionados a estrutura e evolucao estelar, mas as idades sao

ainda importantes em uma grande quantidade de outros estudos, como por exemplo:

e Asidades individuais de estrelas muito jovens sao importantes para estudos de sis-
temas planetarios, pois ajudam a compreender o processo de formagao e migracao

planetéaria e a evolugao da poeira circunstelar.

e A distribuicao de idades de estrelas de longa vida reflete o histérico de formacao

estelar e pode ajudar a compreender aspectos da estrutura e evolugao da Galéxia.

e As abundancias médias de elementos quimicos de grupos de estrelas de longa vida
de diferentes idades sao extremamente importantes em estudos da evolugao quimica

da Galéxia.

e A identificagao de estrelas com idade suficientemente avancada para que vida como
a da Terra tenha evoluido o suficiente para ser detectada pode direcionar nossas

4
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buscas por formas de vida extraterrestre para sistemas para os quais a possibilidade

de sucesso é maior.

e A determinacao das idades de estrelas de tipo solar permite-nos compreender o
comportamento do Sol em diferentes etapas de sua evolugao. Dessa forma, pode-

mos saber como era o comportamento do Sol no passado e como serd no futuro.

Entretanto, determinar as idades nao é uma tarefa simples. Enquanto as massas
podem ser medidas diretamente em sistemas multiplos, para os quais as érbitas sao
conhecidas, e as abundéancias quimicas podem ser obtidas por espectroscopia, nao existe
nenhuma forma direta de medir as idades. Para inferir as idades, é preciso identificar
propriedades das estrelas, internas ou externas, que variam com o tempo e determinar

a relagao que estas propriedades possuem com a idade.

De acordo com Barnes (2007), para ser considerado ideal, o método utilizado para
datar as idades deve utilizar um observavel que seja uma propriedade individual das
estrelas, sensivel apenas a idade, e que varie monotonicamente com a idade. A relacdo
deve ser calibrada utilizando determinagoes independentes, como a idade fundamental
do Sol. A fung@o que descreve o observavel em relagao a idade deve ser identificada e
invertida de forma a fornecer a idade a partir do observavel. E ainda, é necessario que

as incertezas possam ser estimadas.

De todos os métodos ja desenvolvidos, nenhum pode ser considerado ideal. No ge-
ral os observaveis utilizados possuem relagdo com outras grandezas (nem sempre iden-
tificadas), faltam dados fundamentais independentes para as calibragbes e em alguns
casos a determinagao das incertezas é uma tarefa bastante complexa, e quando possivel,
é comum encontrar incertezas da ordem de 50% ou superior. Entretanto, mesmo que os
métodos nao sejam universalmente ideais, eles podem se aproximar de um método ideal

quando considerado um tipo especifico de estrelas.

Neste capitulo, descrevemos os principais métodos tradicionais. O método ci-
nematico, que desenvolvemos neste estudo, serd apenas brevemente apresentado neste
capitulo, sendo discutido com detalhes no Capitulo 5. Uma das vantagens do método
que desenvolvemos é o fato de ele nao possuir nenhuma restricdo quanto a sua aplicagao
para estrelas anas M individuais, para as quais nenhum dos demais métodos pode ser

aplicado. Atualmente, somente é possivel determinar a idade destas estrelas quando elas
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fazem parte de um aglomerado ou de um sistema bindrio, no caso em que a idade da

companheira pode ser inferida através de alguma das técnicas desenvolvidas.

2.1 Principais métodos

Na literatura podemos encontrar varios métodos desenvolvidos para estimar idades para
as estrelas; entretanto, nenhum deles satisfaz todas as condicOes necessarias para que
seja considerado um método ideal e universal. Na prética, o método mais adequado para
datar a idade de uma estrela depende das caracteristicas da prépria estrela. Portanto,
faz-se necessario o conhecimento abrangente dos diversos métodos desenvolvidos para

que se possa determinar qual o método mais adequado para o objeto de interesse.

Sempre que possivel, deve-se buscar aplicar mais de um método independente para
datar a idade de uma estrela. Mesmo que um método forneca uma idade pouco precisa,
e outros métodos s6 possam fornecer limites superiores e/ou inferiores, juntos eles po-
dem permitir a obtencao de uma idade mais precisa e acurada. Como exemplo desta
abordagem, podemos citar Lachaume et al. (1999) que aplica cinco métodos distintos
(e nem sempre independentes) com o objetivo de comparar os resultados e combina-los

para obter melhores estimativas.

No entanto, veremos que as limitacoes para determinados tipos de estrelas, como
o caso das estrelas de populacoes II, sao tamanhas, que apenas um método é viavel e
as idades obtidas nem sempre estao de acordo com o esperado pelo modelo cosmolégico
(Ludwig et al., 2010). No caso das estrelas frias evoluidas de baixa massa (anas M)
isoladas, nenhum dos métodos principais pode ser aplicado. O método cinemaético aqui
desenvolvido busca preencher esta lacuna, permitindo que idades possam ser determina-
das para membros dessa classe de estrelas. As idades derivadas pelo nosso método para
as estrelas de longa vida abrem caminho para o estudo da evolucao quimica da Galéxia,
do histérico de formagao estelar na vizinhanga Solar e de diversas relagoes para estrelas

de baixa massa, como a idade—periodo de rotagao e idade—atividade cromosférica.

Nesta secao serao apresentados os principais métodos. Todos eles contém peculi-
aridades e complexidades cuja discussao foge aos objetivos deste trabalho. Sempre que
possivel, serao apresentadas referéncias nas quais uma descricdo mais detalhada de cada

método pode ser encontrada. Neste texto, o objetivo sera destacar a aplicabilidade de
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cada abordagem, suas vantagens e desvantagens frente as demais, enfatizando as razoes

pelas quais tais métodos nao podem ser aplicados para estrelas anas M.

Para simplificar a descricao dos métodos, seguiremos a classificagdo utilizada por
Soderblom (2010). Nesta classificagdo, os métodos se dividem em: fundamentais, semi-

fundamentais, dependentes de modelo, empiricos e estatisticos.

2.1.1 Idade fundamental

Para um método ser considerado fundamental, a fisica por tras da relagao entre a gran-
deza observada e a idade precisa ser bem conhecida. Entre todos os métodos ja desen-
volvidos, apenas um pode ser considerado fundamental: a datacao radiativa de material

meteoritico.

Como nédo temos acesso a este tipo de material em nenhum outro sistema estelar
além do nosso, este método s6 pode ser aplicado para o Sol. Ele aponta uma idade de
4.56740.001+0.005 Ga oara o Sistema Solar (Chaussidon, 2007), sendo a incerteza de 1
milhao de anos relacionada as precisoes nas medidas e a de 5 milhoes de anos relacionada

a incertezas na sequéncia exata dos eventos nos primeiros anos desse sistema.

Mesmo nao sendo aplicavel para outras estrelas, este método é extremamente
importante por fornecer, ao mesmo tempo, uma idade precisa e acurada para o Sol. Esta

idade pode entao ser usada como calibragao ou como validagao dos demais métodos.

2.1.2 Idades semifundamentais

Os métodos semifundamentais sao assim chamados porque, a despeito de a fisica por tras
dos processos envolvidos ser bem compreendida, suas aplicacoes dependem de suposicoes

de relacoes e pardametros nem sempre bem conhecidos.

Os principais métodos semifundamentais sao a nucleocosmocronologia (cuja aplicagao
s6 é possivel supondo abundéncias iniciais relativas entre diferentes elementos) e o
método de idade de expansao de aglomerados (que necessita da adogao de uma ex-
pressao para o potencial gravitacional da Galdxia). Apresentamos a seguir uma visao

geral destes métodos.
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2.1.2.1 Nucleocosmocronologia

Um dos métodos semifundamentais desenvolvidos para estimar a idade das estrelas é
o método da nucleocosmocronologia. Este baseia-se na presenca de elementos radioa-
tivamente instaveis de longa vida na atmosfera das estrelas. Para aplica-lo, é preciso
identificar isétopos que possuam um tempo de meia—vida comparavel a idade do objeto
de estudo. O método estd entao limitado por nossa capacidade de detectar as linhas de

absorcao destes isd6topos no espectro da estrela.

Soderblom (2010) apresenta uma descri¢ao sucinta do método e uma revisao mais
detalhada pode ser encontrada no paper de Cowan et al. (1991). Uma andlise mais atual
dessa abordagem e das incertezas associadas foi apresentada por Ludwig et al. (2010).

Neste trabalho, serd apresentada apenas uma visao geral.

Os dois isétopos mais vidveis para uso sdo o 233U que possui tempo de meia vida
igual a 4.47 bilhdes de anos, e o 232Th, que apresenta um tempo de meia vida de 14.05
bilhoes de anos. Dentre estes, o Th é mais facilmente observado, apresentando uma

linha de absorcao em 4019 A.

O principio no qual este método se baseia é bastante simples: deve-se medir a
abundancia relativa entre um elemento instavel e outro estdvel e, entao, se as abundancias
relativas iniciais e o tempo de meia-vida do elemento instavel sao conhecidos, pode-se
calcular o tempo necessario para que ocorra o decaimento observado do elemento instavel

(a idade da estrela) através da conhecida relagdo de decaimento:

1 Nxo
thuel = m Ti/2 In N7X ) (21)

onde ¢ corresponde a idade da estrela e 71/, ao tempo de meia-vida do elemento; Nxq e

Nx sao, respectivamente, as abundancias inicial e observada para o elemento em questao.

A abundéancia inicial do elemento instavel Nxg pode ser obtida através da abundéancia
de um elemento estdvel de referéncia Ng, se a taxa de producao relativa entre estes dois
elementos () for conhecida.

Nxo = BNpg (2.2)

Entretanto, na pratica, a aplicacao do método nao é tao simples e estd sujeita a

diversas fontes de incerteza.
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O fato de as linhas de absorcao de uranio e tério serem muito fracas em relacao
aos demais elementos faz com que a observacao das linhas desses isétopos somente seja

possivel para estrelas que apresentam metalicidade muito inferior & do Sol.

E também preciso adotar uma determinada taxa de formacao relativa entre o
elemento instdavel e um elemento estavel de referéncia, razao pela qual este método é
semifundamental. Apesar de o decaimento de elementos instdveis ser bem compreendido,
as abundancias relativas iniciais entre os elementos sao ainda pouco conhecidas e as
incertezas acerca das abundancias iniciais sao tao maiores quanto mais recentemente se

deu a formacao das estrelas em questao.

Os dois fatores supracitados dificultam muito a aplicagdo do método para estrelas
mais jovens e ricas em metais. A formacgao destas estrelas iniciou-se em uma época
para a qual as incertezas nas abundancias iniciais ja sdo muito elevadas e a metalicidade
delas ja é alta o suficiente para que as linhas de absorgao do urdnio e do toério sejam
ofuscadas pelas linhas dos demais elementos. No entanto, o método é ideal para as
estrelas de populacao II, que se formaram nos primérdios da Galdxia e apresentam

baixa metalicidade.

Talvez a principal vantagem do método de nucleocosmocronologia é o fato de nao
exigir o conhecimento da distancia da estrela. Veremos que no método das isécronas, e
no método cinemaético aqui apresentado, a distancia é fundamental. Como as estrelas de
populagao IT encontram-se, no geral, em distancias maiores que as que podemos medir,
os demais métodos nao sao aplicaveis e a nucleocosmocronologia se configura no principal
método através do qual a idade dessas estrelas é determinada. A nucleocosmocronologia
é, entao, fundamental para o estudo da evolucao de estruturas muito antigas como o

halo e o disco espesso.

Entre os trabalhos que aplicam este método temos Ludwig et al. (2010) e del Peloso
et al. (2005a,b,c). A partir dos resultados de Ludwig et al. (2010) fica claro que o método
¢é extremamente dependente do valor suposto para taxa de producao relativa entre o
elemento instavel e o elemento estavel de referéncia. Utilizando as taxas de producgao
relativa obtidas por diferentes autores, Ludwig et al. (2010) encontram diferengas que
chegam a 6 bilhdes de anos. Além disso, encontram idades bastante superiores ao tempo
de Hubble (por ex. 37.2 Ga), idades com incertezas superiores ao tempo de Hubble (por

ex. 18.5 Ga), e até mesmo idades formalmente negativas (por ex. —1.5 Ga). E evidente
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que avancos no conhecimento das abundancias relativas iniciais dos elementos nos sitios

onde se formaram as estrelas em estudo sao fundamentais para tornar o método viavel.

O trabalho de del Peloso et al. (2005a,b,c) apresenta uma abordagem ligeiramente
diferente que merece ser comentada. Ao incluir na anélise modelos de evolucdo quimica
da Galéxia, del Peloso et al. (2005a,b,c) aplicaram o método de nucleocosmocronologia
para estrelas do disco fino. Neste caso, o método nao foi aplicado para determinar
a idade de estrelas individuais, mas sim da formacao do disco fino. O valor que eles
obtiveram, de (8.8 +1.7) Ga, esta de acordo com os valores obtidos através da aplicacdo

de diferentes métodos (Knox et al., 1999; Leggett et al., 1998).

2.1.2.2 Idade de expansao

Outro método semifundamental é o que se baseia na dissolugao de aglomerados. Sabemos
que as estrelas se formam em conjunto a partir de nuvens moleculares gigantes. As vérias
estrelas que se formam simultaneamente mantém-se ligadas por atragdo gravitacional
mutua, formando os aglomerados, mas se dispersam rapidamente: apenas cerca de 4%
dos aglomerados chegam a 100 milhoes de anos, e mais de 90% dissolvem-se antes de

completar 10 milhoes de anos (Lada & Lada, 2003).

Conhecendo os dados cineméticos de estrelas de aglomerados que ainda nao se dis-
solveram completamente, é possivel tracar suas érbitas até o instante em que as estrelas
se encontravam espacialmente mais préximas e, assim, estimar a idade das estrelas do
aglomerado. Contudo, é necessario fazer suposicoes a respeito do potencial da Galéxia,
e, por causa disso, o método é semifundamental. Por definicao, este método nao pode
ser aplicado para estrelas individuais, fornecendo apenas idades para os aglomerados

como um todo.

Grande parte dos demais métodos desenvolvidos para determinar idades estelares
exige a aplicacao de determinados modelos, o que adiciona incertezas aos resultados ob-
tidos. Uma das principais vantagens do método de expansao de aglomerados é que este
se baseia em principios simples e exige apenas o conhecimento do movimento espacial
das estrelas. E entdo necessdrio conhecer as distancias, movimentos préprios e veloci-
dades radiais das estrelas que constituem o aglomerado. A incerteza na determinagao

dessas medidas leva a incertezas nas posicoes calculadas para as estrelas tao maiores
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quanto mais remotamente no passado essa posicao for calculada. Por causa disso, cal-
cular posigoes em que as estrelas estavam ha mais de 20-30 milhoes de anos torna-se
problematico (Soderblom, 2010). Isso faz com que o método sé seja vidvel para estrelas
muito jovens (de poucos milhoes de anos), sendo, em muitos casos, o tinico método viavel

para estas estrelas.

Exemplos da aplicacao deste método podem ser encontrados em de la Reza et al.
(2006), Makarov (2007) e Ortega et al. (2002). Outros exemplos podem ser encon-
trados referendados Ferndndez et al. (2008) (no qual o método é denominado ‘idades
dindmicas’). de la Reza et al. (2006) aplicam o método para derivar a idade da associagao
de estrelas TW Hya, obtendo uma idade de 8.3 + 0.8 Ma. Makarov (2007) apresenta
idades para as associacoes de Tucana-Horologium (27 Ma), Beta Pictoris (22+12 Ma) e
AB Dor (38 Ma). Ortega et al. (2002) também obtiveram uma idade para Beta Pictoris

através da aplicacao deste método, obtendo uma idade de 11.5 Ma.

Considerando os exemplos citados, fica claro que o método de expansao sé pode
ser aplicado para grupos estelares muito jovens (< 100 Ma) e supera em acuricia outras
tentativas de determinar idades para estes grupos. Para estudo de processos que se dao
no inicio da vida das estrelas, como a formacao planetéria e posterior migracao dos pla-

netas, a aplicagao do método de expansao de aglomerados é extremamente importante.

Em suma, dos métodos semifundamentais, a nucleocosmocronologia é o método
mais ideal para estrelas velhas (> 10 Ga) e distantes, enquanto o método de expansao

de aglomerados é o mais ideal para estrelas muito jovens (< 100 Ma) e préximas.

2.1.3 Idades dependentes de modelo

Os métodos dependentes de modelo sao assim chamados por envolver, em alguma etapa
do processo, o uso de modelos de estrutura e evolugao estelar. Os principais métodos
nesta categoria sao o método das isécronas evolutivas no diagrama HR e a astrossismo-

logia.

O método das isécronas evolutivas utiliza modelos de estrutura estelar e trajetérias
evolutivas, calculadas para estrelas de diferentes massas e composi¢oes quimicas, para
construir linhas isocronais no diagrama HR. J4 a astrossismologia utiliza modelos in-

dividuais para ajustar os modos de vibracao da estrela previstos para um conjunto de
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parametros astrofisicos (incluindo a idade) aos modos de vibragao observados em seu

espectro.

Nesta secao serao apresentados ambos os métodos. Porém, mais énfase serd dada
ao método das isécronas, por ter sido este o método usado por Casagrande et al. (2011)
para obter as idades que utilizamos nos ajustes das relacoes entre as propriedades ci-

nematicas e a idade no Capitulo 5.

2.1.3.1 Iso6cronas evolutivas

O método das is6cronas evolutivas é um dos mais utilizados na literatura. Sua aplicagao
é quase universal e pode ser aplicado tanto para estrelas individuais como para aglome-
rados. O método é classificado como dependente de modelo, pois exige a construcao de
isécronas a partir das trajetérias evolutivas calculadas para estrelas de diferentes massas

e composi¢oes quimicas (exigindo, entao, o uso de modelos de evolucao estelar).

Como o método se baseia na posi¢do de uma estrela no diagrama HR e nas tra-
jetérias evolutivas de estrelas de diferentes massas, descreverei brevemente estes temas.
Em seguida apresentarei o método propriamente dito com suas vantagens e desvantagens

e também os casos em que pode ser aplicado.

O Diagrama HR e a Evolugao Estelar:  No inicio do Século XX, Ejnar Hertzs-
prung e Henry Norris Russel chegaram independentemente a conclusao de que a posigcao
das estrelas em um diagrama de magnitude absoluta vs. indice de cor (ou tipo espectral,
no caso de Russel) nao é aleatéria. Eles perceberam que as estrelas se aglomeravam em

determinadas regides do diagrama, mostradas na Figura 2.1.

Sabemos hoje que cada regidao do diagrama corresponde a estrelas em diferentes
estagios evolutivos, sendo a principal diferenga o processo de producao de energia entre
elas. As estrelas que se encontram na chamada Sequéncia Principal queimam hidrogénio
no nucleo. As subgigantes queimam hidrogénio em camada circundante ao niicleo. Das
estrelas gigantes em diante inicia-se a queima de elementos mais pesados, comegando
com o hélio. No caso das protoestrelas e das anas brancas, a fonte principal de energia

nao é nuclear, mas sim gerada por contracao gravitacional.
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FiGuraA 2.1: Diagrama HR esquematizado mostrando as diferentes regices povoadas
por estrelas. As linhas tracejadas representam o raio das estrelas.

Este diagrama ¢é de grande importancia para a astronomia moderna, ja que muitas
das propriedades fisicas de uma estrela podem ser inferidas apenas através de sua posigao
no diagrama HR. Os principais parametros responsaveis pela posicao de uma estrela no

diagrama HR sao sua massa, sua metalicidade e sua idade.

Quando uma estrela comeca a queima de hidrogénio, ela entra na chamada Sequéncia
Principal de Idade Zero (ZAMS, do inglés “Zero Age Main Sequence”). A ZAMS de-
pende da metalicidade das estrelas em questao e a posicao ocupada por uma estrela na
ZAMS é determinada por sua massa. Durante sua evolugao na Sequéncia Principal, a
estrela geralmente torna-se mais quente e mais luminosa e o tempo que ela passa nesta
fase é também determinado por sua massa. No geral, estrelas de maior massa esgotam
seu combustivel mais rapidamente que as de menor massa e, portanto, passam menos

tempo na sequéncia principal.

As estrelas passam a maior parte de suas vidas na Sequéncia Principal. O tempo
de vida médio das estrelas de alta massa (~ 30 M) é da ordem de 10 milhdes de anos,
enquanto para estrelas do tipo solar o tempo de vida médio é da ordem de 10 bilhoes
de anos. Para estrelas menos massivas que o Sol, o tempo de vida médio é ainda maior:
1 trilhdo de anos para estrelas com massa igual a 0.1 Mg (como as anas M), o que

corresponde a um tempo muito maior que a idade do universo. Isso significa que estas
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estrelas evoluiram muito pouco com relagao a sua posicao na ZAMS. Veremos adiante

que isso impossibilita o uso do método das isécronas para estas estrelas.

A evolugao das estrelas de média massa (= 0.5-8 M), como o Sol, ocorre da se-
guinte maneira: quando o hidrogénio no nicleo da estrela se esgota, ela sai da Sequéncia
Principal e entra no chamado ramo das gigantes vermelhas, no qual ocorre queima de
hidrogénio apenas em camada circundante ao nticleo. O ntcleo da estrela se contrai e
sua temperatura aumenta até o ponto no qual se torna possivel a fusao de hélio. Durante
esta fase de sua vida, a estrela encontra-se no chamado ramo horizontal. Quando o hélio
no nucleo se esgota, deixando a estrela com um nicleo de carbono, a estrela entra no
Ramo Assintético das Gigantes. A queima de hidrogénio e hélio continua em camadas
circundantes ao nucleo até que praticamente todo este combustivel seja consumido ou
perdido pela estrela na forma de vento estelar. No fim de sua vida, o material expelido
pela estrela devido ao vento estelar forma a chamada nebulosa planetaria. A estrela cen-
tral, remanescente deste processo, nao possui massa suficiente para atingir as condicoes

necessarias para a queima de carbono, tornando-se entao uma ana branca.

A situagao é diferente no caso de estrelas mais massivas. Quando o hidrogénio do
ntcleo se esgota, elas atingem as condigoes necessarias para a queima de hélio muito mais
rapidamente, nao passando pela fase de gigantes. Além disso, estas estrelas atingem as
condigOes necessarias para a queima do carbono e de metais mais pesados. Forma-se
uma estrutura em forma de “cebola”, com a queima de diferentes metais em diferentes
camadas da estrela, sendo que os mais pesados encontram-se mais proximos do ntcleo.
A estrela evolui dessa forma até que seu nicleo seja constituido de ferro. A queima de
ferro nao ocorre, pois, ao invés de liberar, consome energia. O ntcleo entao colapsa e a
estrela explode em supernova. O remanescente da explosao pode ser tanto uma estrela
de néutrons, quanto um buraco negro, dependendo da massa do nicleo da estrela que

explodiu.

Ja para as estrelas menos massivas, o tempo gasto na Sequéncia Principal é muito
superior a idade do universo, entao nao esperamos observar nenhuma estrela deste tipo
em fases posteriores de sua evolucao. Os modelos fisicos indicam que estas estrelas nao
irao atingir as condigOes necessarias para a queima de hélio e tornam-se anas brancas
alguns bilhoes de anos apds sairem da Sequéncia Principal, sem passar pela fase de

gigante vermelha (Adams et al., 2005).
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Is6cronas no Diagrama HR: A teoria da Evolucao Estelar é bem conhecida e somos
capazes de constuir modelos evolutivos que fornecem a trajetéria evolutiva de uma estrela
no Diagrama HR a partir de sua massa e composicao quimica. Com isso, para uma dada
metalicidade, podemos saber a posicao ocupada por estrelas de diferentes massas, porém
com a mesma idade. As isécronas sao as linhas que contém as estrelas coetaneas de dife-
rentes massas e mesma metalicidade, no Diagrama HR. A Figura 2.2 mostra um conjunto
de is6cronas para estrelas com metalicidade [Me/H] = —0.253. Os dados foram obtidos
do conjunto de isécronas BaSTI (Pietrinferni et al., 2004), disponiveis no dominio http:

//ia2.oats.inaf.it/archives/basti-a-bag-for-stellar-tracks-and-isochrones.
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F1cURA 2.2: Conjunto de isécronas para estrelas com metalicidade [Me/H] = —0.253.

As is6cronas representadas foram obtidas do conjunto BaSTI (Pietrinferni et al., 2004).

As is6cronas podem ser utilizadas para determinar a idade de aglomerados ou
de estrelas individuais. Basta que a posicao das estrelas no diagrama HR e suas com-
posicoes quimicas sejam conhecidas. Para isso, é necessario conhecer a metalicidade, a
temperatura efetiva e a luminosidade das estrelas. A luminosidade é obtida através da
magnitude aparente e distancia. Assim, o método s6 pode ser aplicado para estrelas
cuja distancia possa ser determinada. Uma das formas de se obter a temperatura efetiva
é através de calibragoes com os indices de cor. Como a relagdo entre essas grandezas
ainda nao é conhecida com exatidao, a conversao entre os indices de cor e a temperatura

efetiva é uma das principais fontes de incerteza na determinacgao das idades.


http://ia2.oats.inaf.it/archives/basti-a-bag-for-stellar-tracks-and-isochrones
http://ia2.oats.inaf.it/archives/basti-a-bag-for-stellar-tracks-and-isochrones
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No caso de aglomerados, as estrelas se formam simultaneamente a partir da mesma
nuvem molecular, portanto representam uma amostra coetanea e de mesma composicao
quimica; assim, a determinacao de idade se resume em ajustar uma isécrona para a
distribuigao das estrelas no Diagrama HR. Desse modo, todas as estrelas do aglomerado
sao utilizadas no ajuste da isécrona, minimizando as incertezas. Esta abordagem nao

pode ser feita para estrelas individuais.

Para as estrelas individuais, a idade é determinada por meio da interpolagao das
isécronas obtidas através dos modelos. Apesar de parecer simples, o método é bastante

complexo, na pratica, principalmente no tratamento das incertezas.

Fontes de erros no método das isécronas: A escolha do conjunto de is6cronas
a ser adotado para determinar a idade de uma estrela ou aglomerado depende de sua
metalicidade. Isso leva a complicagoes na determinacao da influéncia da incerteza na

metalicidade na idade inferida.

Outra fonte de erro é o fato de que diferentes isécronas podem passar pelo mesmo
ponto, impossibilitando a atribuicao de uma idade tnica para estrelas nestas regides.
Para um ponto no qual passem mais de uma isécrona, é comum que a fase evolutiva
representada por este em uma isécrona seja diferente da representada na outra. Neste
caso, quando o interesse é obter idades individuais, é mais adequado atribuir a estrela
a idade da is6crona que representa a fase evolutiva mais duradoura neste ponto, ja que
a probabilidade de a estrela se encontrar nessa posicao do diagrama HR por estar nesta
fase evolutiva é maior. Por outro lado, quando o interesse é obter médias de idade
nao enviesadas para grupos estelares, a abordagem adotada por Asiain et al. (1997) é a
mais adequada: ao invés de utilizar a idade de uma das is6cronas utiliza-se uma média
ponderada pelo tempo de duracao da fase evolutiva relativa a cada isécrona no ponto

onde elas se cruzam.

Além das fontes de erro ja citadas, existe outra complicacdo no método das
isécronas: as incertezas nao podem ser determinadas de forma simples, mesmo que
se admita erros gaussianos para a luminosidade e a temperatura efetiva. Isso ocorre
devido ao fato de que o espacamento entre as isécronas varia conforme a posi¢gao no dia-
grama HR. Para contornar este problema, Pont & Eyer (2004) e Jorgensen & Lindegren

(2005) apresentam um método bayesiano para estimar as idades. Entretanto, tratando
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o problema dessa forma nao se obtém uma idade individual inica para as estrelas, mas
sim uma distribuicao de probabilidade, da qual se estima uma idade mais provavel e sua

incerteza (semelhante ao que calculamos neste trabalho para a idade cinemadtica).

Vantagens e desvantagens do método das isécronas:  Entre as principais vanta-
gens do método esta o fato de que os modelos necessarios de evolugao estelar se baseiam
em uma fisica bem conhecida, especialmente para estrelas do tipo solar. Dessa forma,

espera-se que as idades determinadas por isécronas sejam bastante acuradas.

Além disso, o método pode ser aplicado para estrelas massivas ou estrelas velhas,
para as quais existem poucos métodos capazes de determinar idades. Outra carac-
teristica positiva dessa abordagem é que ela pode ser aplicada para um grande ntmero
de estrelas com bases nos mesmos modelos evolutivos, tornando-a adequada para de-
terminar a idade das estrelas em amostras com muitas estrelas (como o levantamento
Geneva-Copenhagen, com mais de 10000 estrelas), o que nem sempre é possivel nos ou-
tros casos. Veremos adiante, por exemplo, que a astrossismologia nao pode ser aplicada
para um numero grande de estrelas, pois requer a construgao de modelos individuais

para cada estrela em questao.

A primeira desvantagem que surge na aplicacdo do método é na determinacao da
temperatura efetiva a partir dos indices de cor observados, pois a escala de conversao
nao é bem compreendida. Além disso, o método sé pode ser aplicado para estrelas com
metalicidade conhecida, para que seja feita a escolha adequada do conjunto de is6cronas

a ser utilizado.

A determinacao das incertezas requer uma andlise bastante complexa e em al-
guns casos nao € possivel determinar uma idade tnica, pois as isécronas se cruzam em
determinados pontos. Mesmo nos casos com boas determinacoes de metalicidade, lu-
minosidade e temperatura efetiva, as incertezas chegam a 20-30% e é comum encontrar

idades estimadas com incertezas superiores a 50%.

Uma das principais limitagoes do método é o fato de que o espacamento das
isécronas em determinadas regioes do diagrama HR é muito pequeno em comparacao
com as incertezas na posigao das estrelas. Podemos ver na Figura 2.2 que as is6cronas

se aproximam na regiao da Sequéncia Principal de baixa massa (onde se encontram as
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anas M). Neste caso, o método das isécronas nao pode ser aplicado, nem se estivermos

dispostos a aceitar grandes incertezas.

Aplicagoes na literatura: Devido a sua grande universalidade em termos de aplicagao,
existem diversos exemplos do uso do método das isécronas na literatura. Entre estes
podemos citar Edvardsson et al. (1993) que utilizam essa abordagem para uma amos-
tra de 189 anas F e G da vizinhanga Solar, Casagrande et al. (2011); Holmberg et al.
(2007, 2009); Nordstrom et al. (2004) que empregam essa técnica para as estrelas do le-
vantamento Geneva-Copenhagen (descrito no Capitulo 4) e também Silaj & Landstreet
(2014), que aplicam o método para obter as idades de sete aglomerados estelares aber-
tos. Entre os conjuntos de isdcronas disponiveis na literatura podemos citar o conjunto

Padova (Bertelli et al., 2008, 2009) e o conjunto BaSTI (Pietrinferni et al., 2004).

2.1.3.2 Astrossismologia

Assim como o método das is6cronas no diagrama HR, a astrossismologia faz uso de
modelos evolutivos para estimar a idade de determinada estrela. A principal diferenga
¢é que o indicativo da estrutura atual da estrela utilizado no método da astrossismologia
sdo suas diferentes frequéncias de pulsacao, e ndo sua posicdo no diagrama HR, como
no caso das isécronas. Uma descri¢ao detalhada do método foi apresentada por Cunha
et al. (2007) e aqui serd apresentada apenas uma visao geral, enfatizando as vantagens

e desvantagens da aplicacao do método.

A informacéao obtida através dos modos vibracionais da estrela revela ainda mais
sobre sua estrutura interna que sua posicao no diagrama HR. O método da astrossismo-
logia consiste em confrontar os dados observacionais dos modos com os resultados espe-
rados obtidos a partir de modelos que utilizam diferentes pardmetros incluindo massa,
raio, gravidade estelar, temperatura efetiva e idade. Em muitos casos, principalmente
para estrelas evoluidas de maior massa, apenas um pequeno conjunto de valores para
os parametros pode resultar nos modos observados. Em alguns casos, a aplicacao do

método permitiu obter a idade com uma precisao de 5%.

Uma das principais desvantagens do método da astrossismologia frente ao das
isécronas é o fato de que este exige que modelos sejam construidos para cada estrela em

especial, o que impossibilita seu uso em grandes amostras. A outra desvantagem, que se
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caracteriza como sua maior limitacao, é a grande dificuldade apresentada pelas medidas

dos modos de oscilagao.

Como as estrelas nao podem ser espacialmente resolvidas, apenas os modos de me-
nor ordem podem ser observados (poucas dezenas). Mesmo estes modos de menor ordem
requerem campanhas de observagoes de longo periodo (da ordem de uma semana) em
grandes telescépios. Segundo Soderblom (2014), apenas meia duzia de estrelas tinham
idades determinadas através da aplicacao deste método até o lancamento dos primeiros
resultados das missoes Kepler (Borucki et al.) e CoRoT (Baglin). Os resultados das
missoes espaciais tém permitido a identificacdo de modos vibracionais em diversas estre-
las, abrindo caminho para maiores estudos visando obter idades através destes métodos.
Tem-se, contudo, a restricao de nao poder escolher os objetos de estudo, estando limitado

a utilizar as estrelas observadas pelas missoes Kepler e CoRoT.

Como o método nao pode ser aplicado em grande escala, ndao é possivel utiliza-lo
para estudos que exigem o conhecimento de idades de um grande nimero de estrelas,
como estudos da evolugdo quimica da Galdxia e do histérico de formagao estelar na
vizinhanca Solar. Mesmo que ele possa ser aplicado para determinar idades de anas
M individuais, é, tal como os métodos aqui descritos anteriormente, invidvel para a

obtencao de idades para grandes amostras de estrelas anas M.

Como exemplo da aplicacao dessa abordagem, citamos Vauclair (2009), que aplica
o método para duas estrelas: p Arae e + Horologii. Para p Arae o método indica uma
idade entre 6 e 8 bilhoes de anos. Esta idade apresenta ligeira diferenca em relagao ao
valor obtido por Rocha-Pinto & Maciel (1998) de 5.4 bilhoes de anos (com incerteza que
pode chegar a 3 bilhoes de anos) utilizando o método de atividade cromosférica (descrito
na Sec¢ao 2.1.4.2) e estd em concordancia com o valor obtido por Donahue (1998) de 6.4
bilhoes de anos (também utilizando a atividade cromosférica). Ja para ¢ Horologii a
idade obtida foi de 625 + 5 milhoes de anos, mostrando que o método é de fato capaz de

resultar em idades extremamente precisas.

2.1.4 Idades empiricas

Os métodos empiricos sao assim chamados devido ao fato de a relagao entre a propriedade

fisica utilizada e a idade nao ser bem compreendida a ponto de que se possa construir
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modelos. Para que a aplicagao dos métodos empiricos seja possivel, é preciso inicialmente
calibré-los utilizando as idades obtidas através de algum dos métodos discutidos aqui

anteriormente.

Os métodos estatisticos, que veremos na Secao 2.1.5, também fazem uso da ca-
libragao da relagdo entre alguma propriedade fisica da estrela e a idade. A principal
diferenca entre os métodos empiricos e estatisticos estd no fato de que a relacao com a
idade é deterministica no caso do método empirico, e probabilistica no caso dos métodos

estatisticos.

Skumanich (1972) foi um dos primeiros a propor as relagoes de idade—periodo de
rotacao, idade—emissao cromosférica e idade—abundancia de litio. Estes sao os principais
métodos empiricos utilizados na literatura. Cada um destes métodos serd brevemente

discutido nas préximas sessoes.

2.1.4.1 Girocronologia

Observando o periodo de rotacao das estrelas de aglomerados, cuja idade havia sido
determinada a partir de outros métodos, Skumanich (1972) verificou que a rotagao de-
cresce proporcionalmente ao inverso da raiz da idade das estrelas. Esta relacao ajustava
bem a idade e o periodo de rotagdo nao apenas das estrelas dos aglomerados Hiades,
Pléiades e Ursa Maior, mas também do Sol, o que despertou ainda mais interesse no
desenvolvimento deste método. Novamente, como nosso objetivo é apenas contrastar
os diferentes métodos e as situactes nas quais sao aplicaveis, serd apresentada apenas
uma pequena descricao da girocronologia. Uma revisao detalhada do método, contendo

exemplos de aplica¢ao pode ser encontrada em Barnes (2003, 2007).

A relacgao encontrada entre o periodo de rotacao e a idade é deterministica, o que
sugere a ocorréncia de um fenémeno fisico intrinseco a estrutura e evolugao de todas as
estrelas para as quais esta relagdo é observada. Apesar dos esforcos feitos nos ultimos
anos, os processos fisicos que levam a relacao observada ainda nao sao perfeitamente

compreendidos.

De acordo com Soderblom (2010), o decaimento no periodo de rotacao, a emissao
cromosférica e a abundancia de litio estao relacionados ao mecanismo de dinamo. Este

mecanismo é encontrado nas estrelas de massa proxima a do Sol devido a presenca de
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zonas convectivas proximas a superficie e, por causa disso, os métodos relacionados a tal
mecanismo sé sao aplicaveis para estas estrelas. Além disso, é justamente nas estrelas
de massa préxima a do Sol que o periodo de rotagao pode ser observado com maior

facilidade, devido a presenca de manchas na superficie.

Além da dependéncia com a idade, verifica-se que o periodo de rotagao também
é relacionado & massa das estrelas. De acordo com Barnes (2007), a relagdo com a
idade e a massa é separavel. Além disso, para evitar erros devido a conversoes e utilizar
grandezas observaveis, supoe-se que a relagao entre o periodo de rotacao e a massa se
traduz diretamente em uma relacao entre periodo de rotagao e indice de cor. Dessa

forma, a expressao para o periodo de rotacao da estrela (P) toma a forma:

P(t, M) =g(t)- f(B=V) (2.3)

A calibragao de f(B-V') é obtida através de aglomerados e a calibragao de g(t)

é feita a partir da idade e periodo de rotagdao observados no Sol. De acordo com

Barnes (2007) as relacdes sao: f(B-V) = (0.7725 £ 0.011) - (B-V-0.4)0-601+0.024 ¢

g(t) = t05189+0.0070 - Do forma que a expressio para a idade é fornecida através da
relagao:

log (tgiro) = % [log (P) — log (a)-b - log (B-V-0.4)] , (2.4)

onde n = 0.5189 £ 0.007, a = 0.7725 £ 0.011 e b = 0.601 £ 0.024. A idade t4i, nesta

expressao ¢ dada em milhGes de anos.

Assim como os demais métodos, este nao estd livre de dificuldades. Observa-
se que, mesmo nos aglomerados utilizados para calibrar a funcao f(B-V), existe uma
grande dispersao de periodos de rotacao. Isso ocorre devido as estrelas nascerem com
uma distribuicdo de momentos angulares que nao necessariamente obedece & relagao
encontrada para a idade. Entretanto, quando a rotacao é elevada, o efeito dinamo (que
se acredita ser o causador da diminui¢ao da rotagao) é também mais elevado e agrava a
perda de momento angular. Com isso, as estrelas convergem para um periodo de rotagao
que obedece a relagao com a idade. De acordo com Collier Cameron et al. (2009) esta
convergéncia leva cerca de 600 milhoes de anos para se completar. Isso torna o método

inadequado para ser aplicado para estrelas de campo com rotacao elevada, pois nao é
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possivel saber se a rotacao ja convergiu para a relacao calibrada e as idades obtidas

seriam subestimadas.

Outra dificuldade é que em muitos casos nao se observa diretamente o periodo de
rotagdo, mas sim um indicativo deste periodo (através de vseni). Como a inclinagdo
das drbitas é, em muitos casos, desconhecida, o método torna-se impraticavel para es-
trelas individuais. Neste caso, o método é mais adequado para determinar a idade de
aglomerados, pois se espera que o termo senoidal desapareca na obtencao do periodo de

rotagao médio de estrelas de mesma massa.

O método é também inadequado para a determinacao da idade de um grande
numero de estrelas velhas. Para aplicd-lo, é necessario observar o periodo de rotagao da
estrela, o que exige seu acompanhamento durante um periodo de tempo da ordem de
seu periodo de rotacdo. Para uma estrela como o Sol, de cerca de 4.5 bilhGes de anos,
o periodo de rotagao é de cerca de um més. Sendo assim, este método nao é adequado
para a determinacao de idades para uma grande amostra de estrela que contenha muitas

estrelas velhas.

As estrelas de menor massa (anas M) também nao podem ter sua idade determi-
nada através da girocronologia. A relacdo entre massa e periodo de rotacdo nao é bem
determinada para estrelas de baixa massa. A relacdo entre periodo e idade também nao
possui calibracao para estas estrelas, existindo inclusive dividas acerca do tempo que
os periodos de rotacao levam para convergir para uma relagdo como a aplicada para as

demais estrelas (McQuillan et al., 2013).

Entre as principais vantagens do método podemos citar que, apds calibrado, dis-
pensa o uso de modelos na determinacao da idade. Além disso, a idade pode ser obtida
diretamente a partir de dados observados através de uma relacao simples, em contraste
com a complexa andlise de modelo que deve ser feita no caso da astrossismologia. Ou-
tra vantagem é que nao é necessario conhecer a distancia das estrelas. Segundo Barnes

(2007), a acurdcia do método é estimada em 15%.

Atualmente, os resultados obtidos com as missoes Kepler e CoRoT vém permitindo
a determinacao dos periodos de rotagao para diversas estrelas. Utilizando os dados da
missao Kepler, McQuillan et al. (2013) foram capazes de detectar periodos de rotagao

em 1570 de 2483 estrelas examinadas com massas entre 0.3 e 0.55 Mg. Contudo, estas
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estrelas nao possuem idades determinadas de forma independente para permitir a cali-
bragao da relagao entre a idade e o periodo de rotagao, tendo sido uma das motivacoes
para o desenvolvimento de nosso método cinematico. A relacao idade-periodo de rotacao
para estas estrelas certamente ird revelar muito a respeito de sua estrutura e evolugao,
podendo elucidar a queda observada na relagao periodo de rotagao-massa, identificada

por McQuillan et al. (2013), que contradiz o esperado pelos modelos.

2.1.4.2 Declinio de atividade cromosférica

Para estrelas frias com camada externa convectiva (como o Sol), a atividade cromosférica
encontra-se atrelada ao mecanismo de dinamo da estrela, tal qual o periodo de rotagao.
Como no caso da relagdao idade—periodo de rotacao, a atividade cromosférica decresce
com a idade de forma deterministica, razao pela qual este método é classificado como

empirico.

A atividade cromosférica é medida através da emissao cromosférica, sempre de
origem nao térmica. Devido a essa natureza, a emissao cromosférica é melhor observada
nas regides do espectro nas quais a emissao térmica da estrela é proporcionalmente
menor, como nas regioes de raios-X, ultravioleta e rdadio, ou nos nicleos de linhas de

absorcao fortes.

Um dos indicadores mais utilizados para inferir a atividade cromosférica emprega
as emissoes cromosféricas de Ca II H e K. Neste caso, a grandeza fisica utilizada para
parametrizar a idade é Ry, que corresponde & razao entre o fluxo das linhas de emissao

H e K e a luminosidade bolométrica da estrela.

Soderblom et al. (1991) ajustam uma lei de poténcias para a relacado idade—
atividade cromosférica utilizando como referéncia as idades do Sol, das Hiades, do grupo
de Ursa Maior e idades isocronais calculadas para outras 49 estrelas. A relacao obtida

por eles, considerando a amostra completa, foi:

logtac = (—1.50 & 0.03) log Ry + (2.25 4+ 0.12) (2.5)

A metalicidade da estrela também influencia os valores observados para a atividade

cromosférica. Diferentes metalicidades podem afetar o mecanismo de dinamo que leva
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a emissao cromosférica. Além disso, menores valores de [Fe/H] levam a menores valores
de [Ca/H], alterando as condigoes nas quais se formam as linhas usadas na determinagao

do indice Ry (Soderblom, 2010).

Rocha-Pinto & Maciel (1998) observam que existe uma dependéncia na metali-
cidade entre a diferenca da idade cromosférica (calculada pela Equacao 2.5) e a idade
isocronal. Por causa disso, foi proposta uma corre¢ao na idade obtida pela Equagao 2.5

na forma logtac (corrigida) = logtac + A(logt), onde:

A(logt) = —0.193 — 1.382 [Fe/H] — 0.213 [Fe/H]? + 0.270 [Fe/H]? (2.6)

A principal vantagem do método é que ele pode ser aplicado com facilidade para
um grande nimero de estrelas, sendo necessario apenas o uso de espectroscopia com
resolucao média para a determinacao do indice Rjy. Porém, existe uma série de com-
plicacGes que podem tornar as idades obtidas nao confidveis. Lyra & Porto de Mello
(2005), utilizando um outro estimador para a emissao cromosférica (linha de Ha), ob-
servam que a atividade cromosférica ja decai para os niveis da solar nas estrelas com
idades por volta de 2 bilhoes de anos, inviabilizando o uso do método para estrelas mais

velhas.

Uma outra complicacao surge devido a emissao cromosférica estar atrelada a ati-
vidade magnética da estrela, que apresenta ciclos periédicos (como o ciclo de 11 anos
do Sol) e variagoes da ordem de horas (devido a flares) e de anos (como o minimo de
Maunder). Caso a idade do Sol fosse calculada utilizando o indice R obtido durante
um periodo de atividade méxima, o valor obtido seria de cerca de 2.5 bilhoes de anos.
No caso de um indice R obtido em um periodo de minima atividade, a idade prevista
para o Sol pode chegar a 8 bilhoes de anos (Rocha-Pinto, 2000). Por causa disso, faz-se
necessario diversas observacoes de uma mesma estrela, em diferentes épocas, para que

se possa obter um valor médio de Rk capaz de fornecer uma idade confidvel.

Assim com os demais métodos que descrevemos, o declinio de atividade cro-
mosférica nao pode ser utilizado para estimar a idade de estrelas anas M. Como a
atividade cromosférica esta intimamente relacionada ao processo de convec¢ao no in-

terior da estrela, e o processo de convecgdo nas estrelas anas M é diferente do que se
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observa nas estrelas como o Sol, a relacao entre a idade e a atividade cromosférica ob-
tida para as estrelas como o Sol nao pode ser utilizada para as anas M. Para utilizar a
atividade cromosférica para determinar a idade de anas M, seria necessario calibrar a
relacao a partir de idades ja conhecidas para um grande nimero de anas M, o que nao é
possivel devido ao fato de que os demais métodos também nao sdo apliciveis para estas

estrelas.

2.1.4.3 Deplecgao de litio

A quantidade de litio observada na superficie do Sol é 200 vezes mais baixa que a
observada em materiais do Sistema Solar, e também tende a ser menor em aglomerados
abertos jovens do que em estrelas de campo da sequéncia principal (Soderblom, 2010).
Este fato sugere que o litio na superficie da estrela vai sendo gradativamente depletado

com o passar do tempo.

Diversas causas foram propostas para explicar este efeito, entre elas: perda de
massa, mistura direcionada por ondas gravitacionais, mistura induzida por rotacao,
mistura turbulenta devido a microdifusdo e mistura por overshooting (Xiong & Deng,

2008), entretanto, o processo ainda nao é bem compreendido.

A abundancia de litio na superficie é obtida através da linha de absorcao em
6708 A. Esta linha pode ser facilmente observada para estrelas jovens, sendo inclusive

utilizada para a identificagdo de estrelas tipo T Tauri (Soderblom, 2010).

Utilizando os dados disponiveis na literatura para anas F, G e K em aglomerados
abertos, Sestito & Randich (2005) estudam a dependéncia da abundéancia de litio na
superficie com a idade. Estes autores verificam que a deplecao de litio nao é continua
ao longo da evolucao da estrela e corresponde a uma pequena deplegdo na fase pré-
Sequéncia Principal, seguida por um periodo sem deplecao durante os primeiros estdgios
na sequéncia principal. A deplegdo recomeca por volta de 150-200 milhoes de anos e
cessa novamente por volta de 1-2 bilhoes de anos. Devido a este cardter, nao é possivel
ajustar uma expressao simples, como uma lei de poténcia, para descrever a abundancia
de litio em funcao da idade. Além disso, o método sé pode ser aplicado nos intervalos

de idade nos quais ocorre a deplecao.



Capitulo 2. Idades estelares 26

2.1.5 Idades estatisticas

Os métodos estatisticos sao assim chamados pois a relacdo entre a propriedade em
questao e a idade da estrela nao é deterministica, mas sim estatistica. Devido a este
carater, estes métodos nao sao capazes de fornecer valores exatos para a idade de estrelas
individuais. No geral, os métodos estatisticos fornecem limites inferiores e superiores
para as idades, bem como idades mais provaveis, idades médias e funcoes de densidade

de probabilidade para as idades das estrelas.

Os principais métodos estatisticos sao a relacdo idade—metalicidade e a relacao
idade—cinematica. O método que desenvolvemos neste estudo (Capitulo 5) faz uso da
relacao entre a idade e os parametros cinematicos das estrelas para obter uma funcao de
densidade de probabilidade para a idade de estrelas individuais com base em suas velo-
cidades espaciais heliocéntricas e nas excentricidades de suas orbitas galacticas. Como o
método sera discutido com detalhes no Capitulo 5, apresentaremos nesta secao apenas

uma breve descricao dele.

Observa-se que a dispersao nas componentes da velocidade peculiar (Uy, Vi, Wy;
discutidas na Secdo 3.2) aumenta com a idade das populagoes de estrelas. Uma das
interpretagoes deste fendmeno é conhecida como aquecimento dinamico do disco e serd
discutido com detalhes na Secao 3.6. Por causa disso, estrelas que apresentam maior
velocidade peculiar tem maior probabilidade de serem mais velhas. Neste estudo, de-
senvolvemos um método para quantificar esta relacao e obter uma fungao de densidade
de probabilidade para a idade das estrelas com base apenas em seu movimento espacial.
O desenvolvimento do método é apresentado no Capitulo 5, e os resultados obtidos sao

apresentados no Capitulo 6.

Ja a relacao idade—metalicidade se baseia no fato observacional de que estrelas
mais velhas tendem a apresentar, em média, metalicidades mais baixas. Esta relacao
foi observada por diversos autores, como, por exemplo, Rocha-Pinto et al. (2000) e
Nordstrém et al. (2004). Apesar do declinio na metalicidade média, as dispersoes das
metalicidades sao altas para estrelas de qualquer idade, sendo comum encontrar estre-
las velhas com metalicidades altas e estrelas jovens com metalicidades baixas. Alguns
autores, como Feltzing et al. (2002), inclusive contestam a existéncia da relacao idade—
metalicidade. E possivel que a relacao observada seja nao apenas um efeito da evolucao

quimica da Galdxia, mas também da mistura de diferentes populagoes estelares (ex.
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disco fino e disco espesso) e da migracao de estrelas de diferentes partes da Galaxia
(parte interna mais enriquecida e externa mais pobre). Devido a estes fatores, a relacao
idade-metalicidade nao se mostra 1til na determinacao das idades das estrelas a partir

das metalicidades observadas.

Mesmo que a relacao idade—metalicidade nao possa ser usada para determinar
a idade das estrelas, ela continua sendo importante pois carrega consigo informacao a
respeito da evolugao quimica na Galaxia. No Capitulo 6, analisamos a relacao idade—
metalicidade obtida utilizando as idades isocronais calculadas por Casagrande et al.
(2011) para as estrelas do levantamento Geneva-Copenhagem e comparamos com a
relacao obtida utilizando as idades cinemaéticas que inferimos para estas mesmas estrelas.
Em ambos os casos observamos um declinio na metalicidade média com o aumento da

idade (mais acentuado no caso das idades isocronais).

2.2 O caso das anas M

Vimos que a aplicagao de cada método é mais adequada para determinados tipos de
estrelas e, portanto, a abordagem escolhida para o cédlculo das idades deve depender
do objeto de estudo em questao e da disponibilidade de dados referentes a este objeto.
Nota-se, entretanto, que nenhum dos métodos tradicionais aqui discutidos sao aplicaveis
para estrelas anas de baixa massa (anas M) do disco, pelo menos nao no caso em que

estas estrelas encontram-se isoladas.

A nucleocosmocronologia nao é adequada, pois s6 é idealmente aplicada para es-
trelas de populagao II muito velhas (com idades préximas de 10 bilhdes de anos). O
método de expansao de aglomerados pode até fornecer idades para anas M caso alguma
delas se encontre entre as estrelas em questao. Porém, como vimos na Secao 2.1.2.2,
este procedimento sé é adequado para estrelas muito jovens, com idades inferiores a 100
milhoes de anos, o que desperdicaria todo o potencial das anas M de revelar, através de

suas idades, as propriedades do gas do disco em diferentes etapas evolutivas da Galaxia.

O método das is6cronas também nao pode ser utilizado para determinar as idades
destas estrelas. Como vimos na Figura 2.2 as is6cronas se aproximam na regiao das
estrelas de baixa massa da Sequéncia Principal, de forma que na regidao das anas M

o espacamento entre isécronas representativas de idades muito diferentes ja é menor
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que os erros observacionais de temperatura efetiva e magnitude absoluta, sem contar
as incertezas na metalicidade. J& no caso da astrossismologia, mesmo que os avangos
na area permitam a construcao de modelos capazes de prever as idades das anas M, o
custo observacional empregado na obtencao dos dados necessarios para a determinacao
da idade de cada estrela faz com que sua aplicacao seja impossivel em grandes amostras,

limitando os estudos a estrelas individuais.

No caso dos métodos empiricos, mesmo que existam as relagoes entre idade—
periodo de rotacao, idade—atividade cromosférica e idade—deplecao de litio, estas relacoes
precisam ser inicialmente calibradas a partir de idades independentes determinadas por
outros métodos. Como nenhum dos outros métodos é capaz de fornecer estas idades,

nao é possivel calibrar as relacoes.

Esforcos devem ser feitos no sentido de desenvolver uma metodologia capaz de
determinar a idade dessas estrelas, pois, devido ao longo tempo de vida (da ordem de
centenas de bilhoes de anos), elas podem atuar como registros do estado da Galaxia
em todas as etapas evolutivas desde a constituicao do disco aos dias atuais. Anas M
que se formaram no periodo em que o disco fino se constituiu na Galdxia podem ser
observadas até hoje, nao tendo passado ainda nem 10% do tempo total que essas estrelas
permanecerao na Sequéncia Principal. Sua composicao quimica registra a composicao
quimica do gés interestelar no momento de sua formagao, a distribuicao de idades dessas
estrelas é um registro do histérico de formacao estelar na Galdxia, e os parametros

cinematicos de estrelas de diferentes idades refletem a evolugao dinamica dela.

Apesar de nao ser possivel aplicar os métodos tradicionais para determinar direta-
mente a idade de anas M, a determinagao da idade dessas estrelas é possivel em alguns
casos especificos de forma indireta, como no caso de sistemas binarios para os quais ¢é
possivel datar a idade da companheira. Um exemplo desta abordagem pode ser encon-
trado em Rebassa-Mansergas et al. (2013). Estes autores selecionam pares binarios de
anas M com anas brancas e determinam a idade das anas brancas através dos tempos
de vida de suas estrelas progenitoras na Sequéncia Principal e de seus tempos de resfri-
amento. Entretanto, essa abordagem s6 é vidavel em casos bastante isolados, nao sendo

possivel a construcao de extensas amostras com idades de anas M.

Como o método que desenvolvemos se baseia apenas em propriedades externas da

estrela (sua velocidade peculiar e a excentricidade de sua 6rbita na Galéxia), ele nao é
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afetado pela lenta evolugao das propriedades internas das anas M e pode, em tese, ser
aplicado para estas estrelas. Como neste estudo nosso objetivo é apenas desenvolver o
método de idades cinematicas e comprovar sua validade, nao aplicamos ainda o método
para o calculo das idades de estrelas anas M, porém pretendemos realizar estes estudos

em trabalhos futuros.



Capitulo 3

Cinematica da Vizinhanca Solar

No capitulo anterior, vimos a importancia da determinacao de idades de estrelas e a
caréncia de métodos adequados para a obtencdo de idade para anas M. O método que
propomos neste trabalho podera preencher lacunas deixadas pelos métodos mais usuais
e também atuar como um indicador independente capaz de corroborar as idades deter-
minadas de outras formas. Antes de apresentarmos o desenvolvimento do método no
Capitulo 5, é preciso conhecer alguns aspectos da teoria de cinemdtica estelar, como o

aquecimento dinamico do disco, o desvio do vértice e a deriva assimétrica.

Neste capitulo, apresentamos uma breve descricao das estruturas da Galédxia, se-
guida pela defini¢ao dos parametros cinematicos que usaremos em nossa analise (deve-se
prestar atencgao a certas definigdes, que variam de autor para autor). Na Secdo 3.3
mostramos quais dados observacionais sao necessarios para se obter os parametros ci-
nematicos em questao. Veremos que muitas das limitacoes da aplicagao do método de
idades cineméticas (aqui desenvolvido) estao atreladas a precisao e facilidade de ob-
tencao destes dados observacionais. Em seguida, apresentamos de forma sucinta alguns
dos temas recorrentes a cinemdtica estelar e que sao importantes para este trabalho:
o movimento do Sol (Segao 3.4), o elipsoide de velocidades (Segao 3.5), o desvio do
vértice (Secao 3.5.1), a deriva assimétrica (Sec@o 3.5.2) e o aquecimento dinamico do

disco (Segao 3.6).

30
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3.1 Estrutura da Galaxia e o disco

Galaxias espirais como a Via Léctea sao compostas por diversas estruturas, que possuem
formagao e evolucao possivelmente distintas. As principais estruturas da Via Lactea sao

o disco fino, o disco espesso, o bojo e a barra, os bragos espirais e o halo.

Nossa posicao na Galaxia nos traz vantagens e desvantagens no estudo de sua
estrutura. Estamos proximos o bastante para estudar individualmente estrelas de dife-
rentes populacoes estelares, e estamos préximos demais para poder estudar com clareza
as estruturas em larga escala. Uma analogia que pode ser feita neste caso é a de que
mapear as estruturas da Galaxia a partir de nossa posi¢ao é tao dificil quanto mapear

uma floresta inteira a partir de uma tUnica clareira.

As muitas dificuldades impostas por nossa posicdo na Galdxia tornam o tema de
estrutura da Galdxia bastante complexo. A compreensao das estruturas da Galdxia
vem desafiando os astronomos a mais de 60 anos e mesmo atualmente estamos longe de

descrever com exatidao suas componentes (Carraro, 2014).

Uma descricao mais detalhada acerca da formacgao e evolucao das estruturas da
Via Léctea pode ser encontrada em Freeman (2012). Para os fins deste trabalho, basta

conhecermos alguns detalhes sobre o disco fino.

3.1.1 Disco da Galaxia

Uma das estruturas mais conspicuas das galaxias espirais, como a Via Léctea, é o disco.
No caso da Via Lactea, acredita-se existirem duas estruturas distintas em forma de
disco: o disco fino e o disco espesso. Estas duas estruturas se diferem com respeito
as populacoes estelares presentes em cada uma, a quantidade de matéria baridnica, a

cinematica das estrelas e as suas escalas de tamanho.

No disco fino estao presentes diferentes populagoes estelares, desde estrelas muito
jovens (alguns milhoes de anos) a estrelas muito velhas (cerca de 10 bilhdes de anos).

Isto se deve ao fato de ainda ocorrer formacao estelar nessa estrutura.

Entre as principais questoes levantadas a respeito do disco fino estao o aquecimento

dinamico do disco, a relagao idade—metalicidade e as distribuicoes de idades estelares,
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cujas importancias para a astrofisica galactica foram apresentadas na Segao 2.2. Estas

questoes sao também objetos de estudo deste trabalho.

O disco espesso é composto apenas por estrelas velhas (cerca de 10 bilhoes de anos)
e pobres em metais. Isso indica que a formagao do disco espesso deve ter-se dado logo no
inicio da formacao da Galdxia. Como as estrelas do disco espesso formam uma populagao
estelar distinta das estrelas do disco fino, é preciso ter cuidado com a contaminacao de
estrelas do disco espesso nas amostras que visam estudar relacées como o aquecimento

cinematico do disco e a relacao idade—metalicidade.

E importante ressaltar que a distingao entre essas duas estruturas nao é consenso
entre todos os autores. Bovy et al. (2012b) mostram que subpopulagdes definidas no
espaco de [a/Fe]-[Fe/H] sao bem descritas por um perfil de densidade exponencial tinico,
tanto radialmente quanto verticalmente ao disco, e concluem que este pode ser descrito
por uma unica estrutura. Estes autores sugerem que os indicios do disco espesso obser-
vados quase universalmente nas demais galdxias espirais sao, na verdade, um indicativo
de que o disco é mais espesso do que se acredita, e nao de que existam duas estruturas

distintas.

3.2 Sistemas de coordenadas

Para que possamos estudar a cinematica, é preciso definir um sistema de coordenadas
adequado para representar as componentes de velocidade espacial das estrelas. Os sis-
temas que se mostraram mais adequados para este fim sdo o Sistema Fundamental de
Repouso (Fundamental Standard of Rest; FSR) e o Sistema Local de Repouso (Local
Standard of Rest; LSR).

Na literatura, nao existe consenso quanto a disposicao dos eixos que definem estes
sistemas. Por causa disso, torna-se importante apresentar aqui a definicao que usaremos

neste trabalho. A definicdo aqui apresentada é aquela que acredito ser a mais didética.

3.2.1 Sistema Fundamental de Repouso

O Sistema Fundamental de Repouso é definido como sendo um sistema de referéncia

inercial no qual a origem é dada pelo centro de massa da Galéxia.
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Neste sistema, as componentes de velocidade de uma estrela (II, © e Z) sao de-
finidas de acordo com a orientagao do disco galactico (como mostra a Figura 3.1). Por

definigao:

IT Encontra-se no plano do disco e aponta para o centro Galédctico. Na posicao do
Sol, este eixo encontra-se orientado na diregao correspondente a £ = 0° e b = 0°

(onde ¢ e b sao, respectivamente, a longitude galdctica e a latitude galactica).

© Também encontra-se no plano Galdactico, sendo perpendicular a II. Seu sentido é
dado pelo sentido de rotacao da Galaxia. Na posicao do Sol, este eixo encontra-se

orientado na direcao correspondente a £ = 90° e b = 0°.

Z Corresponde a componente de velocidade perpendicular ao disco, com sentido de-
finido em direcao ao pélo norte galactico. Na posicao do Sol, este eixo encontra-se

orientado na direcao correspondente a b = 90°.

V4

Disco

I1

Centro
da Galaxia

F1curA 3.1: Defini¢ao das componentes de velocidade espacial no Sistema Fundamen-
tal de Repouso (FSR). O eixo II aponta em diregdo ao centro da Galdxia; o eixo © ao
sentido de rotagao da Galéxia e o eixo Z ao pdlo norte da Galaxia.

A fonte de discérdia na literatura quanto & definicdo destes eixos é o sentido
do eixo radial (IT). Muitos autores (como Mihalas & Binney, 1981) definem o eixo II
radialmente para fora, ou seja, em direcao ao anticentro da Galdxia. Como os demais
eixos sao mantidos como na definigdo acima, o sistema nao é dextrégiro (nao obedece a
regra da mao direita), o que cria pequenas complicagoes na aplicacao de transformagoes
e rotagoes de outros sistemas para este. Para resolver este pequeno problema, a solugao
proposta por diversos autores foi inverter o sentido do eixo II. E esta a definicao que

iremos utilizar neste trabalho.



Capitulo 3. Cinemdtica da Vizinhanca Solar 34

3.2.2 Sistema Local de Repouso

Vamos supor que a distribuicao de massa na Galdxia possua simetria axial e se encontre
em um estado estacionario. Deve entao existir, para cada distancia R do centro, uma
velocidade ©¢(R) tal que uma estrela com componentes de velocidades (0,00(R),0)

apresenta uma orbita perfeitamente circular.

Um ponto imaginario, movendo-se com esta velocidade ©g com relacao ao Sistema
Fundamental de Repouso constitui o Sistema Local de Repouso (Local Standard of Rest,
LSR). Desta forma, a velocidade do LSR com relagdo ao FSR é dada por gLSR =
(0,00,0)

A velocidade de uma estrela com relacdo ao LSR, §£LSR), que é conhecida como
velocidade peculiar da estrela, é entao dada por:
GUSR) _ gFsm) _ g (3.1)

onde 5’£FSR) ¢é a velocidade da estrela no FSR.

Denotando as componentes da velocidade peculiar da estrela como Uy, Vy e W,,
nas diregoes e sentidos de II, © e Z, respectivamente, podemos reescrever a Equagao 3.1

na forma:

U, =11 (3.2a)
Vi=06 -6 (3.2b)
W,=2 (3.2¢)

A Figura 3.2 mostra a relacdo entre a velocidade peculiar, §LSR = (Us, Vi, Wy), €

as componentes de velocidade II, © e Z de uma estrela na Vizinhanga Solar.

Na pratica, o que observamos é a velocidade da estrela com relacao a velocidade
peculiar do Sistema Solar (velocidade heliocéntrica). Definindo Uy, Vi e Wg como

as componentes de velocidade do Sistema Solar com respeito ao LSR, temos que as
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Centro
da Galaxia

FIGURA 3.2: Defini¢ao do Sistema Local de Repouso (LSR) e sua relagao com o FSR
para uma estrela da Vizinhanca Solar. U,, V, e W, correspondem as componentes da
velocidade da estrela no LSR; I, © e Z as componentes no FSR; e ©q a velocidade do
LSR no FSR na Vizinhanga Solar.

componentes da velocidade heliocéntrica da estrela (U, V e W) sdo dadas por:

U=U,-Us, (3.3a)
V=V,.-V, (3.3b)
W =W, — W (3.3¢)

3.3 U, Ve W a partir de dados observacionais

Para calcular as velocidades U, V e W de uma estrela é preciso conhecer seu movimento

préprio, sua distancia ao Sol e sua velocidade radial.

3.3.1 Distancia

Obter a distdncia de uma estrela nao é uma tarefa trivial. Os métodos disponiveis
nem sempre sao aplicaveis para qualquer estrela e, no geral, apenas estrelas préximas
podem ter suas distancias determinadas com boa precisao. Entre os métodos disponiveis
para a determinacao de distancias, os principais sao: paralaxe trigonométrica, paralaxe

fotométrica e distancias dinamicas.



Capitulo 3. Cinemdtica da Vizinhanca Solar 36

3.3.1.1 Paralaxe trigonométrica

A 6rbita da Terra em torno do Sol faz com que em cada época do ano observemos
as estrelas a partir de posicOes ligeiramente alteradas. Isso faz com que a separagao
angular, projetada no céu, na posigao de estrelas situadas a diferentes distancias varie

ao longo do ano.

- 2n &0 Posicdes relativas ao

observador em B

.

Estrela a qual se
associa a paralaxe «

_ !

*0 () | Posicdes relativas ao Estrelas com distancias
observador em A muito maiores que d

Ficgura 3.3: Esquema simplificado das grandezas envolvidas na paralaxe trigo-
nométrica. Distancias e tamanhos nao representados em escala.

A Figura 3.3 apresenta um esquema bastante simplificado deste fenomeno. Usando
as estrelas de fundo como referéncia, podemos medir o angulo entre duas posi¢oes obser-
vadas para uma dada estrela com intervalo de meio ano entre as medidas. Conhecendo
o angulo e a linha de base, que neste caso é uma unidade astronémica, podemos medir

a distancia até a estrela através da relacao:

sent’ = —— (3.4)

Como as paralaxes sao angulos sempre muito pequenos, podemos fazer a apro-
ximagao de que sen(m) ~ w. Além disso, definimos a unidade de distancia “parsec”
. N . "

que equivale a distancia que uma estrela deve ter para que possua paralaxe igual a 1”.

Assim, a Equagao 3.4 pode ser reescrita na forma:

1

(arcsec)’ (3:5)

d(pe) =

onde d é dado em parsecs e m em segundos de arco (também representado como 7).
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Analisando a Figura 3.3, fica claro que quanto maior a distancia d entre o Sistema
Solar e a estrela, menor serd a paralaxe desta. Paralaxes menores sao mais dificeis de

medir, desfavorecendo a determinacao de distancias para estrelas mais distantes.

Atualmente, as paralaxes mais precisas disponiveis sdo as obtidas pelo satélite
HIPPARCOS entre 1989 e 1993, que contém medidas para cerca de 120000 estrelas
com precisao melhor que 1 milissegundo de arco (Perryman et al., 1997). Os dados do
HIPPARCOS foram re-reduzidos em 2007 apés estudos mais elaborados da dindmica do

satélite, aprimorando a acurécia dos dados anteriores (van Leeuwen, 2007).

Com o uso dos CCDs, tornou-se possivel obter paralaxes tao precisas quanto as do
HIPPARCOS sem a necessidade de telescépios espaciais (Harris et al., 1997). Espera-se
que o satélite Gaia, que entrou em operacao em 2013, colete dados até 2018 e obtenha
paralaxes para cerca de 1 bilhao de estrelas, atingindo uma precisao de 24 pas (Perryman

et al., 2001).

3.3.1.2 Paralaxe fotométrica

A paralaxe fotométrica é um método que se baseia no fluxo observado da estrela e no
fluxo que esta teria a uma dada distancia conhecida, que é determinado em primeira

ordem pelo seu tipo espectral.

O formalismo utilizado pelos astronomos neste tipo de problema envolve o conceito

de magnitude. A magnitude de uma estrela é definida como:
m=—25log F +C (3.6)

onde F é o fluxo observado da estrela e C é uma constante que define o zero da escala

de magnitudes.

A equagao 3.6 pode ser reescrita em termos da luminosidade da estrela (L) e da

distancia entre a estrela e o Sistema Solar (d):

m = —2.5log <4Ld2) +C (3.7)
s
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Definimos também a magnitude absoluta de uma estrela como a magnitude que a

estrela teria caso estivesse a uma distancia de 10 pc do Sistema Solar:

= —2.5log (F(10pc)) + C = —2.51og (471'L]_02> +C (3.8)

A grandeza m — M corresponde ao chamado mdédulo de distancia. De acordo com

as Equacoes 3.7 e 3.8, o médulo de distancia é dado por:

L
m—M——2.5log< >+C’+2.510g<47r102>—0—510gd—5 , (3.9)

L
4 d?
onde d deve ser dado em parsecs.

Como a magnitude absoluta depende, em primeira ordem, apenas do tipo espectral
da estrela, a Equacao 3.9 pode ser usada para determinar a distancia d. O tipo espectral
pode ser obtido a partir de calibragoes de indices de cor (diferengas entre magnitudes em
diferentes bandas) e, portanto, pode ser obtido através de fotometria. Como o método

envolve o conhecimento apenas das magnitudes, ele é denominado paralaxe fotométrica.

Conhecendo as magnitudes observada (m) e absoluta (M), a distancia (d), em

parsecs, pode ser calculada através da equacao:

m—M+5

d(pc) =105 (3.10)

As distancias assim determinadas nao sao fundamentais pois se baseiam na hipétese
de que as estrelas sao “normais” com respeito ao seu tipo espectral, de forma que pode-

mos associar a magnitude absoluta intrinseca do tipo espectral a estrela.

Este método também é limitado a estrelas préximas pois, como indica a Equacao
3.7, a magnitude observada de uma estrela cresce com a distancia dessa estrela. Outro
fator que complica a determinacao da distancia através deste método é que a extincao
interestelar deve ser levada em conta na determinacao da magnitude para estrelas muito

distantes, gerando mais uma fonte de incertezas.

Em muitos casos, as distancias determinadas através de paralaxe fotométrica su-

peram em precisao as determinadas através de paralaxe trigonométrica. Entretanto,
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essa situacao deve mudar apds a publicagdo dos primeiros dados do satélite Gaia, que

ird fornecer paralaxes trigonométricas muito mais precisas.

3.3.1.3 Distancia dinamica

O método de distancia dinamica se baseia na aplicacao da terceira lei de Kepler em
binarias. Quando as massas M; e M3 sao dadas em unidades de massa solar, o periodo
P, em anos, e o semieixo maior da érbita a é dado em unidades astronémicas, a terceira

lei de Kepler toma a forma:

a® = (M; + M) P? (3.11)

O semieixo maior da 6rbita subentende um angulo 6 no céu, como mostra a Figura

3.4.

F1GURA 3.4: Esquema simplificado do método de distancias dinamicas. Distancias nao
representadas em escala.

Como o angulo # é sempre muito pequeno, podemos aproximar que sen(f) ~ 6

(com 6 dado em radianos). Assim d = a/6 e:

(M1 + /\/12)é

; P3 (3.12)

d(UA) =

O periodo P e o angulo # sao obtidos a partir das observagoes. Deve-se fazer
um chute inicial para as massas M; e My, o que torna este método nao fundamental.
Como a Equagao 3.12 depende apenas da raiz cibica das massas, é possivel obter boas

distancias mesmo sem boas estimativas para as massas.

Com a distancia obtida, pode-se calcular as luminosidades através das Equagoes

3.9 e 3.8. As luminosidades permitem, através da relagdo massa—luminosidade, que se
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obtenha uma melhor estimativa para as massas. As massas obtidas podem ser reuti-
lizadas na Equagao 3.12, e estes passos podem ser aplicados iterativamente até que a

distancia e as massas convirjam para os valores reais.

Apesar de possuir a limitacao de sé ser aplicdvel para o caso de estrelas binéarias,
o formalismo ¢é bastante 1til por permitir que os valores obtidos pelos demais métodos
sejam conferidos através de uma estimativa independente. Outra limitacao do método
é que ele s6 é aplicavel quando o periodo e o semieixo maior do sistema podem ser

observados, limitando a aplicacao a sistemas mais préximos.

3.3.2 Movimento préprio e velocidade tangencial

Movimento préprio (i) é o nome designado ao aparente deslocamento das estrelas na
esfera celeste (apds corrigidos os efeitos causados pelo movimento da Terra em torno
do Sol). O movimento préprio é proporcional & componente da velocidade estelar que
tangencia a esfera celeste, e é inversamente proporcional a distancia da estrela. Sendo
assim, conhecendo a distancia e observando o movimento préprio da estrela, podemos de-

terminar sua componente de velocidade tangencial a esfera celeste através da expressao:

—

L
vt:,ud:ﬁ

: (3.13)

1

onde 7y é dado em UA ano™ !, 7" é dada em segundos de arco e ji é dado em segundos

de arco por ano.

Usualmente o movimento préprio é decomposto nas componentes i, paralela ao
equador celeste, e ug, perpendicular ao equador celeste. Da mesma forma, podemos

decompor a velocidade tangencial da estrela, nas componentes:

ko

Vi = M// cos 0 (3.14a)
™
k

v = (3.14b)

onde i, € s sao dados em segundos de arco por ano, 7 é dado em segundos de arco.
k = 4.74057 é o equivalente em kms~! de uma unidade astrondmica por ano. As

velocidades s, e v nas Equacdes 3.14 sdo, entdo, dadas em kms™!.
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Como os movimentos préprios sao em geral pequenos (alguns milissegundos de
arco por ano) e o efeito de seeing causa um espalhamento da luz proveniente das es-
trelas em alguns décimos de segundo de arco, é preciso obter medidas separadas por
um grande intervalo de tempo para que o movimento proprio possa ser observado com
precisao. Os quatro anos de funcionamento do satélite HIPPARCOS néao sao suficientes
para esta tarefa. Por causa disso, faz-se necessario o uso, juntamente com os dados
do HTIPPARCOS, de dados de catdlogos anteriores menos precisos, como o Astrographic
Catalogue (Turner, 1912), que contém a posicao de milhdes de estrelas observadas no

final do século XIX.

Atualmente, o catdlogo com movimentos préprios mais precisos disponivel é o
UCAC4 (USNO CCD Astrograph Catalog; Zacharias et al., 2013). As observagoes
deste projeto foram feitas no Naval Observatory’s Flagstaff Station entre Fevereiro de
1998 e Maio de 2004. Em sua quarta publicacao, o catdlogo apresenta movimentos

1

préprios para mais de 105 milhoes de estrelas, com precisao de 1 a 10 mas ano™ ", mais

erros sistemdticos entre 1 a 4 mas ano L.

Outro catalogo importante é o Tycho2, no qual os movimentos proprios foram
obtidos a partir da comparagdo entre as posi¢oes obtidas pelo satélite HIPPARCOS e
as posigoes obtidas pelo catalogo Astrographic Catalogue e outros 143 catdlogos com

observagoes feitas de telescopios em solo (Hgg et al., 2000).

3.3.3 Velocidade radial

A ultima grandeza que precisa ser obtida para que se possa calcular as componentes de
velocidade espacial (U, V e W) de uma estrela é sua velocidade na dire¢ao da linha de

visada, que é denominada velocidade radial da estrela (v,.).

O método utilizado para determinar as velocidades radiais baseia-se no Efeito
Doppler observado na frequéncia dos fétons emitidos pela estrela, causado por sua apro-

ximagao ou afastamento.

Sabemos que quando uma onda (neste caso os fétons) é emitida com frequéncia vy

por uma fonte que se afasta do observador com uma velocidade v, a frequéncia v que o
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observador mede é dada pela expressao

v=(1-pB), onde T (3.15)
y=(1-p)":

Como, nos casos em que estamos interessados, v, é sempre muito menor que c,
podemos aproximar como zero o termo 32, de forma que v ~ 1. Assim, a diferenca entre

a frequéncia observada e a frequéncia emitida (Av) é dada por:

Av = —Puy . (3.16)
Ou seja:
o= 2 (3.17)
v

Para observar os desvios nos comprimentos de onda causados pelo movimento
radial da estrela, precisamos obter seu espectro. Observando o espectro, podemos iden-
tificar linhas de absorcdo caracteristicas de certos elementos quimicos. As frequéncias
de absorcao destes elementos quimicos em repouso podem ser obtidas nos laboratoérios
terrestres. Assim, comparando essa frequéncia de absor¢ao em repouso com a observada

na estrela, podemos determinar sua velocidade radial.

Como a medida da velocidade radial exige o uso de espectroscopia, ela é, de todas
as grandezas necessdarias para se obter a velocidade espacial da estrela, a de maior custo
observacional. Enquanto conhecemos as posi¢oes e movimentos préprios para milhoes
de estrelas, e distancias precisas para centenas de milhares, as velocidades radiais sao
conhecidas apenas para uma quantidade da ordem de dezenas de milhares de estrelas (o
que felizmente esta mudando com as publicagoes do catdlogo RAVE, Kordopatis et al.,
2013). Com isso, sao as medidas de velocidade radial que mais limitam estudos de

velocidades espaciais atualmente.

Outra complicacao ligada a determinagéao da componente de velocidade radial da
estrela é o fato de ela nao ser afetada apenas pelo movimento espacial da estrela. No
caso de estrelas binarias nao resolvidas, parte da velocidade radial observada deve-se as

velocidades com que as estrelas orbitam o centro de massa do sistema. Assim, no caso
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de sistemas multiplos, varias medidas de velocidade radial devem ser realizadas para
que se possa determinar a componente de velocidade espacial da estrela paralela a linha

de visada.

Entre as principais fontes de velocidades radiais presentes na literatura estao o
Geneva-Copenhagem Survey (GCS; Nordstrom et al. (2004)), o Catalogue of Radial
Velocities with Astrometric Data (CRVAD; Kharchenko et al., 2007) e o Radial Velocity
Ezxperiment (RAVE; Kordopatis et al., 2013).

3.3.4 Calculo das componentes de velocidade U, V e W

Conhecendo as componentes de velocidade vy, V15 € v, conhecemos por completo a
velocidade tridimensional da estrela. Porém, essas componentes expressam a velocidade
espacial da estrela de acordo com o sistema de coordenadas equatorial, nao muito 1til

para o estudo da cinemaética galactica.

Para obter as velocidades tal como as definimos na Segao 3.2.2, precisamos fazer
a rotagao de eixos que leva do sistema equatorial ao sistema de coordenadas galacticas.
A descricao de como € feita esta transformacao pode ser encontrada em Johnson &

Soderblom (1987).

De acordo com Johnson & Soderblom (1987), a transformacao entre as posi¢oes no

sistema de coordenadas equatoriais e galacticas é feita através da expressao matricial:

cos b cos ¢ cos 0 COos «
cosbsenl | =T |cosd senc (3.18)
senb sen o

e a transformacao entre as velocidades é feita através da expressao:

U Uy
VI=T A |y, (3.19)
w Uts

A matriz T é a chamada matriz de transformacao, e pode ser representada em

termos das coordenadas do polo norte galictico (NGP) no sistema equatorial (aygp ,
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dngp) e by, que corresponde ao angulo de posi¢ao do polo norte celeste com relagao ao

semicirculo principal que passa pelo NGP e o zero de longitude galactica:

cos b senfly 0 —sendygp 0 cosdngp oS aNGP senaygp O
T=1|senfy —cosby 0" 0 -1 0 | senaygp —cosangp O
0 0 1 cos ONGP 0 sendyagp 0 0 1

(3.20)

A matriz A é denominada matriz de coordenadas, e pode ser escrita em termos

da posigao da estrela no sistema equatorial («, §) na forma:

cos acos d —senq — COS o senod
A= |senacosd cosa —sena send (3.21)
sen o 0 cos d

Os valores de 0y, ayap e nap devem estar de acordo com a época relativa a qual
as posigoes a e ¢ s@o determinadas. De acordo com Liu et al. (2011), as coordenadas

relativas a época J2000.0 sao:

72000 — 128 51 26527549 (3.22a)
S0 — 197007 4177043 (3.22b)
672 = 122993191857 (3.22¢)

Utilizando estes valores na equagao 3.20 obtemos a matriz de transformacao refe-

rente a época J2000.0:

—0.05487554 —0.8734371 —0.4838350
T2000) — | 149410945 —0.4448296  0.7469822 (3.23)
—0.86766614 —0.1980764 0.4559838

Com esta matriz de transformacao, a matriz de coordenadas A calculada para a
posicao da estrela («,0) pela Equacao 3.21, a velocidade radial v,, obtida através do

desvio Doppler pela Equagao 3.17, e as velocidades tangenciais vy, € v, calculadas a
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partir da distancia d e das componentes do movimento préprio pe € s com o uso das

Equacoes 3.14, podemos calcular as velocidades U, V e W utilizando a Equagao 3.19.

Escrevendo em termos das velocidades no sistema equatorial, temos:

U —0.05487554 —0.8734371 —0.4838350 cos acosd —sena —Cosa send Uy

V= 0.49410945 —0.4448296 0.7469822 | sena cos § Ccos o —sena send | | vig

w —0.86766614 —0.1980764  0.4559838 sen ¢ 0 cos & Vi s
(3.24)

As componentes de velocidade sao dadas em kms™! para o caso em que as velo-

cidades v, vy, € vi5 sa0 dadas em km s—L.

3.4 O movimento do Sol

As equagoes 3.3 nos mostram que para conhecer a velocidade espacial de uma estrela
com respeito ao Sistema Local de Repouso é preciso conhecer, além das componentes
U, V e W, as componentes da velocidade do Sistema Solar com respeito ao LSR (U,

V@ [§ W@)

Supondo que a distribuicdo de massa na galdxia seja axissimétrica, e encontra-se
em um estado estaciondrio, espera-se que, no geral, existam tanto estrelas se movendo
radialmente para dentro quanto para fora, e também tanto estrelas se movendo perpen-

dicularmente ao disco para cima quanto para baixo (Mihalas & Binney, 1981).

Assim, para uma amostra suficientemente grande, com um nimero N de estrelas,

espera-se que:

1 N

(Ui) = N ; Ui =0 (3.25a)
1 N

(W) = 55 D_Wei =0 (3.25b)
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Tomando o valor esperado das Equacoes 3.3a e 3.3c

(U) =(Us) — (Us) , (3.26a)
(W) =(W.) - (We) ; (3.26b)
ou seja:
1 N
Up=—{U)=-% D U (3.27a)
=1
1 N
W@:—MQ:—NE)M (3.27D)
=1

O calculo de Vg nao é tao simples pois a média da componente V, da velocidade
peculiar das estrelas da amostra nao é necessariamente igual a zero. Na pratica, ocorre o
fenomeno conhecido como deriva assimétrica (que veremos com mais detalhes na Secao
3.5.2): a média das velocidades V, tende a ser menor que a do Sistema Local de Repouso

quanto maior for a dispersao das velocidades radiais das estrelas na amostra (0(2]):

V)=V, =-Co} . (3.28)

Demonstrar este resultado foge aos objetivos deste trabalho, aos interessados, a
demonstragao pode ser encontrada em Mihalas & Binney (1981). Tomando o valor

esperado da equacao 3.3b, temos:

(V)= (Vi) —(Va) - (3.29)
Definindo:
1 N
r_ _ = .
V= —(V) N;?L (3.30)
obtemos:
V' =Col+ Vg (3.31)

Dessa forma, obtendo os valores de V' e 012] para diferentes amostras, podemos

estimar V;, através de um ajuste linear na forma V’ = aa?] + b, onde V5 =b.
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TABELA 3.1: Comparacao entre as componentes de velocidade Solar obtidas por dife-
rentes autores

Autores Us (kms™!) Vg (kms™!)  Wg (kms™1)
Francis & Anderson (2014) 141+1.1 14.6 £0.4 6.9+0.1
Bobylev & Bajkova (2014) 6.0+ 0.5 10.6 £ 0.8 6.5+ 0.3
Cogkunoglu et al. (2011) 8.83+0.24 14.19+0.34 6.57+0.21
Schénrich et al. (2010) 1111092 12244947 7.257037
Koval’ et al. (2009) 5.1+0.4 7.9+0.5 7.7+£0.2
Francis & Anderson (2009) 75+1.0 13.5+0.3 6.8+0.1
Bobylev & Bajkova (2007) 8.7+0.5 6.2 +2.2 7.2+0.8
Fehrenbach et al. (2001) 7.56 11.45 3.72
Dehnen & Binney (1998) 10.00£0.36  5.25 +£0.62 7.17+£0.38
Mayor (1974) 10.3+£1.0 6.3+£0.9 5.9+04

A Tabela 3.1 apresenta uma comparacgao entre as componentes de velocidade ob-
tidas para o Sol por diferentes autores, utilizando diferentes amostras. Vemos que ainda
nao existe consenso na literatura quanto aos valores exatos da velocidade peculiar do
Sol. E comum que amostras de diferentes tipos espectrais fornecam diferentes valores
para a velocidade do Sol. Entretanto, todos os autores concordam que o Sol esta se
movendo radialmente para dentro da Galaxia, com uma velocidade tangencial maior
que a do sistema local de referéncia, e que sua componente de velocidade perpendicular

ao disco possui sentido do polo norte galactico.

Uma das principais complicacoes na aplicacao do método aqui descrito se deve
a que as Equacodes 3.25 e 3.28 sao obtidas supondo que a distribuicao de velocidades
entre as estrelas da amostra é nao correlacionada. Na realidade, observamos que muitas
estrelas fazem parte de correntes (streams) ou grupos co-moventes (moving groups), que
correspondem a concentragoes estelares relativamente densas em determinadas regioes

nos planos UV, UW e VIV.

A presenca de estrelas destes grupos na amostra faz com que a média total amostral
em U, V e W se aproxime da respectiva média dos grupos e se afaste da média que seria
apresentada apenas por estrelas independentes. Famaey et al. (2008) observam que em
certas regioes do plano UV a quantidade de estrelas pertencentes a grupos co-moventes
pode corresponder a mais de 50% do total de estrelas na regiao, o que inviabiliza o uso
das Equagoes 3.25 e 3.28 sem que sejam feitos esforcos para corrigir as discrepancias

causadas pela presenca destas estrelas.
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3.5 O elipsoide de velocidades

Em diversos casos no estudo da cinemaética da Galaxia, estamos interessados mais na
distribuicao de velocidades encontrada em um grupo de estrelas do que nas velocidades
individuais de cada uma. A descricdo dessa distribuicao é feita em termos do elipsoide

de velocidades.

A Figura 3.5, obtida utilizando os dados da amostra Geneva-Copenhagen (Casa-
grande et al., 2011; descrita no Capitulo 4), mostra as distribui¢oes de cada componente
de velocidade para grupos de estrelas de diferentes idades. As estrelas que constituem
as distribuicoes de cada linha da Figura 3.5 foram separadas em diferentes grupos de
idade (t): £ < 1.5 Ga, 1.5 Ga<t<3Ga,3Ga<t<bGa, bGa<t<T7GaeTGa
<t <9 Ga.

A primeira caracteristica que observamos é que, em todos os casos, estas distri-
buicoes sao aproximadamente gaussianas, com dispersoes diferentes em cada um dos
eixos. Outras caracteristicas importantes sdo o aumento da dispersdo com as idades e a
assimetria observada nas distribuigoes da componente V', ambas as quais serao discutidas

nas secoes 3.6 e 3.5.2, respectivamente.

O elipsoide de velocidades corresponde a uma distribuicao que retine as principais
caracteristicas descritas acima. Os eixos principais do elipsoide de velocidade sao os eixos
ortogonais da distribuigao (as componentes principais) e nao necessariamente coincidem

com os eixos I, © e Z definidos na se¢ao 3.2.1.

Chamaremos as componentes de velocidade em cada eixo de vy, vo € v3, €, suas
respectivas dispersoes de o1, 02 e o3, onde o indice 1 corresponde ao eixo de maior

dispersao e 3, ao eixo de menor dispersao.

A distribuigao descrita em termos do elipsoide de velocidades corresponde a uma

normal multivariacional nas variaveis vy, v e v3:

n v? v3 v3 .
N (v1,v9,v3)dv = . exp{— [2+2+2]}dv , (3.32)
(873 0% 03 03)2 201 205 20%

onde N é o numero de estrelas, de um dado grupo em estudo, contido num dado volume
com velocidades entre v; e v1 +dvy, vo € v9+dvs € entre vy e v3+dvs. Ja n, corresponde

a densidade espacial de estrelas desse grupo (com qualquer velocidade).
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Ficura 3.5: As distribuigées das componentes U, V e W para uma dada idade sdo
aproximadamente gaussianas. Estas distribuicoes sao descritas em termos do elipsoide
de velocidades.

As componentes vy, vo e vy e as componentes U,, V, e W, estdo relacionadas

através de uma transformacao de translagao (que garante que vy, vy € v3 possuam valor

médio nulo) e outra de rotacdo (que garante que as componentes vy, v2 € v3 sejam

independentes):

U3

U, (U,)
Vil = | (V)
W, (W)

coordenadas v1, vy € v3 (ver na proxima subsegao).

3.5.1 Desvio do vértice

(3.33)

Neste caso, R é a matriz de rotagao que leva das coordenadas Uy, V, e W, as

Um fato observacional que simplifica bastante a analise do elipsoide de velocidades é

que um dos eixos do elipsoide sempre possui direcao perpendicular ao plano do disco.

Assim, vg e W, — (W,) sao equivalentes. Além disso, podemos admitir as hipGteses
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representadas pelas Equagoes 3.25a e 3.25b. O problema entao resume-se a encontrar o

angulo de rotacao, no plano do disco, entre os eixos v; e v e os eixos Uy e V,.

AR S

F1cUrRA 3.6: Definicao do desvio do vértice ¢, e relagao entre os eixos U, e V, e os
eixos v1 e vy

Este angulo representa a longitude galactica para a qual aponta o eixo principal
do elipsoide de velocidades e é conhecido como o desvio do vértice (£,). A relagao
entre as componentes U, e V, e as componentes v; e vy é facilmente encontrada em

termos do angulo ¢, (Figura 3.6). Neste caso, a matriz de rotacao da Equagao 3.33 serd

simplesmente:
cos £, sent, 0
R=|-senl, cost, 0] ; (3.34)
0 0 1
ou seja:
vy = Uy cos £y + (Ve — (Vy)) sent, |, (3.35a)
vy = —U, senty, + (V, — (Vi) cos 4, (3.35Db)
vy = W, (3.35¢)

Podemos reescrever as Equacoes 3.35 em termos das velocidades heliocéntricas U,
V, W, das componentes da velocidade do Sol Ug, V5 e W e em termos da varidncia

em U, substituindo as Equacoes 3.3 e 3.28 em 3.35:
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v1 =(U+Ug) cos £, + (V + Vg —V,) send, (3.36a)
ve = —(U+Up) senty, + (V + Vg —V,) cos ¢, (3.36Db)
vy = (W +Wo) (3.36¢)

Ja a transformagao inversa é dada por:

U = vy cos b, —ve sent, — Ug (3.37a)
V =wy sent, +vg cos £, — Vo + V, (3.37b)
W =wv3 —Ws (3.37c)

Também é possivel escrever as variancias o7, 0’% e U§ em termos das variancias a%],

0‘2/ e UIQ/V e da covaridncia opyy. A demonstracdo encontra-se no Apéndice A.

0} = 0% cos® £, + 0¥ sen® £, + opy sen (24,) (3.38a)
03 = 0% sen® 4, + ot cos® £, — opy sen (24,) (3.38b)
o3 = ol (3.38¢)

Novamente utilizando as variancias 0[21 e 0‘2/ e a covariancia oyy, podemos obter o
desvio do vértice através da expressao (a demonstragao também encontra-se no Apéndice
A):

0, = %arctan <30UV2> (3.39)
9y — 9y

Amostras de estrelas de diferentes tipos espectrais ou idades apresentam diferentes
dispersoes de velocidades e diferentes correlagoes entre as componentes U e V. A Figura
3.7 apresenta as distribuicées U e V e o desvio do vértice para estrelas de diferentes tipos
espectrais. As variancias, a covariancia e o desvio do vértice sao dados na Tabela 3.2. A

componente principal do elipsoide de velocidades (v ) é representada pela linha tracejada
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vermelha. Os dados foram calculados a partir da amostra CRVAD-2 ! (Kharchenko et al.,

2007) utilizando as equagbes que descrevemos anteriormente.

o 08/09/B0/B1/B2 ° B8/B9/A0/A1/A2 A8/A9/FO/F1/F2
o
o
0
Zteo
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Ficura 3.7: Desvio do vértice para estrelas de diferentes tipos espectrais. As veloci-
dades U e V e o desvio do vértice foram computados a partir dos dados observacionais
obtidos através do catdlogo CRVAD-2 (Kharchenko et al., 2007).

Vemos que o desvio do vértice tende a ser menor para amostras de estrelas de
baixa massa. Esta dependéncia sugere que o desvio do vértice esteja relacionado a idade
das estrelas na amostra: quando analisamos uma amostra com estrelas de alta massa,
estamos analisando apenas estrelas jovens; ja no caso de uma amostra de estrela de
baixa massa, temos uma mistura de estrelas jovens e velhas. Na Secao 5.3.2, utilizando
as estrelas da amostra Geneva-Copenhagen, obtemos uma relacao entre o desvio do

vértice e a idade, comprovando esta hipdtese.

Outra caracteristica que observamos é o aumento na dispersao quando considera-
mos estrelas de baixa massa. Este fenomeno é também relacionado a idade das estrelas
na amostra e é conhecido como aquecimento dinamico do disco, veremos mais sobre este

fenémeno na Secao 3.6.

!0 CRVAD-2 (Kharchenko et al., 2007) é uma compilacdo de diversos catdlogos de velocidade
radial: o Geneva-Copenhagen Survey (GCS; Nordstrom et al., 2004), o catdlogo de Famaey et al.
(2005), o General Catalogue of Radial Velocities (GCRV; Barbier-Brossat & Figon, 2000) e o Pulkovo
Compilation of Radial Velocities (PCRV; Gontcharov, 2006). Além disso, o CRVAD-2 apresenta pa-
ralaxes do Hipparcos (Perryman et al., 1997) e movimentos préprios do catdlogo Tycho-2 (Hog et al.,
2000). Ainda, o catdlogo apresenta tipos espectrais retirados do All-Sky Compiled Catalogue (ASCC-2.5;
Kharchenko, 2001).
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TABELA 3.2: Variancia das componentes U, V' e W, covariancia entre as componentes U
e V e o desvio do vértice para estrelas de diferentes tipos espectrais. Valores calculados
a partir dos dados da amostra CRVAD-2.

Tipo Espectral 0'(2] 0‘2/ ouv U%V Ly
08-B2 V 902.81 613.96 -88.49 409.73 -15.75
B3-B7V 639.95 395.18 -133.64 279.79 -23.76
B8—A2V 472.21 341.80 61.46 183.71 21.65
A3—-ATV 597.69 325.47 141.85 189.37 23.09
A8—F2V 773.84 432.57 87.50 248.82 13.57
F3—-F7V 1001.14 441.97 123.12 277.52 11.88
F8—-G2 'V 1501.20 797.25 203.83 468.05 15.04
G3-G7V 1663.34 874.00 124.79 574.20 8.77
G8—K2V 1577.17 828.15 143.68 501.70 10.49
K3-K7V 1902.50 966.22 204.47 642.00 11.80
K8—-M2 V 1356.35 691.44 44.69 426.12 3.83
M3-M7 V 1687.67 941.53 212.17 539.84 14.81

3.5.1.1 Causa do desvio do vértice

Em uma galaxia na qual a distribuicao de matéria possui simetria axial, é natural, ape-
nas por argumentos de simetria, que uma das componentes do elipsoide de velocidades

apresente direcao radial. Espera-se entao que o desvio do vértice seja nulo.

Contudo, observa-se que o desvio do vértice é consideravel para estrelas de diver-
sos tipos espectrais (Tabela 3.2), principalmente no caso de amostras contendo apenas

estrelas jovens.

Uma das possiveis causas para o desvio do vértice é a presenca de grupos de estrelas
que compartilham componentes de velocidades parecidas, mesmo nao se encontrando es-
pacialmente préximas. Sao os chamados grupos co-moventes ( “moving groups”). Sendo
assim, as estrelas nao fazem parte apenas de uma distribuicao estritamente aleatéria.
Em certas regices do espaco de velocidades mais de 50% das estrelas estao associadas a

um determinado grupo co-movente (Dehnen, 1998; Famaey et al., 2008).

Na Figura 3.8 vemos claramente a presenca destes grupos. No painel A, apre-
sentamos a distribuicdo de velocidades para estrelas com idades entre 0.5 e 1.5 Ga da
amostra Geneva-Copenhagen. Através de um estimador de densidade por kernel, ob-
temos a funcao de densidade de probabilidade correspondente a amostra (painel B).

Em seguida, construimos um modelo do que seria esperado caso o desvio do vértice da
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amostra fosse nulo: normal bivariacional de variaveis independentes com a média e o

desvio padrao calculadas para a amostra (painel C).

No painel D da figura 3.8, apresentamos o residuo entre a densidade observada e
o modelo. As sobredensidades observadas estao intimamente relacionadas aos principais
grupos co-moventes conhecidos (marcados como quadrados tracejados coloridos) e sao
elas as principais responséaveis pelo desvio do vértice calculado para esta distribuicao

(£, = 16.5°).

Apesar de o modelo do elipsoide de velocidades ser bastante simplificado, a dis-
crepancia entre o modelo e o que é observado é reduzida quando levamos em conta o

desvio do vértice, compensando a presenga de grupos co-moventes.
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FicuraA 3.8: Anélise da presenga de grupos co-moventes em uma amostra de cerca de
1500 estrelas com idade entre 0.5 e 1.5 Ga. O modelo representa uma normal bivaria-
cional de varidveis independentes com média e desvio padrao obtidos da amostra. As
sobredensidades estao claramente relacionadas aos grupos co-moventes conhecidos.

A origem destes grupos é ainda bastante discutida na literatura, e diferentes me-

canismos parecem estar envolvidos para diferentes grupos.

Inicialmente, propos-se que a origem destes grupos estivesse relacionada a dis-
solucao de aglomerados, cujas estrelas mantiveram tragos da velocidade do grupo (Bin-
ney & Merrifield, 1998). Esta parece ser a hipétese mais provavel para a formagao de
grupos como HR 1614, que é formado por estrelas coetdneas e homogéneas em metali-

cidade (De Silva et al., 2007).



Capitulo 3. Cinemdtica da Vizinhanca Solar 55

Dehnen (1998) propoe que os grupos se formam a partir de ressonancias com
componentes nao axissimétricas da Galdxia, como a barra. Famaey et al. (2008) verifica
que as estrelas que constituem os grupos de Hiades, Pléiades e Sirius constituem uma

populacao nao coetanea, o que favorece a hipétese dessa origem dinamica.

Helmi et al. (2006) estudam sobredensidades presentes na amostra GCS (Nordstrom
et al., 2004) e comparam os resultados com simulagoes numéricas de acregoes de galaxias
satélites. Os autores concluem que a origem de alguns grupos, principalmente os que
mais se diferenciam do restante da amostra em metalicidade, pode ser explicada a partir

de fusoes de galaxias satélites.

Uma revisao mais detalhada a respeito de grupos co-moventes pode ser encontrada

em Antoja et al. (2008).

3.5.2 Deriva assimétrica

Outra importante caracteristica observada na distribuicao de velocidades é a cauda alon-
gada que se observa na distribuicao da componente V' na direcdo dos valores negativos.

Este efeito é causado devido a um fendmeno conhecido como deriva assimétrica.

A deriva assimétrica (V,), de uma dada populacdo estelar, é definida como a
diferenca entre a velocidade tangencial média dessas estrelas (com respeito ao FSR), e

a velocidade circular no raio Galactico onde se encontram estas estrelas:

V, = (0) — 0y(R) (3.40)

Uma deriva assimétrica negativa significa que as estrelas movem-se mais len-
tamente que o Sistema Local de Repouso (que possui velocidade tangencial ©g(R)).
Quando a deriva assimétrica é positiva, as estrelas estao ultrapassando o sistema local

de referéncia.

Quando uma estrela, proveniente das regidoes mais internas da Galaxia, se encon-
tra em uma dada distancia galactocéntrica R, esta estrela ird apresentar uma velocidade
tangencial menor do que a velocidade circular em R, pois esta mais préxima de seu apo-

galdctico. J4 as estrelas provenientes das regides mais externas da Galaxia se encontram



Capitulo 3. Cinemdtica da Vizinhanca Solar 56

mais préximas de seu perigalactico quando apresentam distancia galactocéntrica R e,

portanto, apresentam velocidades tangenciais maiores que a velocidade circular em R.

kg

perigalactico

" apogaldctico

centro
galactico /

N

(FSR}

Ficgura 3.9: Representacao de trés dérbitas distintas que passam pelo mesmo ponto
(Rp,0). As linhas tracejadas azul e vermelha representam a érbita de estrelas que se
encontram, em Ry, mais préximas de seus perigalactico e apogalactico respectivamente.
Ja a linha preta representa uma érbita circular com raio R.

A Figura 3.9 apresenta trés 6rbitas distintas que passam pelo mesmo ponto (Ry, ).
Quando a estrela que possui orbita representada pela linha tracejada vermelha esta
passando por este ponto, ela se encontra mais proxima de seu apogaldctico e, assim,
sua velocidade tangencial serd menor que a velocidade do Sistema Local de Repouso

(Vi < ©0(Ro))-

A estrela que possui érbita representada pela linha tracejada azul se encontra mais
préxima de seu perigaldctico quando estd passando pelo ponto (Rg, ) de forma que sua
velocidade tangencial neste ponto é maior que a velocidade do Sistema Local de Repouso

(V; > eo(Ro)).

No caso da estrela que apresenta orbita circular de raio Ry, sua velocidade tan-
gencial sera sempre igual a velocidade do Sistema Local de Repouso (Vi = Og(Ry)). As

estrelas da Vizinhanga Solar sdo uma mistura destes trés casos possiveis.

Observa-se que a deriva assimétrica na Vizinhanga Solar apresenta sempre um
valor negativo (as estrelas ficam para trds do LSR), de forma que a Vizinhanca Solar
é dominada por estrelas provenientes das partes mais internas da Galédxia. Isso ocorre
por dois motivos: as estrelas provenientes das regioes mais internas possuem velocidade
tangencial menor que as das regides mais externas quando observadas na Vizinhanca

Solar, isso faz com que a probabilidade de observar as estrelas das regides mais internas
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na vizinhanca Solar seja maior que a de observar as estrelas das regioes mais externas.
Além disso, existe um gradiente de densidade estelar no disco que faz com que as regices

mais internas sejam mais povoadas que as regides mais externas.

Binney & Tremaine (2008) mostram que, para um disco em equilibrio que apre-

senta simetria em relacao ao seu equador, a deriva assimétrica pode ser escrita como:

Vo 0¥ ﬁ L dlog(vo}) R douw

= - Y2 41
20 |of Olog R of 90z |’ (3.41)

onde Og corresponde a velocidade circular, v a densidade espacial de estrelas e oy a

correlacao entre as componentes de velocidade Uy e W,.

Para populagdes que apresentam distribuigao de densidade v(R, z) similares e elip-
soides de velocidade de mesma forma e orientacao, o termo entre as chaves na Equacao
3.41 reduz-se a uma constante (Binney & Tremaine, 2008). Dessa forma, a Equagao 3.41
se torna:

Vo=—-Co¥ . (3.42)

Neste caso, C' é uma constante que pode ser ajustada com auxilio da Equacao
3.31. Dehnen & Binney (1998) encontram um valor empirico para C de (80+5kms~1)~1
utilizando dados do catdlogo Hipparcos. Binney & Tremaine (2008) encontram um valor
tedrico para C' igual a (82 & 6kms™)~! estimando os valores referentes a cada termo

entre as chaves na Equacao 3.41.

A distribuicao de velocidades V' para uma amostra que reine estrelas de diferentes
tipos espectrais e idades apresenta sempre uma cauda alongada em direcao aos valores

negativos de V. A causa para isso esta relacionada a deriva assimétrica.

A Figura 3.10 apresenta a distribuicao de velocidades V' que calculamos para as
estrelas da amostra CRVAD-2 (Kharchenko et al., 2007). E possivel ver claramente a
assimetria na distribuicao, correspondente a presenca de uma cauda mais alongada na

diregao dos valores negativos.

A existéncia dessa cauda pode ser explicada pelo fato de que essa amostra retne
estrelas de diferentes idades. Veremos na secao 5.3.2 que a dispersao das velocidades
U (U2U) segue uma lei de poténcias em relagao a idade das estrelas de forma que entre

estrelas mais velhas a dispersao é maior.
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FicuraA 3.10: Distribuicao da componente de velocidade V' das estrelas do catalogo
CRVAD-2.

A distribuicao de velocidades apresentada na Figura 3.10 pode ser pensada como
uma composi¢ao de distribuigoes de estrelas de diferentes idades, cada uma com sua
média py(t). As estrelas mais velhas apresentam dispersdes maiores e, portanto, de
acordo com a Equacao 3.42, apresentam uma menor deriva assimétrica. Sendo assim, a
média da distribuicao de estrelas de uma dada idade é mais negativa quanto maior for a
idade das estrelas da distribuicdo. A distribuicao da Figura 3.10 é, entao, uma mistura

de diferentes gaussianas (cada qual com uma diferente média).
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F1cURrRA 3.11: Painel A: Distribuicdo da componente de velocidade V' para estrelas do
catélogo Geneva-Copenhagen (Casagrande et al., 2011). Painel B: Distribuigdes (nor-
malizadas) da componente V' para grupos de diferentes idades. O histograma amarelo
corresponde a estrelas com idade entre 0 e 1.5 Ga, vermelho entre 1.5 e 3 Ga, verde entre
3 e 5 Ga, azul entre 5 e 7 Ga e roxo entre 7 e 9 Ga. As linhas tracejadas representam
as médias das distribuigoes.
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Podemos observar este efeito mais claramente na Figura 3.11 que apresenta a dis-
tribuicdo da componente de velocidade V' para estrelas do catdlogo Geneva-Copenhagen.
O painel A apresenta a distribuicao em V' da amostra completa. Podemos ver a presenca
da cauda alongada, caracteristica dessa distribuicao. O painel B apresenta a distribuigao
para cada grupo de idade indicado na legenda. Vemos claramente que a média da dis-

tribuicdo é mais negativa para grupos de maiores idades, como prevé a Equagao 3.42.

Esta explicacao parte do principio de que as dispersoes na componente U sao mai-
ores para estrelas mais velhas. Este fenémeno é conhecido como aquecimento dinamico

do disco e serd discutido na préxima sessao.

3.6 Aquecimento dindmico do disco

Entre as primeiras tentativas de classificar as estrelas com respeito as suas propriedades
cinematicas destaca-se a classificagdo de Oort (Oort, 1926). Oort classificou as estrelas
como de “baixa” ou “alta” velocidade, sendo a divisao entre os dois grupos a velocidade

de 63kms L.

Estudos subsequentes mostraram que essa classificacao era simples demais para
descrever as propriedades cinematicas da Galdxia. A ideia de uma classificagdo de velo-
cidades continua foi apresentada inicialmente por Vyssotsky & Williams (1948) e pos-

teriormente por Schwarzschild (1952).

Sabemos hoje que, nao sé a classificagdo das velocidades de um grupo de estrelas
¢é continua, como também que a dispersao depende da idade das estrelas na distribuicao
(Casagrande et al., 2011; Gomez et al., 1997; Gontcharov, 2012; Koval’ et al., 2009;
Nordstrom et al., 2004; Quillen & Garnett, 2001).

Quillen & Garnett (2001) utilizam os dados da amostra de Edvardsson et al. (1993)
e concluem que ocorre saturagao na dependéncia entre idade e dispersao de velocidades
para estrelas com idade superior a 2 Ga. Gomez et al. (1997) também concluem que
existe saturacao na relagao entre idade e dispersao de velocidades para estrelas com idade
superior a 5 Ga. Ressaltamos, porém, que estes autores eliminaram previamente de sua

amostra as estrelas com velocidade superior a 65kms™! para evitar a contaminacdo de
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estrelas do disco espesso, o que sem duvida criou um viés na amostra por retirar também

estrelas velhas do disco fino que possuem altas velocidades.

Os demais autores, utilizando amostras mais extensas e completas, encontram que
a dispersao das velocidades em cada componente, o; (onde i corresponde a U, V e W),
aumenta com a idade ao longo de todo o intervalo de idades de estrelas presentes no
disco. A relacao ajustada por esses autores segue a forma o; o t* e, no geral, apresenta
indice de correlacdo com os dados observacionais superior a 97% (Gontcharov, 2012).
Atualmente este é considerado o cendrio que melhor descreve a relagao entre a idade e

a dispersao de velocidades no disco.

Na Secao 5.3.2, utilizamos os dados do levantamento Geneva-Copenhagen (Casa-
grande et al., 2011) para ajustar as relagdes que descrevem o aumento, com a idade,
da dispersao das componentes de velocidade peculiar das estrelas e das componentes de

velocidade nas direcoes das componentes principais do elipsoide de velocidades.

Para exemplificar a relacao entre a distribuicao das velocidades e a idade das
estrelas, dividimos as estrelas do levantamento GCS em 5 grupos: estrelas com idade
menor que 1.5 Ga, com idade entre 1.5 e 3 Ga, entre 3 e 5 Ga, entre 5 e 7 Ga e com
idade superior a 7 Ga. As distribuicoes das componentes de velocidades nos plano UV,

UW e VW para cada um dos grupos de idade estao representadas na Figura 3.12.

E possivel ver claramente que as dispersoes das componentes de velocidade sao
maiores para os grupos de estrelas mais velhas. Outra caracteristica notavel é que a
média da distribuicao de velocidades V' é menor para os grupos de estrelas mais velhas.
Este resultado é esperado pelo que foi discutido na Segao 3.5.2, ja que (V) =V, — Vg e

vimos que V, x —U% (que é maior para estrelas mais velhas).

A dependéncia da distribuicao de velocidades com a idade pode ser explicada
de duas formas: i) as estrelas mantém suas propriedades cineméticas aproximadamente
inalteradas ao longo de suas vidas, e as diferentes propriedades observadas para diferentes
idades refletem diferengas nas propriedades cinemdticas do gas do qual as estrelas se
originaram em diferentes épocas; ii) as propriedades cinematicas do gds que origina as
estrelas sao as mesmas em diferentes épocas e, ao longo da vida da estrela, esta sofre

perturbacoes que gradativamente alteram suas propriedades cinematicas.



Capitulo 3. Cinemdtica da Vizinhanca Solar 61

t<1.5Ga 15<t(Ga)<3 3<t(Ga)<5 5<t(Ga)<7 t(Ga)>7
a b c d e
»[° °lw»
z| o —+ ~f e + |2
=3 =
> |8 gl >
1 ]
L, -100 | 0 100 1 -100 0 100 1 -100 | 0 100 1 -100 0 100 1 =100 | 0 . 100 |
U (km/s) U (km/s) U (km/s) U (km/s) U (km/s)
f g h i j
g[8 kg
§ = I = ~F~ + + o é
z 18 I
L -100 o 100 | -100 o 100 1 -100 0o 100 | -100 o 190 | -100 0 . 100
U (km/s) U (km/s) U (km/s) U (km/s) U (km/s)
k | m n o |
g° & e
3 » T o -+ g
= =
o o
> e 8 >
-50 0 50 -50 0 50 -50 0 50 -50 0 50 -50 0 50
W (km/s) W (km/s) W (km/s) W (km/s) W (km/s)

Ficura 3.12: Representagao das distribuicoes das componentes de velocidades nos
planos UV, UW e VW para estrelas do catdlogo GCS. Em cada coluna estao repre-
sentadas estrelas cuja idade encontra-se nos intervalos: t < 1.5 Ga, 1.5 Ga < t < 3 Ga,
3Ga<t<bGa, b5Ga<t<7Gaet>7Ga Em cada painel, a cruz representa a
média e o desvio padrao.

Inicialmente, a primeira interpretagao foi defendida por diversos autores, que ar-
gumentavam que o tempo necessario para que as estrelas trocassem momento e energia
em colisoes entre si de forma significativa é muito maior que a idade da Galdxia (Eggen
et al., 1962). Estes autores nao consideravam a influéncia das colisoes entre as estrelas
e o0 gas interestelar por pensarem que o gas se encontrava uniformemente distribuido no

disco (e, portanto, nao contribuiria para flutuagoes no potencial galdctico).

Hoje sabemos que a matéria interestelar nao se encontra distribuida uniforme-
mente no disco, mas sim em nuvens interestelares com massas da ordem de 102 — 10°
M (Spitzer & Schwarzschild, 1951). O tempo necessério para que ocorra uma colisao
dessas nuvens com uma estrela é menor que o tempo de vida da Galaxia, de forma que as
colisdes causam perturbacoes gradativas significativas nas érbitas estelares, favorecendo

a segunda interpretacao para a dependéncia entre as propriedades cinematicas e a idade.

No Apéndice B, calculamos (de forma aproximada) a ordem de grandeza do tempo
de livre caminho médio de uma estrela com relagao a colisdes com outras estrelas (¢, ~
3-10'3 anos) e com nuvens moleculares (t,, ~ 2 - 10% anos), em acordo com o que foi

discutido nos pardgrafos anteriores.
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Apesar de ser reconhecido como um importante mecanismo causador do aqueci-
mento dindmico no disco, as colisdes com nuvens interestelares nao sao a tnica causa
deste efeito. Hénninen & Flynn (2002) mostram, através de simulagoes, que o aque-
cimento causado apenas por nuvens interestelares é insuficiente para explicar o aque-
cimento observado. Os autores propoem que uma combinagao de colisdes com nuvens

moleculares e buracos negros do halo sejam a causa do aquecimento dinamico.

A estrutura espiral da Galdxia também pode atuar no aquecimento dinamico do
disco, desde que as colisoes das estrelas com os bracos espirais sejam transientes e es-
tocasticas (Carlberg & Sellwood, 1985) ou que multiplas ondas de densidade coexistam

(Minchev & Quillen).

Ainda, House et al. (2011) realizam uma série de simulagoes cosmoldgicas visando
estudar a influéncia de fusoes com galaxias satélites no aquecimento dinamico do disco

e observam que existe uma clara relagao entre as fusées e o aquecimento dinamico.

Outro mecanismo que pode influenciar no aquecimento dinamico do disco é a mi-
gracao radial de estrelas causadas por perturbacoes das componentes nao axissimétricas

da Galaxia (Minchev & Famaey, 2010; Minchev & Quillen; Sellwood & Binney, 2002).

Apesar dos esforgos, nao ha consenso na literatura a respeito da influéncia de cada
um desses mecanismos no aquecimento dinamico do disco. Neste estudo, nao estamos
preocupados com a causa do aquecimento dinamico do disco mas sim com o ajuste de
um modelo capaz de descrever o aquecimento dinamico observado. Uma discussao mais
detalhada a respeito das causas do aquecimento dinamico do disco pode ser encontrado

em Martig et al. (2014).

3.7 Excentricidade

A excentricidade, a distancia maxima ao plano do disco (zmax) € as distancias méxima
(R,) e minima (R,) entre a estrela e o eixo de simetria da Galdxia sdo parametros

importantes na descricao da érbita da estrela.

Uma das érbitas possiveis em um sistema estacionario e axissimétrico é a circular.
Muita informacao sobre a drbita de uma estrela pode ser conhecida sabendo o quao

préxima de uma Orbita circular ela se encontra. Por causa disso, a caracterizacao de um
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parametro adimensional capaz de determinar o quanto a érbita se desvia de uma 6rbita

circular possui bastante importancia no estudo da dinamica estelar (Ninkovic, 2009).

Para um potencial axissimétrico, as érbitas sao tridimensionais, e a excentricidade,
a principio, nao pode ser definida de forma geométrica como no caso do movimento

kepleriano no qual as 6rbitas sao sec¢oes conicas.

Na literatura, podemos encontrar diferentes definicbes para a excentricidade de
uma estrela. Em todos os casos, a excentricidade é definida como uma grandeza adi-
mensional, com valores entre 0 e 1, sendo 0 a excentricidade de uma drbita circular.

Algumas dessas definigoes sao apresentadas abaixo.

No caso de um potencial estaciondario, com simetria esférica, as distancias maxima
(rq; estrela no apogaldctico) e minima (rp; estrela no perigaldctico) entre a estrela e o
centro de massa da Galdxia sdo bem definidas para érbitas ligadas (Ninkovic & Jovano-
vic, 2008). A excentricidade (eg4) da drbita é entdo definida em termos destas distancias

maxima e minima na forma:
Ta —Tp

Ta + Tp

eg (3.43)
Definida dessa forma, a excentricidade coincide com a excentricidade geométrica

de uma elipse no movimento kepleriano.

Kuzmin & Malasidze (1970) apresentam uma definicao de excentricidade (e;) em
funcao do raio (A) de uma érbita circular que possui mesma energia da 6rbita em questao
e do raio (p) de uma 6rbita circular que possui 0 mesmo momento angular:

e = (1 - fx)% : (3.44)

No caso do movimento kepleriano a excentricidade e, coincide com a excentricidade

eg (Ninkovic, 2009).

Uma outra forma, introduzida por Lynden-Bell (1963) define a excentricidade
(ey) em termos da acao especifica em r (W, = § 7 dr) e do médulo do momento angular

especifico por unidade de massa (J):

1
W T2
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Esta definicao também estd em acordo com a excentricidade obtida para o movi-

mento kepleriano (Lynden-Bell, 1963).

Estas defini¢oes sao adequadas para oOrbitas proximas ao plano da Galaxia, para
as quais o movimento vertical pode ser considerado independente. Ninkovic (2009)
apresenta uma definicdo mais generalizada para a excentricidade (eg) de 6rbitas tridi-

mensionais em termos das componentes de velocidade II, © e Z (definidos na Segao

3.2.1) e do médulo da velocidade (S = VIIZ + 02 4+ Z2):

e2=el4e? (3.46)

onde e, e e, sao definidos como:
er = igz; (3.47a)
e i2) -

Neste estudo, iremos utilizar a mesma definicao utilizada por Nordstrom et al.
(2004) que corresponde & Equacao 3.43. Como neste caso estamos tratando de um
sistema axial, as distancias r, e r, sdo substituidas pelas distancias méxima (R,) e

minima (R,) ao eixo de simetria do sistema:

e=—— . (3.48)
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Amostra

4.1 Introducao

Neste capitulo apresentamos a amostra que utilizamos em nosso estudo. Como vimos
na Secgao 3.3.4, para calcular as componentes da velocidade peculiar de uma estrela é
preciso conhecer sua distancia, seu movimento préprio e sua velocidade radial. Além
disso, precisamos de uma amostra de estrelas com idades conhecidas para calibrar a

relacao idade—dispersao de velocidades.

Na Secgao 3.3.1 vimos alguns exemplos de como as distancias podem ser obtidas e
que esta medida pode ser encontrada para um grande nimero de estrelas. O catalogo
Hipparcos (Perryman et al., 1997; van Leeuwen, 2007), por exemplo, apresenta paralaxes
trigonométricas com precisao melhor que 1 milissegundo de arco para cerca de 120000

estrelas.

Vimos que os movimentos proprios também podem ser encontrados para um
grande numero de estrelas (Se¢ao 3.3.2). A maior fonte de dados de movimentos préprios
é o catalogo UCAC4 (Zacharias et al., 2013), que apresenta movimentos préprios para

mais de 105 milhoes de estrelas.

Mostramos na Secao 3.3 que a distancia e o movimento préprio sao suficientes para
obtermos a velocidade tangencial da estrela, mas que, para obtermos seu movimento
tridimensional completo, precisamos conhecer também sua velocidade radial. Estas sao

muito mais dificeis de obter, pois exigem o uso de espectroscopia. Por conta disso, a

65
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velocidade radial constitui a maior limitac&ao nos estudos cineméticos. Até a publicacao
do catdlogo Geneva-Copenhagen em 2004 (Nordstrom et al., 2004) nao havia nenhum
catalogo que apresentasse um grande volume de dados homogéneos, nao enviesados, que
cobrissem de maneira uniforme toda a esfera celeste. Atualmente o levantamento RAVE
(Steinmetz et al., 2006) é o que apresenta velocidades radiais para a maior quantidade

de estrelas (425561).

O catélogo Geneva-Copenhagen apresenta todos os dados necessarios para o calculo
do movimento espacial da estrela e ainda apresenta idades isocronais que podem ser utili-
zadas para calibrar a relacao idade—dispersao de velocidades. Por conta disso, escolhemos

utilizar este catdlogo em nosso estudo.

4.2 Levantamento Geneva-Copenhagen

O levantamento Geneva-Copenhagen (GCS) foi o primeiro a apresentar uma grande
quantidade de dados (16682) cineméticos homogéneos e nao enviesados para estrelas

anas I e G distribuidas sobre toda a esfera celeste.

As velocidades radiais observadas, juntamente com paralaxes, movimentos préprios
e calibracoes fotométricas para determinagao de temperaturas efetivas e metalicida-
des permitiram a construcao de uma extensa amostra contendo tanto a informacao
cinemadtica tridimensional completa das estrelas quanto idades isocronais bem determi-

nadas.

O catélogo GCS inicialmente publicado por Nordstrom et al. (2004) e passou por
trés revisoes desde entao: Holmberg et al. (2007) aprimoram as calibragdes fotométricas;
Holmberg et al. (2009) tiram proveito das distancias mais acuradas obtidas da re-redugao
do catélogo Hipparcos por van Leeuwen (2007); e, por fim, Casagrande et al. (2011)
obtém temperaturas efetivas mais acuradas com a aplicacao do método de fluxo no

infravermelho e aprimoram as calibragoes de metalicidade.

Nesta secao, apresentamos alguns detalhes sobre a composicao deste catdlogo: as
origens dos principais dados observacionais e os modelos de calibragao utilizados na

obtencao dos parametros fisicos de nosso interesse neste estudo.
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4.2.1 Distribuicao espacial de estrelas do catalogo

Com o objetivo de obter uma amostra sem viéses cineméaticos para anas F e G, Nordstrom
et al. (2004) aplicaram, como critério inicial de selegdo, um limite de magnitude para o
qual a amostra de anas F e G pudesse ser considerada completa até ~ 40 pc. Estrelas que
atendiam aos limites de magnitudes e classificacao espectral impostos foram selecionadas
do catalogo HD (Cannon & Pickering, 1924). cerca de 30 000 destas estrelas haviam sido

observadas em levantamentos fotométricos uvbyB e formaram uma amostra inicial.

Apés a aplicagao de novos critérios de selecao fotométricos para assegurar que a
amostra contivesse apenas anas de tipo espectral F' e G e posterior remocgao de supergi-

gantes conhecidas, Nordstrom et al. (2004) obtém uma amostra com 16 682 estrelas.

a

Ficura 4.1: Distribuicdo espacial das estrelas do GCS. A distribuicdo das estrelas
cobre todo o céu e é bastante uniforme, exceto por algumas poucas sobredensidades,
como as Pléiades e as Hiades.

A distribuigao espacial dessas 16 682 estrelas estd apresentada na Figura 4.1. A
distribuicao das estrelas é bastante uniforme, exceto por algumas poucas sobredensida-

des, como as Pléiades.

4.2.2 Velocidades radiais

Nordstrom et al. (2004) realizaram 62 993 medigoes de velocidades radiais, sendo 60476

observagoes realizadas com os espectrometros CORAVEL (Baranne et al., 1979) e 2517
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com espectrometros digitais do Harvard-Smithsonian Center for Astrophysics (CfA;

Latham, 1985).

As observagoes no CfA foram necessarias devido ao fato de os espectrometros
CORAVEL néao serem capazes de observar com boa acurédcia os espectros de estrelas
com alta rotacdo (40-50 kms~!). Como vimos na Segao 2.1.4.1, as estrelas com alta
rotagao sao, em geral, estrelas mais jovens; sendo assim, a exclusao destas estrelas da

amostra criaria um viés em idades.

As observagoes foram combinadas com outras observagoes obtidas na literatura,
sendo entao possivel obter velocidades radiais para 14 139 estrelas da amostra. Grande
parte destas estrelas foi observada mais de uma vez, permitindo discernir as estrelas

bindrias. As incertezas sio préximas de ~ 0.25kms~! e raramente excedem 1kms™!.

4.2.3 Distancias e movimentos préprios

Para obter o movimento espacial tridimensional completo, é necessario ainda obter as

distancias e os movimentos proprios das estrelas.

Nordstrom et al. (2004) usaram os movimentos préprios do catalogo Tycho-2 (Hog
et al., 2000) com erros de cerca de 0.7 kms~!, quando propagados para a velocidade

espacial.

As distancias foram obtidas através das paralaxes (Secao 3.3.1.1) do catélogo Hip-
parcos (Perryman et al., 1997). Para estrelas cuja paralaxe nao se encontra disponivel no
catalogo Hipparcos ou excede uma incerteza de 13%, foi utilizado o método de paralaxe
fotométrica (Se¢ao 3.3.1.2) utilizando as calibragoes para anas F de Crawford (1975) e

para anas G de Olsen (1984).

Posteriormente, Holmberg et al. (2009) aprimoraram as distancias do catalogo
GCS utilizando as paralaxes mais acuradas obtidas por van Leeuwen (2007) através da

rerredugao dos dados do HIPPARCOS.
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4.2.4 Parametros astrofisicos

4.2.4.1 Avermelhamento e magnitude absoluta

A extingao do fluxo estelar devido ao meio interestelar causa um avermelhamento na luz
proveniente das estrelas, pois a absorcao e o espalhamento dos comprimentos de onda

mais azuis é maior.

Por causa disso, antes de obter qualquer parametro astrofisico através de cali-
bragoes fotométricas, é preciso corrigir os fluxos observados dos efeitos da extingao.
Como a absorcao e o avermelhamento aumentam com a distancia, e as estrelas do GCS
estao todas relativamente préximas, o avermelhamento é irrelevante para cerca de 75%

das estrelas da amostra.

Casagrande et al. (2011) aplicam as mesmas corregoes de avermelhamento aplica-
das por Nordstrom et al. (2004), utilizando as calibragoes fotométricas de Olsen (1988)
para estrelas com distancias maiores que 40 pc e adotando avermelhamento nulo para

estrelas com distancias menores que esta.

As magnitudes absolutas s@o um importante parametro astrofisico, pois, junta-
mente com as temperaturas efetivas e metalicidades, permitem a aplicagao do método
das isécronas evolutivas (descrito na Segao 2.1.3.1) para a determinacao das idades de

estrelas individuais (nos casos em que o método é aplicdvel).

Em sua versao original, a magnitude absoluta das estrelas do catdlogo foram obti-
das por Nordstrom et al. (2004) através das distancias (trigonométricas ou fotométricas)

e da magnitude observada na banda V (corrigida de avermelhamento).

Na primeira revisao, feita por Holmberg et al. (2007), as magnitudes absolutas
foram aprimoradas através da construgao de uma calibracao uvbyf adequada para as
estrelas do catalogo. As magnitudes foram novamente revistas por Holmberg et al.
(2009), aproveitando-se as distancias mais acuradas disponiveis devido a rerredugao
dos dados do HIPPARCOS (van Leeuwen, 2007). Ainda, Casagrande et al. (2011)
apresentam uma nova revisao, na qual fazem uso de fotometria BrVr do catalogo Tycho2
(Hog et al., 2000) e fotometria 2MASS (Skrutskie et al., 2006), derivando parametros

astrofisicos com melhor acurdcia que os determinados anteriormente.
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4.2.4.2 Temperatura efetiva

As temperaturas efetivas sdo também importantes na determinacido de idades pelo

método das isécronas.

Originalmente as temperaturas efetivas das estrelas do GCS foram obtidas por

Nordstrom et al. (2004) utilizando as calibragoes fotométricas de Alonso et al. (1996).

Holmberg et al. (2007) obtém novas temperaturas efetivas para as estrelas do
GCS baseando-se em uma nova calibragao fotométrica uvbyf construida a partir das
temperaturas efetivas através das calibragoes fotométricas V — K de di Benedetto (1998).
A fotometria na banda K para as estrelas do GCS foram obtidas do 2MASS (Skrutskie
et al., 2006).

Casagrande et al. (2011) aplicam as calibragoes fotométricas de Casagrande et al.
(2010) para obter medidas aprimoradas de temperatura efetiva. As calibragoes fo-
tométricas de Casagrande et al. (2010) utilizam fotometria nas bandas JHKg e BpVp
obtidas para as estrelas do GCS do levantamento 2MASS (Skrutskie et al., 2006) e do
catdlogo Tycho-2 (Hgg et al., 2000), respectivamente. Casagrande et al. (2011) observa-
ram que as calibragoes originais do GCS apresentam temperaturas mais frias em cerca

de 100 K.

4.2.4.3 Metalicidade

As metalicidades sdo importantes nao s6 por permitirem estudos das abundancias e
evolugao quimica da Galaxia, mas também por serem necessarias na determinacao das
idades isocronais, ja que conjuntos diferentes de isécronas devem ser utilizados para cada

metalicidade.

Na primeira publicagao do GCS, Nordstrom et al. (2004) aplicaram as calibragoes
fotométricas uvbyS de Schuster & Nissen (1989) e, para os casos em que essa calibracdo
nao é valida, derivaram novas calibracoes empiricas para o calculo da metalicidade es-

telar.

Holmberg et al. (2007) aprimoram essa calibragao, derivando uma nova relagao
que considera todos as combinagoes dos indices fotométricos b —y, mq e ¢ até a terceira

ordem.
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Com a nova escala de temperatura definida por Casagrande et al. (2010), Casa-
grande et al. (2011) obtiveram uma nova calibragdo empirica para as estrelas do GCS

utilizando dados espectroscopicos de alta resolugao para cerca de 1500 estrelas.

Casagrande et al. (2011) apresentam ainda uma calibracdo pioneira que permite
obter uma estimativa de [a/Fe| através de fotometria Stromgren. E importante notar
que a relagao obtida por eles parece saturar para [Fe/H] < —1 e nao deve ser aplicada

nestes casos.

[Fe/H]
03 02 -01 00 01 02
8 C . t(Ga)<15 15<t(Ga)<3 3<t(Ga)<5
Jle
—
8 5<t(Ga)<8 t(Ga)>8 - Amostra Completa
Jde
—
7000 6000 5000 7000 6000 5000 7000 6000 5000

T (K) T, (K) T, (K)

FicUurA 4.2: Diagramas HR das estrelas do GCS para grupos de diferentes idades. A
cor dos pontos representa [Fe/H] conforme a barra de cor.

A Figura 4.2 apresenta o diagrama HR com os dados do GCS. Em cada painel,
encontram-se estrelas de diferentes grupos de idades (obtidas por Casagrande et al.,
2011 utilizando o conjunto de isécronas de BaSTT). Por construgao, a amostra é formada
apenas por estrelas anas tardias. Pelo diagrama HR é possivel perceber que a amostra

contém estrelas jovens e velhas em diferentes etapas evolutivas.

4.2.4.4 1Idades

Escolhemos utilizar o GCS em nosso estudo pois, além de apresentar dados cinemaéticos
completos para um grande nimero de estrelas de longa vida, ele apresenta, também, as
idades individuais destas estrelas, o que nos permite estudar a relacao idade—dispersao

de velocidades a partir de uma amostra extensa e homogénea.
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Nordstrom et al. (2004) calcularam as idades das estrelas do catélogo através da
aplicacdo do método das isécronas evolutivas, que descrevemos na Secao 2.1.3.1. Uma
abordagem bayesiana, desenvolvida por Pont & Eyer (2004) e Jorgensen & Lindegren
(2005), para tratamento das incertezas foi utilizada por estes autores. Nesta abordagem,
os autores determinam a funcao de densidade de probabilidade de que uma estrela com
determinados valores de metalicidade, temperatura efetiva e magnitude absoluta, com

respectivas incertezas, possua determinadas idades.

Em cada revisdo subsequente do catdlogo (Casagrande et al., 2011; Holmberg
et al., 2007, 2009) as idades foram recalculadas de acordo com os parametros astrofisicos

aprimorados.

Nordstrom et al. (2004) e (Holmberg et al., 2007, 2009) utilizam o conjunto de
isécronas de PADOVA (Bertelli et al., 2008, 2009) enquanto Casagrande et al. (2011)
obtém idades utilizando também o conjunto de isécronas de BaSTI (Pietrinferni et al.,
2004). Para ambos os conjuntos de isdcronas sao assinaladas trés estimativas de idade
individual para cada estrela: idade de maxima verossimilhanca, idade mais provavel e

idade mediana.

Casagrande et al. (2011) aplicam ainda uma distribuigao uniforme (a priori) para
as idades, considerando nula a probabilidade de que a estrela possua idade superior a

14 Ga.
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FicuraA 4.3: Distribuigao das idades, temperaturas efetivas e metalicidades no GCS
(ap6s as revisoes de Casagrande et al., 2011).

A distribuigdo das idades, temperaturas efetivas e metalicidades no GCS (ap6s
as revisoes de Casagrande et al., 2011) estd representada na Figura 4.3. Vemos que
as distribuigoes de idades obtidas pelas isécronas de PADOVA e BaSTI sdo bastante

semelhantes. Esta distribuigao nao representa a distribuigao real de idades das estrelas
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na Vizinhanca Solar e deve ser interpretada com cautela. Os viéses em idades gerados
pela selegao inicial das estrelas da amostra sao discutidos por Nordstrom et al. (2004) e

Casagrande et al. (2011).

4.3 Subamostra do GCS (Amostra A)

Para calibrar o método das idades cinematicas (desenvolvido no Capitulo 5) precisamos
de uma amostra de estrelas com cinematica conhecida e idades individuais determinadas.

Além disso, precisamos de idades distribuidas em um extenso intervalo.

Escolhemos utilizar o Levantamento Geneva-Copenhagen pois ele contém todos
estes dados necessarios. Entretanto, nem todas as estrelas do catdlogo atendem a estes
e outros critérios que estipulamos e, por causa disso, separamos uma subamostra de

estrelas que denominamos Amostra A.

Inicialmente retiramos do catdlogo as estrelas que nao possuem informagao com-
pleta de sua velocidade espacial. Estas estrelas correspondem as estrelas para as quais
distancia, movimento préprio ou velocidade radial nao sao conhecidos. Este critério de

selecao excluiu 3 162 estrelas da amostra, restando um total de 13 520 estrelas.

Em seguida, para evitar a contaminacao de binarias nao resolvidas, retiramos as
estrelas para as quais foi realizada apenas uma observacao de velocidade radial. Este
passo é importante pois as calibragoes fotométricas utilizadas no Geneva-Copenhagen
sao desenvolvidas apenas para anas F e G individuais. Para as bindrias, o uso indevido
das calibragoes leva a determinacoes erréneas de metalicidades, temperaturas efetivas e
distancias (para as quais o método utilizado foi o de paralaxe fotométrica, que descreve-
mos na Segao 3.3.1.2) e consequentemente de magnitude absoluta e movimento espacial.
Como as magnitudes absolutas, temperaturas efetivas e metalicidades sao usadas direta-
mente na determinacao de idades, estas também seriam inacuradas para estas estrelas.

Neste passo foram eliminadas mais 867 estrelas.

Somente as estrelas que possuem idades individuais determinadas sdo de nosso
interesse para a calibracao do método de idades cinematicas. Por causa disso, retiramos
todas as estrelas que nao apresentam idades determinadas através de pelo menos um

dos conjuntos de isécronas (1110), restando 11 543 estrelas.
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Além de apresentar as idades médias e medianas, o GCS apresenta também as
idades correspondentes aos percentis de 5%, 16%, 84% e 95% das funcoes de densidade de
probabilidade (ver Nordstrom et al., 2004 para mais detalhes) para ambos os conjuntos
de isécronas (PADOVA e BaSTI) utilizados. Essas idades permitem uma estimativa das

incertezas individuais para a idade de cada estrela.

Sendo t16 e tg4 as idades correspondentes aos percentis de 16% e 84% da funcao de
densidade de probabilidade de idade, e t59 a idade mediana, temos que a probabilidade
de a idade das estrelas estar entre t16 e tg4 é de 68%. Para trabalhar apenas com estrelas
cuja idade possa ser considerada bem determinada, selecionamos apenas estrelas cuja
diferenca entre t15 € t5y e entre tg4 e tsg nao exceda 3 Ga. Das 11543 que restavam,
9500 apresentam idades bem determinadas pelo conjunto de is6cronas de PADOVA e
9448 pelo conjunto de BASTI. Ao todo 9414 estrelas atendem aos critérios para ambos

os conjuntos de isécronas.

Por fim, selecionamos apenas estrelas cuja diferenca entre a idade mediana obtida
pelas isécronas de PADOVA e de BASTI nao exceda 1Ga, sendo retiradas mais 312

estrelas.
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F1cURrA 4.4: Distribuigdo espacial das estrelas da Amostra A na esfera celeste e dis-
tribuicao dos principais parametros astrofisicos destas estrelas.
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Construimos assim a Amostra A, que contém 9102 estrelas com velocidades es-
paciais conhecidas e idades bem determinadas através do método das is6cronas. As
distribuicoes das idades, temperatura efetiva e metalicidade, assim como a distribuicao

destas estrelas na esfera celeste, encontram-se representadas na Figura 4.4.



Capitulo 5

Desenvolvimento do método

5.1 Introducao

Neste capitulo, desenvolvemos o método que denominamos “método das idades ci-
nematicas”, ou apenas “método cinematico”. Este método permite obter uma funcao
de densidade de probabilidade (f.d.p.) para a idade de uma estrela com base apenas em

suas componentes cinematicas.

Este método é embasado em um importante fato observacional: o aquecimento
dindmico do disco (que discutimos na Secao 3.6). Sabemos que estrelas com componentes
de velocidade mais altas e/ou érbitas mais excéntricas tém maior probabilidade de serem

mais velhas, como mostra a Figura 5.1.

Utilizando o Teorema de Bayes, podemos inverter esta relacao para obter a pro-
babilidade de a estrela ter uma determinada idade conhecendo suas componentes de

velocidade e sua excentricidade.

Para isso, precisamos conhecer a distribuicao das componentes de velocidade e da
excentricidade para grupos de estrelas de diferentes idades, além da probabilidade de

que a estrela possua cada idade (que corresponde & chamada probabilidade a priori).

Apresentamos aqui trés métodos bastante semelhantes. O que chamamos daqui em
diante de “Método 1”7 utiliza a informacao das componentes de velocidade heliocéntrica

U,V eW. O “Método 2” utiliza as componentes U e W e inclui a excentricidade da

76
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FIGURA 5.1: Distribuicdo das componentes de velocidade (esquerda) e excentricidade
(direita) das estrelas da Amostra A com relagdo & idade das estrelas. Em todos os
casos, as dispersoes aumentam com a idade.

orbita da estrela (definida na Secao 3.7) para a determinagao da f.d.p. para as idades.

O outro método (“Método 3”) utiliza as componentes V' e W e a excentricidade.

A funcéo de densidade de probabilidade para a idade de uma determinada estrela
nos permite caracterizar, para esta estrela, uma idade individual tanto através da idade
mais provavel quanto através da idade média (ou de uma combinagao entre elas). Com

isso, podemos utilizar o método para estimar idades para estrelas individuais.

Como este método se baseia apenas no movimento espacial da estrela, ele pode
ser aplicado para qualquer estrela que possa ter sua velocidade espacial determinada.
Como vimos na Se¢ao 3.3 é necessario para isso conhecer a posicao da estrela na esfera

celeste, sua distancia, seu movimento préprio e sua velocidade radial.

Na préxima secao, obtemos a expressao do teorema de Bayes multivariacional
para os trés métodos descritos acima. Em seguida, apresentamos o desenvolvimento do
Método 1 (Segao 5.3) e do Método 2 (Secao 5.4). O Método 3 é bastante similar ao

Método 2 e sera apenas discutido brevemente na Secao 5.5.

5.2 Aplicacao do Teorema de Bayes

O Teorema de Bayes nos permite obter a probabilidade posterior de um determinado

evento (f) com base em sua probabilidade a priori e com base em nosso conhecimento
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de um conjunto de parametros (d) observados (que possuem relacao com este evento 6).

No caso aqui apresentado, o evento corresponde a “ter uma determinada idade”,
enquanto o conjunto de parametros conhecidos sao as componentes de velocidade e a

excentricidade.

A relacao entre os parametros e o evento se traduz na probabilidade de que estes
parametros sejam observados dada a ocorréncia do evento. No caso da excentricidade,
por exemplo, esta relacao se quantifica através da probabilidade de que a excentricidade
eg seja a observada dado que a idade da estrela é a idade t3. Conhecendo a distribuigao
das excentricidades em funcao da idade, podemos obter a probabilidade de observar eg

qualquer que seja a idade t da estrela.

E preciso ainda levar em consideracao que a distribuicao de um dado parametro
pode depender nao sé6 da idade, mas também dos demais parametros observados. Por
exemplo, a probabilidade de que a estrela tenha um determinado valor da componente
U depende nao s6 da idade, mas também do valor da componente V (existe correlagao

entre os parametros U e V).

O Teorema de Bayes, em sua forma mais simples, é dado por:

_ p(d|0) p(0)
ploid) = H (51)
Ou simplesmente:
p(0]d) o p(d|6) p(0) (52)

Neste caso, 6 é o evento cuja probabilidade de ocorréncia p(0|d), dado o conheci-
mento do parametro d, queremos obter. A probabilidade p(#) é a chamada probabilidade
a priori e corresponde & probabilidade de ocorréncia do evento 6 quando nao conhecemos

o valor do parametro d.

Se a funcao que descreve a probabilidade de obter o parametro d para um dado
valor de 0, p(d|f), e a probabilidade p(#) forem conhecidas para qualquer valor de 6,
a Equacgao 5.2 em funcao de #, normalizada, corresponde a funcao de densidade de

probabilidade de # dado o parametro d.
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FiGuraA 5.2: Exemplo de como obter a funcao de densidade de probabilidade aplicando
o Teorema de Bayes. A probabilidade é calculada para diferentes valores de 6 através
do Teorema de Bayes. Em seguida, a fungao de densidade de probabilidade é construida

por meio da interpolagao dos valores obtidos e posterior normalizacao.
A Figura 5.2 mostra um exemplo de funcao de densidade de probabilidade obtida

através da interpolacao da probabilidade calculada para diferentes valores de # por meio
do Teorema de Bayes. O parametro d é conhecido e as probabilidades p(6;_1|d), p(0;|d),

p(0i+1]d), etc, sdo obtidas através de sucessivas aplicagoes do Teorema de Bayes (com a

condigao de que p(d|f) e p(0) sejam conhecidos para todos os valores de 6):

p(0i-1ld) o< p(d|6;—1) p(0i-1) (5.3a)
p(0:]d) o< p(d|6;) p(0:) (5.3b)
(5.3c)

p(0it1ld) o< p(d|biy1) p(Biv1)

Para satisfazer a propriedade de que a probabilidade de todo o espaco amostral

deve ser 1, devemos normalizar a funcao obtida. Dessa forma, obtemos a funcao de

densidade de probabilidade f(6|d):
p(6ld)
f0ld) = = ; 5.4

onde [ p(6|d)df corresponde & area sob p(6|d).
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5.2.1 Teorema de Bayes multivariacional

O método que desenvolvemos utiliza mais de um parametro, e precisamos aplicar uma
forma mais geral do Teorema de Bayes. Para obter a expressao considerando todos os
parametros é preciso aplicar sucessivamente o Teorema de Bayes acrescentando um novo

parametro a cada passo (d’Agostini, 2003).

Assim, no caso de 3 parametros (dj, da e d3), obtemos p(6|di, d2, ds) seguindo os

seguintes passos:

p(0]d1) o< p(d1|0) p(0) (5.52)

p(0|d1, d2) o p(da|6,d1) p(0]dy)
o p(da|®, di) p(d1|0) p(0) (5.5b)

p(0|di, da, d3) o p(d3|6,d,d2) p(0|di, do)

oc p(ds|0, dy, da) p(dz|0, dy) p(d1|0) p(6) (5.5¢)

Um resultado que facilita bastante os calculos ocorre quando dois parametros sao

independentes. Por exemplo, se dy e do sao independentes, é vélido que:

p(da|0,d1) = p(da|0) (5.6)

5.3 Meétodo 1: p(t|U,V, W)

Neste método, assim como nos demais, o evento € no qual estamos interessados em obter
a probabilidade é a estrela possuir idade t. No Método 1, o conjunto de parametros que
utilizamos para obter a f.d.p. s@o as componentes de velocidade heliocéntricas da estrela

U, VeW.

Sabemos que as componentes U e V' possuem significativa correlacao, o que inclu-
sive leva ao formalismo do desvio do vértice (Secao 3.5.1). Para aplicar diretamente o
Teorema de Bayes utilizando estes parametros, precisariamos conhecer a probabilidade
p(U|V,t) ou p(V|U,t). Para evitar este problema, escolhemos abordar a questdo de

maneira diferente.
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Ao invés de obter a probabilidade p(¢t|U,V, W) para um conjunto de idades, ob-
temos a probabilidade p(t|vi,ve, W). Conhecendo a relagao entre vy e v e U e V para
uma dada idade ¢, podemos obter p(t|U,V, W). Para isso, vamos considerar a seguinte

igualdade:

p(t):///p(ﬂU,V,W)dUdVsz///p(t\vl,vg,W)dvldvgdW (5.7)

Neste tipo de igualdade, a relagao entre p(t|U, V, W) e p(t|vi,ve, W) é dada através

da matriz Jacobiana da transformagcao entre as varidveis:

8(1}1,1}2, W)

PO Ve W) = plton, oz, W) St 220

: (5.8)

onde:
vy v Ovy
oU ov ow
= Ovg  OQug  Oua
‘ det 2 vy g2 (5.9)
ow oW oW
oU ov ow

‘ 8(@1, V2, W)
(U, V,W)

Como v; e vy sao independentes de W, e W é independente de U e V', as derivadas
de v1 e v em relagdo a W e de W em relagao a U e V sao nulas. As demais derivadas
sao obtidas derivando as Equagcoes 3.35a e 3.35b. Substituindo as derivadas na Equacao

5.9:
cost, sent, O

‘:det —senl, cosl, 0|=1 (5.10)
0 0 1

8(”17 V2, W)
oU,V, W)

Tendo em vista que a transformacao das coordenadas U, V., W para vy, vo e W
corresponde simplesmente a transformagoes de translagao e rotagao, o resultado encon-

trado para o Jacobiano é o esperado.
Sendo assim:

p(t’Uﬁ V? W) :p(t‘vva,W) (511)

Na préxima segao, mostramos como obter p(t|vy,ve, W) através da aplicacao do

Teorema de Bayes.
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5.3.1 Teorema de Bayes para o Método 1

Para obter p(t|vi, v, W) seguimos os passos que descrevemos na Se¢ao 5.2.1. Primeiro,

obtemos a probabilidade p(t|WW):

p(tW) o< p(Wt) p(t) (5.12)

Em seguida, acrescentamos uma nova variavel conhecida (vs):

p(t|va, W) o< p(v2|W, 1) p(t|W) (5.13)

Utilizando o fato de que v e W sao independentes e substituindo a Equagao 5.12

em 5.13, obtemos:

p(tlva, W) o< p(uat) p(Wt) p(t) (5.14)

Adicionando entao a ultima varidvel conhecida (v;):

p(tlvy, v, W) o< p(vy|ve, W, t) p(tlva, W) (5.15)

Novamente utilizando o fato de que as varidveis v1, v e W sao independentes e

substituindo a equagao 5.14 em 5.15, obtemos a expressao:

p(t|U, V,W) = p(t|v1, v2, W) oc p(vi[t) p(v2[t) p(Wt) p(t) (5.16)

Consideramos inicialmente a priori que todas as idades possuem igual probabili-

dade de ocorréncia:

1 se0<t<14Ga
p(t) = ; (5.17)

0  nos outros casos
isto é, admitimos que nao ha elementos a prior: para privilegiar uma idade em detrimento

de outras.

Como vimos na Se¢ao 3.5, as distribuicoes de cada componente sao bem aproxima-

das por gaussianas, com parametros u; e o; que podem depender da idade das estrelas
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da distribuicao:

S S I Gy MO s X
p(vift) = T=10) P | (5.18a)
_ 1 [ (02— (t))?]
p(vz]t) = 2w o2(0) exp __Tg(t)_ (5.18b)

p(Wt) = (W_“W(t))Q] (5.18¢)

2mod,(t) o [_ 207, (t)

Por construgao, a média das distribuigdes das componentes v e ve (respectiva-
mente py e pg) é igual a zero. J& a média da componente W (uyw ), sob a hipétese
de que a amostra é completamente aleatéria, equivale ao oposto da componente W da

velocidade peculiar do Sol (Wg; Secao 3.4). Assim, temos:

=0 (5.19a)
fi2 = 0 (5.19b)
uw = —Weg (5.19¢)

Para calcular v; e vo é preciso conhecer, juntamente com as componentes de veloci-
dade U e V', as componentes de velocidade peculiar do Sol e as expressoes que descrevem

a deriva assimétrica (V,(t)) e o desvio do vértice (¢,(t)) em funcao da idade.

5.3.2 Ajustes de o;(t) e {,(t)

Os desvios padroes o1 e o9 sao dados em funcao de oy, oy e da correlagao entre eles,
expressa através de oy e do desvio do vértice I,. Como demonstrado no Apéndice A,

temos:

0} = 0% cos® £, + 0¥ sen®l, + opy sen (24,) (5.20a)
03 = 0% sen® £, + ot cos® £, — opy sen (24,) (5.20b)

Para obter as expressoes que descrevem oy (t), oy (t), ow(t) e o1(t), oa(t) e £y(t)

utilizamos as estrelas da Amostra A. Escolhemos utilizar esta amostra para ajustar
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essas expressoes pois ela contém as componentes de velocidades U, V e W e as idades
individuais (determinadas por Casagrande et al., 2011 utilizando o método das is6cronas

evolutivas) para um grande ntimero de estrelas.

Dividimos a amostra em 30 grupos ordenados por idade, de forma que cada grupo
contivesse aproximadamente 300 estrelas. Em seguida, designamos a idade do grupo a

idade média das estrelas desse grupo.

Para obter os parametros o; e suas respectivas incertezas para qualquer idade t,

seguimos os seguintes passos:

e Utilizamos a técnica de reamostragem conhecida como técnica de bootstrap'. Para
cada um dos 30 grupos, realizamos 1 000 reamostragens, com reposicao, mantendo

sempre o nimero original de estrelas (~ 300 estrelas) em cada reamostragem.

e Para cada uma das 1000 reamostragens, calculamos os desvios padroes das com-

ponentes U, V e W e a correlagao entre as componentes U e V.

e Utilizamos a Equacao 3.39 para obter o desvio do vértice (¢,) e as Equacgoes 3.38a
e 3.38b para obter os valores de o1 e o2 para cada uma das 1000 reamostragens

de um dado grupo.

e Os valores de oy, oy, ow, 01, 03 e £, obtidos para cada grupo correspondem ao
valor médio dos valores obtidos nas 1000 reamostragens. A incerteza de cada uma
dessas medidas foi considerada como o desvio padrao dos valores obtidos nas 1 000

reamostragens.

e Verificamos que a escolha de diversos autores (ex. Gontcharov, 2012; Koval’ et al.,
2009; Nordstrom et al., 2004) de ajustar uma funcao na forma o;(t) = b;t% é

adequada e obtivemos os valores de b; e a; para as componentes U, V., W, vy e va.

e Ajustamos uma funcdo simples para descrever /£,(t). Testamos uma relagdo na

forma ¢, (t) = C exp (kt) e verificamos que o ajuste é satisfatorio.

Os ultimos dois passos serao discutidos com mais detalhes abaixo.

!Esta técnica consiste em escolher aleatoriamente, com reposicio, N dados de uma amostra de N
dados R vezes. O parametro da amostra que queremos estimar é calculado para cada uma das R
reamostragens. A incerteza do parametro é estimada através do desvio padrao dos valores obtidos nas
R reamostragens.
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A expressao o;(t) = b; t% pode ser escrita de uma outra forma, que facilita o ajuste

dos parametros a; e b;:

In [Uz(t)] =In (bl tai)
In [o;(t)] = In (b;) + In (%)

In[o;(t)] =1In(b;) + a; In(t) (5.21a)

Com os valores dos desvios padroes de cada componente obtidos para cada um dos
30 grupos e as idades médias das estrelas de cada grupo, calculamos In [o;(t)] e In (%).

Em seguida, obtivemos a; e In (b;) através de um ajuste linear de minimos quadrados.

E K
E,
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}{ﬂﬁ
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FIGURA 5.3: Dispersoes das componentes de velocidade U, V e W (direita) e vy e
vy (esquerda) obtidas para os 30 grupos da Amostra A. As linhas correspondem as
funcoes ajustadas através destes dados. O primeiro e ultimo grupos foram excluidos
dos ajustes.

Os valores dos desvios padroes de cada grupo e os ajustes estao representados na

Figura 5.3. A tabela 5.1 apresenta os valores dos parametros a; e b; de cada componente.

O primeiro e o tltimo grupos foram excluidos do ajuste (tal como foi feito por
Nordstrom et al., 2004). O primeiro grupo foi excluido devido a que as estrelas desse
grupo sao muito jovens e terem realizado poucas érbitas completas na Galaxia. As
propriedades da distribuicao de velocidades dessas estrelas sao mais um reflexo das
propriedades de seu local de nascimento do que do disco como um todo. J4 as estrelas
do ultimo grupo foram excluidas do ajuste por serem estrelas muito velhas, de forma
que a amostra pode estar contaminada por estrelas do halo e do disco espesso, para as

quais a dispersao de velocidades é muito maior.
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TABELA 5.1: Parametros do ajuste o;(t) = b; t* obtidos para cada componente (U,
V, W, v1 e vy) utilizando os dados da Amostra A

Componente a; b; ‘ Componente a; b;
U 0.35+0.02 21.2+1.0 U1 0.33 +£0.02 22.0+£1.0
\% 0.36 + 0.02 13.0+1.0 V9 0.42 + 0.02 11.94+£1.0
w 0.48 +0.04 9.1+1.0

Os valores obtidos para ay, ay e ay sdo levemente menores do que os obtidos
por Holmberg et al. (2009) (respectivamente 0.39, 0.40 e 0.53) para as estrelas do GCS

anteriormente as revisdes nos parametros astrofisicos feitas por Casagrande et al. (2011).

Para obter ¢,(t) utilizamos os valores obtidos para ¢, dos 30 grupos e ajustamos
uma fung¢ao na forma:

ly(t) = C exp (kt) (5.22)

Para fazer os ajustes, linearizamos a expressao de forma semelhante ao que foi

feito para o;(t):

In[l,(t)] =In[C exp (kt)]

In [6,()] = In (C) + kt (5.23a)

©
=
[ap]
o
T
® o
~ o]
(S
[sp]
dA
|
©
?‘A T T T T
1 2 5 10
Idade (Ga)

FiGurA 5.4: Desvio do vértice para os 30 grupos de diferentes idades das estrelas da
Amostra A. O ajuste representado é na forma £, (t) = C exp (k).
Obtivemos os valores para os parametros através de ajuste linear de minimos
quadrados (novamente excluindo o primeiro e dltimo grupos pelas mesmas razoes ante-
riores). Os parametros obtidos no ajuste sao: C' = 0.41+£0.10 e k = —0.37 £0.08. A

figura 5.4 mostra o valor de ¢, obtido para cada grupo e a funcao que ajustamos a estes
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dados. A expressdo ajustada para a deriva assimétrica em funcao da idade é entao:

0y(t) = 0.41 exp (—0.371) (5.24)

5.3.3 Obtendo a velocidade peculiar do Sol e o ajuste de V,(t)

Como vimos na Segao 3.4, as componentes da velocidade peculiar Ug e W podem ser
obtidas através das médias das componentes U e W das velocidades heliocéntricas de

um grande numero de estrelas:

1 N

Uo =+ Z;U (5.25a)
1 N

Wo =—+ le (5.25b)

Obtivemos os valores de Ug e Wy, utilizando as estrelas da Amostra A. Novamente
utilizamos a técnica de reamostragem de bootstrap (1000 reamostragens) para estimar

a incerteza. Os valores obtidos sao:

Us=98=+03kms " (5.26a)

We =72402kms ™! (5.26D)

Este resultado é bem proximo do obtido por outros autores, apresentados na Ta-

bela 3.1.

Inicialmente, tentamos obter um ajuste para Vg e V,(t) seguindo o procedimento
descrito na Secao 3.4. Calculamos V' = —% Zf\i 1 Vi para os 30 grupos da Amostra A,
novamente utilizando a técnica de reamostragem de bootstrap. Em seguida, calculamos
a variancia em U relativa a idade média de cada grupo usando o ajuste obtido na segao

anterior: oy (t) = 21.2¢935,

Fizemos o ajuste de minimos quadrados para obter a reta que melhor descreve
V' em funcao da varidncia em U. A Figura 5.5 mostra os valores de V'’ em funcao dos

valores de U% obtidos para cada grupo e o ajuste da reta V' =a 0(2] + b.



Capitulo 5. Desenvolvimento do método 88

30

V’ (kms™)
20

10

500 1000 " 2000
o (km? s7%)

FIGURA 5.5: Valores de V'’ em funcao de 02U obtidos para os 30 grupos da amostra A.
O primeiro e ultimo grupos foram excluidos do ajuste da reta.

Como vimos na Se¢ao 3.5.2, o coeficiente linear dessa reta corresponde & compo-
nente V5, da velocidade peculiar do Sol. Ja o coeficiente angular, corresponde a constante
C' que é usada para obter a deriva assimétrica em funcao da variancia em U (V, = C U%).
Os valores obtidos sdo: a = (8.34+1.0)- 1073 (kms™!)"' e b = (8.54+ 0.8) kms™!. De
forma que:

Vo =85+08kms ! 5.27
©

Este valor de V5, é mais baixo do que os obtidos recentemente por diferentes autores

(tabela 3.1).

A expressao para V,(t) é obtida substituindo C e oy (t) em V, = C o

Va(t) = 3.7¢%™ (5.28)

Percebemos, entretanto, que esta expressao nao ajusta muito bem os dados ob-
servados (principalmente para varidncias acima de 1000 km?s2, que correspondem a
idades acima de ~ 3 Ga). E bastante provavel que o fato de a expressdo propagar as
incertezas ja contidas na determinagao de oy (t) seja um dos principais responsaveis para

que o ajuste nao seja satisfatorio.

Nossa abordagem do problema nos permite tratd-lo de maneira ligeiramente di-
ferente: ao invés de obter um ajuste linear para V' em fungdo da variancia em U,
obtivemos um ajuste de V'’ diretamente em funcao da idade. A expressao que utiliza-

mos para ajustar V'(t) foi V/(t) = at?+bt+c. O ajuste obtido através de uma regressio
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de minimos quadrados foi:

V/(t) =0.17t* +0.63t + 12.5 (5.29)
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FI1GURA 5.6: V' = — (V) em fungdo da idade obtido para os 30 grupos da Amostra A.

O ajuste representado é feito sem considerar o primeiro e o iltimo grupos.

A Figura 5.6 mostra os valores de V' obtido para cada um dos 30 grupos em
funcao da idade. O ajuste obtido, também representado, foi feito excluindo o primeiro

e o ultimo grupos.

Um resultado importante que podemos tirar dessa expressao é que a média da
distribuicao da componente de velocidade heliocéntrica V' prevista para estrelas com
idade zero é de —12.5 + 0.9kms~!. Isso significa que a velocidade peculiar do Sol,

realizada por uma distribuicao hipotética de estrelas com idade zero, é:

Vo =125+ 0.9kms™! (5.30)

Este resultado apresenta concordancia muito boa com o obtido por diversos autores
em trabalhos publicados recentemente (ver Tabela 3.1). Devido a isto, e ao fato de que o
ajuste da expressao para V'(t) é melhor que o ajuste para V,(o%), utilizamos diretamente

a expressao obtida para V'(¢) no célculo de vy e vs.

5.3.4 Aplicando o Método 1

Para obtermos a funcao de densidade de probabilidade para a idade de uma estrela com
base nas componentes de velocidade heliocéntrica da estrela (U, V e W) deve-se seguir

0s seguintes passos:
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e Definir um conjunto de idades no intervalo de 0 a 14 Ga para os quais serd calculado
p(t|U,V,W). Neste estudo utilizamos os valores de 0.1 a 14 Ga com intervalo de

0.1 Ga.

e Para cada idade t = tg, obter os valores de £,(tg) e V'(to) utilizando as Equacoes

5.24 ¢ 5.29.

e Utilizar os valores de £,(ty) e V'(ty), juntamente com o valor obtido para Ug
(Us = 9.8kms™1), para obter as componentes vy e vy, relativas a esta idade t,

através das Equacoes 3.36a e 3.36b.

e Calcular os valores de 01, 02 e oy para cada idade ty através das expressoes:

o1(ty) = 22.0t533 (5.31a)
oo (tg) = 1191042 (5.31b)
Uw(to) =9.1 t8~48 (5.310)

e Obter a probabilidade p(to|U, V, W) para cada idade ¢t = ¢y através da expressao:

Njw

p(to|U, V,W) = [27 07 (to) 05 (to) oy (to)]

Cexnd v? v3 (W +Ws)? (5.32)
p{ [20%@0) T 2530 T 20, (1) ]}

e Depois de calculados os valores de p(t|U, V, W) para todos os valores de ¢ escolhi-
dos no primeiro passo, obter a funcao de densidade de probabilidade a partir da
normalizagao da funcao obtida p(t|U, V, W) ~ t:

p(t|U, V, W)
S p(|U VW) A

FHUV, W) = (5.33)

onde At corresponde a diferenca entre duas idades consecutivas no conjunto de

idades escolhido no primeiro passo.

e A caracterizacdo de uma idade individual pode ser feita tanto através da idade

mais provavel (typ) quanto através da idade média (tg):

tyvp (U, V, W) =ty dado que
(5.34)
fQROJU, V, W) = max(f(¢|U, V,W))
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i=1

e Neste estudo, utilizaremos como estimativa de idade individual uma média pon-
derada entre a idade mais provavel e a idade média, com peso 2 para a idade
mais provavel e 1 para a idade média. Veremos adiante no Capitulo 6 que as ida-
des definidas dessa forma sao adequadas quando comparadas as idades isocronais.

Denominamos ¢t as idades determinadas pelo Método 1.

0
) _ 2t + 1

; (5.36)

5.4 Método 2: p(tle,U, W)

Como vimos na Figura 5.1, a distribuigao de excentricidades também varia com a idade
estelar. Entre as estrelas mais velhas existe probabilidade maior de observarmos estrelas
com maiores excentricidades. No método 1, invertemos essa relacdo de probabilidade
para o caso das distribuicoes das componentes de velocidade. Neste método e no Método

3, fazemos o mesmo para a relagao entre a distribuicao das excentricidades e a idade.

No Método 2, utilizamos como variaveis conhecidas, no Teorema de Bayes, a ex-
centricidade da drbita (e) e as componentes de velocidade U e W. Nao podemos utilizar
as trés componentes de velocidade pois a excentricidade é totalmente determinada pe-
las componentes U, V e W, de forma que o termo da excentricidade que entraria na

aplicacao do Teorema de Bayes nao acrescentaria nenhuma informacao nova.

5.4.1 Teorema de Bayes para o Método 2

Vamos novamente aplicar sucessivamente o Teorema de Bayes considerando as varidveis

conhecidas neste caso: e, U e W. Comegamos com:

p(t[W) o< p(W1t) p(t) (5.37)

Incluindo a componente de velocidade U, temos:

p(t{U, W) o< p(UW, t) p(t|W) (5.38)
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Considerando que as variaveis U e W sao independentes e substituindo 5.37 em
5.38:
p(t|U, W) o< p(U[t) p(Wt) p(t) (5.39)

Incluindo também a excentricidade obtemos:

p(tle, U, W) o< p(e|lU, W, t) p(t|U, W) (5.40)

Como estamos interessados a principio apenas em estrelas do disco, a excen-
tricidade das érbitas depende em primeira ordem apenas das componentes U e V.
Podemos entao aproximar que a excentricidade é independente da componente W:
p(elU, W,t) = p(e|U,t). Além disso, substituindo o valor obtido para p(t|U, W), che-

g£amos na expresséo:

p(tle, U, W) o< p(e|U, 1) p(Ut) p(Wt) p(t) (5.41)

Novamente, consideramos uma distribuigdo uniforme para p(t) na forma:

1 se0<t<14Ga
0 nos outros casos

As probabilidades p(U|t) e p(W]t) podem ser obtidas facilmente. Sabemos que
podemos aproximar ambas as distribuigoes por gaussianas com parametros py = —Ug
e uw = —Wg e conhecemos as expressoes que descrevem os desvios padroes em funcgao

da idade (o (t) e ow(t)). Utilizando os valores obtidos para estes parametros na Segao

9.3, temos:
B 1 o | U+ U N
p(Ut) = 727”%@) Pl =52 2 (5.43a)
_ exp |- VW)
p(Wt) = sy p [ 207 ) ] (5.43Db)

onde: Ug = 9.8kms™t, W = 7.2kms ™1, o (t) = 21.2t"3kms e o (¢) = 9.1¢%®km s~
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O termo p(e|U, t) é muito mais dificil de obter. Para estimé-lo, precisamos conhecer
a distribuicao de excentricidades para um dado valor de U e uma dada idade ¢. Para
obter este termo, comecamos obtendo uma expressao para a excentricidade em funcao

das componentes U e V.

Sabendo a relacao e(U, V), as relagbes U(vi,v2) e V(v1,v2) e as distribuigoes de
v1 e vg para uma dada idade, poderfamos em tese aplicar o Método do Jacobiano (que
aplicamos anteriormente no Método 1) para obter a distribuigao de excentricidades para
esta dada idade. Entretanto, a abordagem nao pode ser feita dessa forma, pois o Método

do Jacobiano sé pode ser aplicado para transformagoes bijetivas.

No caso do Método 1 a transformacao de v1 e v para U e V é bijetiva: um
dado par U e V corresponde sempre a um, e somente um, dado par vy e wve, € vice-
versa. O mesmo nao pode ser dito da transformacao entre as componentes U e V e a
excentricidade. Um dado par U e V leva a um, e somente um, valor de excentricidade,
porém, um mesmo valor de excentricidade pode ser originado por diferentes valores de
U e V. Dessa forma, mesmo conhecendo a distribuicdo em U e V nao somos capazes
de obter uma expressao analitica simples para a distribuicdo de excentricidade. Nas

préximas segoes, descrevemos os passos que seguimos para obter p(e|U, t).

5.4.2 Relacao entre a excentricidade e as componentes U e V'

Para obter e(U, V'), encontramos primeiro a relagao entre a excentricidade e as compo-

nentes U e V no caso de um potencial gravitacional ® na forma:

o(r) = —2 (5.44)

Este potencial é uma aproximacao para o potencial da Galdxia e considera que a
massa da Galdxia, interna ao raio orbital da estrela, encontra-se toda concentrada no

centro de massa da Galdxia.

No Apéndice C, aplicamos o formalismo de Lagrange para obter a equacao de
movimento de uma estrela sujeita a este potencial. Descrevemos a posicao da estrela em

termos da distancia r ao centro de massa da Galéxia e do angulo ¢ entre a posigao da
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estrela e o eixo principal de sua érbita. Provamos no Apéndice C que:

L? 1
r(@) = GM2Mgl+ecos(p—0)’ ¢ (5-452)
. L
¢ = e (5.45b)

Neste caso, M, corresponde a massa da estrela, Mg a massa total da Galaxia
interna a érbita da estrela, L ao seu momento angular e § ao angulo entre o eixo principal

da 6rbita e um eixo de referéncia.

Nesse sistema de coordenadas, a componente de velocidade U, corresponde ao
oposto da velocidade radial da estrela. Ja V, é equivalente a diferenca entre a veloci-
dade tangencial da estrela e a velocidade tangencial que ela teria caso sua érbita fosse

perfeitamente circular:

U, = —i(¢) (5.46a)

Vi=r¢—1d, (5.46D)
onde ¢y corresponde A velocidade angular que a estrela teria caso sua érbita fosse per-
feitamente circular, com raio 7.

Provamos, também no Apéndice C, que, seguindo essa defini¢do, as componentes

U, e V, sao dadas por:

U, = —% e sen(¢ — ) (5.47a)
V*:% 1+ecos(¢—6)—\/1+ecos(¢—6) (5.47D)

Também provamos que a expressao 5.47b, para e cos(¢ — §) < 1, pode ser apro-

ximada por:
Vi = % e cos (¢ — 0) (5.48)

Dessa forma, encontramos uma expressao para a excentricidade em funcao das

componentes U e V substituindo L = M, R(V, +©g), Uy =U + Uz e Vo, =V + V5 na
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expressao U2 + (2V,)?:

e o (V 4 Vi + 00) /(U + U2 + 2(V + Vo) (5.49)

Como descrevemos com mais detalhes no apéndice C, utilizamos um software
(Eureqa) que parte desta solugao e busca, através de sucessivas tentativas (acrescen-
tando constantes e combinagoes de potencias de U e V'), a melhor solucao para descrever
a excentricidade em termos de U e V para os dados da Amostra A. A expressao obtida

foi:

e=12098-10"%/155+20.0U + 19.6 V + U2+ 1.95V2 — 7.23.10~* (5.50)

Esta expressao mostrou-se bastante adequada para determinar a excentricidade
das estrelas da Amostra A, fornecendo resultados com diferenga menor que 0.01, com

relacdo a excentricidade presente no catdlogo, em 98% dos casos.

5.4.3 Distribuicao de estrelas no plano eU

Conhecendo a distribuicao de estrelas no plano eU para uma dada idade (ty), podemos
estimar a distribui¢do de excentricidades para um dado valor de U (Up) e idade t5. A
partir da distribuicao de excentricidades para estes dados valores de Uy e ¢ty obtemos a

probabilidade de que a excentricidade seja igual a um dado valor eg: p(eg|Up, to).

Para obter uma estimativa para a distribui¢ao de estrelas no plano el para uma
dada idade tg, simulamos uma amostra com grande nimero de estrelas no plano vivs.
Utilizando as relagoes conhecidas, calculamos os valores de e e U referentes a estas
estrelas. Em seguida, utilizamos a distribuicao em e e U simuladas para estimar o mapa
de densidade de estrelas no plano elU. Os passos que seguimos para obter o mapa de

densidade sao:

e Conhecemos a expressao que descreve a distribuicdo das componentes v; e vy para
qualquer idade ¢: distribuicao normal multivariacional, com correlagao nula entre

as varidveis, centrada na origem e com desvios padroes o1(t) e o2(t) obtidos na
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Seg¢ao 5.3.2. Para uma dada idade ty, calculamos o1 (o) e o2(tp). Em seguida, gera-
mos uma amostra com 250 000 estrelas seguindo essa distribuicao multivariacional

com os desvios padroes calculados.

e Calculamos o desvio do vértice e o valor de V' para a idade tg por meio das

Equagoes 5.24 e 5.29 (obtidas na Segao 5.3):

e Calculamos as componentes U e V referentes aos valores de vy e vy de cada estrela
(no caso desta idade tp) através das Equacoes 3.37a e 3.37b (obtidas na Secao
3.5.1):

e Calculamos a excentricidade destas 250000 estrelas através da expressao obtida

para a excentricidade em termos das componentes U e V (Equagao 5.50)

e Utilizamos a distribui¢ao destas 250000 estrelas (que seguem a distribuigao de vy
e v para a idade ) no plano eU para obter um mapa de densidade de estrelas em
fungao de e e U para esta idade tg. Para isso, utilizamos o método de estimativa
de densidade por kernel bidimensional 2. Utilizamos a funcio kde2d da biblioteca
MASS (Venables & Ripley, 2002) da ferramenta de andlise estatistica R (R Core
Team, 2014).

e Um corte neste mapa de densidade em um dado valor de U = Uy nos dé a distri-
buicao de excentricidades para estrelas com idade tg e componente de velocidade
Up. Normalizando esta distribuicao, obtemos a funcao de densidade de proba-
bilidade da excentricidade, p(e|U,t), para dados valores de U e t. O valor de
p(eo|Uo, to) corresponde entdao & probabilidade de que uma estrela com compo-
nente de velocidade U = Uy e idade t = ty possua excentricidade e = ey, que
é justamente o termo que faltava obter p(t = tole = eo,U = Uy, W = Wp) na

aplicacao do teorema de Bayes.

5.4.3.1 Exemplo: distribuicao no plano eU para t =2 Ga

Como exemplo, vamos obter mapa de densidade de estrelas no plano eU para estrelas

com idade igual a 2 bilhoes de anos.

20 método de estimativa de densidade por kernel é um método néo paramétrico para estimar a funcao
de densidade de probabilidade de uma dada distribuigdo a partir de uma amostra finita. Cada ponto é
substituido por uma distribuigdo normal continua (neste caso, bidimensional).
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Primeiro calculamos os valores de ¢, V', 01 e o9 para estrelas com idade igual
a 2 bilhdes de anos: £,(2) = 11.2°, V'(2) = 14.44 kms™!, 01(2) = 27.65 kms™! e
02(2) = 15.92 kms™ .
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Ficura 5.7: Distribuicao das 250 000 estrelas simuladas de acordo com os parametros
referentes as distribuigoes de v; e vo para estrelas com idade igual a 2 bilhGes de anos.
Painel A: distribuicao das estrelas no plano vyvs, Painel B: distribuigao das estrelas no
plano UV e Painel C: distribuigao das estrelas no plano eU

Como descrito anteriormente, simulamos uma amostra de 250000 estrelas. A
distribui¢ao destas estrelas se encontra representada no Painel A da Figura 5.7. Esta
distribuigao corresponde & que esperariamos obter caso pudéssemos observar um grande

nimero de estrelas na Vizinhanga Solar com idade igual a 2 bilhoes de anos.

Utilizamos as Equacoes 3.37a e 3.37b para obter a distribuicao das estrelas da

amostra simulada no plano UV, representada no Painel B da Figura 5.7.

Calculamos as excentricidades das 250000 estrelas da amostra simulada a partir
da Equacao 5.50. A distribuicao das estrelas no plano eU encontra-se representada no

Painel C da Figura 5.7.

Utilizando o estimador de densidade por kernel bidimensional (fungao kde2d da
biblioteca MASS do software de anélise estatistica R) para os dados obtidos para e e U,

obtemos o mapa de densidade de estrelas no plano eU para a idade de 2 bilhoes de anos.

A Figura 5.8 mostra o resultado obtido para o mapa de densidade no plano eU
para uma distribuicao de estrelas com idade igual a 2 bilhoes de anos. Entre as principais
caracteristicas dessa distribuicao, temos o fato de que algumas regioes do plano eU nao
podem ser povoadas por estrelas. Isso ocorre devido a que valores baixos de excentrici-
dade nao podem existir para valores altos de U (por definicao, se U, # 0 a excentricidade
nao pode ser nula, ji que a Orbita ndo é circular). Outra caracteristica importante é

que a distribui¢ao nao é perfeitamente simétrica em torno de (U). Isso ocorre devido
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FiGUrA 5.8: Mapa de densidade de estrelas no plano eU obtido para uma distribuigao
de estrelas com idade igual a 2 bilhoes de anos. Os valores foram normalizados pelo
valor méaximo.

ao desvio do vértice, que leva a uma distribuicao nao simétrica das componentes U e V

com respeito aos eixos II e ©.

Na préxima secao veremos com detalhes como obtemos um corte do mapa de

densidade obtido para um valor qualquer de U.

5.4.4 Corte do mapa de densidade em um dado valor de U

Ao construirmos o mapa de densidade no plano eU através da aplicacdo da funcédo
kde2d, obtemos uma matriz 300 x 300 (que chamaremos matriz F, na qual os elementos
correspondem ao valor da densidade de estrelas para valores de U (linhas ¢ da matriz)
uniformemente distribuidos entre —300 e 300 e valores de e (colunas j da matriz) uni-
formemente distribuidos entre 0 e 0.8. Por exemplo, o elemento Fis630 corresponde a
densidade de estrelas com velocidade U = 412 (linha ¢ = 156) e excentricidade e = 0.08

(coluna j = 30).

Para obter a densidade de estrelas para um valor de U = Uy qualquer, seguimos o
seguinte procedimento: Denominamos “linha m” aquela correspondente ao valor de U
mais proximo de Uy. Assim, a densidade de estrelas com excentricidade e; (referentes
aos valores da coluna j da matriz F) para os 5 valores de U mais préoximos de Uy

correspondem aos elementos: ¥, _9) i, Fn_1), Fijs Fmi1),j € Fngo),;- Interpolando
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estes valores (através do ajuste de uma spline cibica), obtemos a densidade de estrelas

com excentricidade e; e componente de velocidade Uy.

Repetimos o passo anterior para todas as colunas da matriz de forma a obter a
densidade de estrelas com componente de velocidade Uy para cada um dos 300 valores de
excentricidade entre 0 e 0.8. A funcao de densidade de probabilidade da excentricidade
para este dado valor de Uy (e idade ¢y usada na construgdo do mapa de densidade no
plano eU) é obtida a partir do ajuste de uma spline ciibica utilizando a densidade obtida

para cada valor de e; e, posteriormente, normalizando a fungao obtida.

O valor da fungao, para um dado valor de e = ¢y corresponde, entao, a pro-
babilidade de que uma estrela possua excentricidade ey, dado que sua componente de

velocidade U é Uy e sua idade é tg.

Como exemplo, obtivemos os cortes em U = —80 kms™!, U = —60 kms™!, U =
—30kms™!, U = 0kms™!, U =30kms™! e U = 60kms~! no mapa de densidade obtido
para a idade de 2 bilhdes de anos. As fungbes de densidade de probabilidade para a
excentricidade referentes a cada um destes valores de U estao representadas na Figura

5.9.

p(elU,1)

p(elU,1)

U=60kms’

S t=2QGa
S
Q
00 041 02 03 00 041 02 03 04
e e

FiGURA 5.9: Funcoes de densidade normalizadas obtidas para a excentricidade, para
diferentes valores de U e idade igual a 2 bilhoes de anos.
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Analisando as fungdes obtidas vemos que, neste caso, estrelas com velocidade U
mais préximas da média da distribuicao de U (que corresponde a U, = 0) tem probabili-
dade maior de terem excentricidades mais baixas. Usamos a funcao de densidade obtida
para uma dada idade para obter a probabilidade de que uma estrela tenha excentricidade

e = eg dados os valores de U e t.

5.4.5 Mapas de densidade

Como o custo computacional para produzir um mapa de densidade é muito elevado
(cada mapa envolve a simulagao de uma distribuigao com 250 000 estrelas), ndo geramos

os mapas de densidade cada vez que queremos obter uma idade.

Para tornar o método viavel, produzimos inicialmente os mapas de densidade para
um conjunto de idades previamente estabelecidos, seguindo os passos descritos acima.
Depois, para obter a funcao de densidade de probabilidade p(t|e, U, W) ~ t, estimamos
o valor de p(t = tole, U, W) para todas as idades ty para as quais produzimos os mapas

de densidade.

Neste estudo, produzimos mapas de densidade para a idade ¢ = 0.1 Ga e para as

idades t = {0.5,1,1.5,2, ..., 13.5, 14} Ga.

A Figura 5.10 apresenta alguns exemplos dos mapas de densidade obtidos. Salva-
mos estes mapas e os carregamos sempre que aplicamos o Método 2, nao sendo necessério

gera-los novamente.

5.4.6 Aplicando o Método 2

Vamos agora sumarizar os passos que descrevemos nesta se¢cao e mostrar como o Método
2 é aplicado para determinar a funcao de densidade de probabilidade para a idade de
uma estrela e como é feita a caracterizacao de uma idade individual. Os passos que

devem ser seguidos sao:

e Primeiramente, devemos determinar o conjunto de idades t para os quais iremos
obter p(tle = eg, U = Uy, W = Wp). Como neste método precisamos utilizar os

mapas de densidade no plano eU previamente gerados, s6 podemos utilizar as
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Figura 5.10: Mapas de densidade de estrelas no plano eU para estrelas com idades
de 1 Ga, 2 Ga, 4 Ga, 7 Ga, 10 Ga e 13 Ga.

Densidade de Estrelas (normalizada)
E e = S . |

t=1Ga L =2Ga . t=4Ga

0.4

e

100 0 100 100 O 100 100 0 100
U(kms™) U(kms™) U (km s™)

idades para as quais possuimos estes mapas. Neste estudo, utilizamos as idades

t={0.5,1,1.5,2,...,13.5,14} Ga e a idade ¢t = 0.1 Ga.

e Para cada idade ¢y escolhida no passo anterior, obtemos os valores de oy (tg) e

ow (to) através das expressoes obtidas na Segao 5.3.2:

ou(te) = 2121535 (5.51a)

ow(tg) = 9.1t5:48 (5.51Db)

e Utilizamos os valores de o (to) e ow (o), juntamente com os valores obtidos para
Us e W na Segao 5.3.3, para obter p(Up|tg) e p(Wylto) através das Equagoes 5.43a
e 5.43b.

e Carregamos o mapa de densidade de estrelas no plano eU para a idade t3. Obtemos
a distribuicao de excentricidades para a componente U = Uy e idade t = tg através

de um corte no mapa no valor de U = Uy (como descrito na Segao 5.4.4).

e Obtemos a probabilidade de que a estrela possua a excentricidade conhecida (eg)
dado o valor conhecido da componente U (Up) e a idade ¢y através da interpolagao

dos valores obtidos para p(e|Up, tp). Assim obtemos p(e = eo|U = Up,t = to).
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e Calculamos p(t = t0|6 = €y, U= UQ, W = Wo) X p(eo‘U(), tg)p(U0|t0)p(W()|t0)p(t0)
para todas as idades ty escolhidas no passo 1. Ajustamos uma spline e norma-

lizamos o resultado obtido para obter a funcéo de densidade de probabilidade

f(t|6 =eg, U =Uy, W = Wo).

e Assim como no Método 1, obtemos a idade mais provavel e a idade esperada a

partir da funcao de densidade de probabilidade:

typ (e, U, W) =t dado que
(5.52)
f(t0le, U, W) = max(f(tle,U, W))
tg(e, U, W) = iti f(tile, U, W) (5.53)

i=1
e Novamente caracterizamos a idade individual como uma média ponderada das

idades mais provavel e esperada obtidas:

(2) , 42
+(2) — %W’% (5.54)

Mesmo utilizando os mapas de densidade previamente obtidos, este método é muito
mais custoso computacionalmente do que o Método 1. Isso deve-se as diversas

interpolagoes por splines cibicas.

5.5 Método 3: p(tle,V,W)

O Método 3 é bastante similar ao Método 2. A tnica diferenga, é que utilizamos a

componente de velocidade V' no lugar da componente U.

A expressao que obtemos para a aplicagdo do Teorema de Bayes neste caso é:

p(tle, V,W) o< p(e|V,t) p(V[t) p(W]t) p(t) (5.55)

Novamente, as probabilidade p(V|t) e p(W|t) s@o determinadas pela aproximagao
das distribuigdes de V e W como gaussianas. A expressao que descreve os desvios

padroes em fungao da idade, a média de V' em func¢ao da idade e a componente W da
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velocidade do Sol foram obtidas na Sec¢ao 5.3. Para uma dada idade ¢, as probabilidades

p(V|t) e p(W]t) sao dadas por:

_ 1 (V+ V(1)

p(Vt) = m exp BT IO (5.56a)
_ W+ Wo)?

p(Wlt) = Yy exp [ ) ] (5.56b)

Consideramos a probabilidade a priori, p(t), como:

1 se0<t<14Ga
p(t) = (5.57)
0 nos outros casos

Densidade de Estrelas (normalizada)
I

t=1Ga 1=2Ga  1=4Ga

e

-100 -50 0 -100 -50 0 -100 -50 0
V(kms") V(kms") V(kms")

FIGURA 5.11: Mapas de densidade no plano eV para estrelas com idades de 1 Ga,
2 Ga, 4 Ga, 7 Ga, 10 Ga e 13 Ga. Nestes casos existe uma assimetria muito mais
acentuada que a observada na distribuigdo no plano eU (Figura 5.10), que é causada
pela deriva assimétrica.

Obtemos p(e|V,t) de forma similar a p(e|U,t), porém com os mapas de densidade
obtidos para o plano eV. Construimos os mapas de densidade no plano eV seguindo os
mesmos passos estabelecidos para construir os mapas de densidade no plano eU. Obti-
vemos os mapas para a idade t = 0.1 Ga e para as idades t = {0.5,1,1.5,2,...,13.5, 14}

Ga. A Figura 5.11 mostra alguns exemplos dos mapas de densidade obtidos.
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Neste caso, a distribuicao apresenta uma assimetria mais acentuada que a obser-
vada na distribuicdao no plano eU. Isso ocorre devido a deriva assimétrica: em média,
as estrelas tendem a ter uma velocidade V menor que a velocidade tangencial de uma

orbita circular.

Como nos métodos anteriores, caracterizamos as idades individuais a partir da

idade mais provavel e da idade esperada obtidas:

3)

tl(vlp(e, V. W) =t dado que (5.58)
f(t0le, V, W) = max(f(tle, V,W))
t& (e, vV, W) = zn:ti F(tile, V,W) (5.59)
i=1
E definimos a idade individual da estrela através da expressao:
(@ _ 200 1) (5.60)

3



Capitulo 6

Resultados

No capitulo anterior, desenvolvemos trés métodos capazes de inferir a funcao de densi-
dade de probabilidade de idade para estrelas do disco, com base apenas em suas veloci-

dades heliocéntricas U, V e W e na excentricidade de suas érbitas.

A funcao de densidade de probabilidade nos permite caracterizar idades individuais
através da idade mais provavel, idade mediana e idade esperada. Veremos que definindo
a idade como uma média ponderada entre a idade mais provédvel (peso 2) e a idade
esperada (peso 1) somos capazes de obter uma distribuicao de idades para estrelas da

Amostra A em 6timo acordo com as idades obtidas pelo método das isécronas.

Na préxima secao, determinamos as idades das estrelas da Amostra A utilizando
os trés métodos cinematicos que desenvolvemos no Capitulo 5. Utilizamos as idades
isocronais destas estrelas, determinadas por Casagrande et al. (2011), para comparar a
distribuicao das idades das estrelas na amostra com as distribuigoes obtidas através dos
métodos aqui desenvolvido. Analisamos também a relagao idade—metalicidade utilizando

tanto as idades isocronais quanto as idades cinematicas e comparamos os resultados.

6.1 Idades cinematicas das estrelas da Amostra A

Aplicamos os trés métodos cinematicos para determinar as idades das estrelas da Amos-
tra A. A Figura 6.1 mostra as funcoes de densidade de probabilidade obtidas para as 6

primeiras estrelas da Amostra A. Os valores de U, V., W e e utilizados na aplicacao dos

105
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TABELA 6.1: Valores de U, V, W e e usados na aplicagao dos métodos cinematicos
e idades mais provavel (typ) e esperada (tg) obtidas por cada método para as seis
primeiras estrelas da Amostra A.

Designacao U \% w e tl(vl&, tg ) tl(\i%, tg ) tl(\i%, t](—j )
HIP 420 40 -22 —-16 0.16 3.5 6.49 2.74 5.74 3.57 6.27
HIP 490 —-10 =21 -1 0.06 03 3.09 029 324 0.59 3.31
HIP 530 —22 —46 3 0.17 44 7.12 254 6.6 3.32 6.76
HIP 529 -9 -1 —-15 0.02 05 328 05 3.16 0.59 2.77
HIP 547 37 -31 -7 017 43 694 214 6.24 349 6.43
HIP 556 —4 =50 -—-23 0.18 7.6 812 521 744 6.77 7.84

métodos e as idades obtidas (idade mais provével typ e idade esperada tg) sdo dados

na Tabela 6.1

w0

o T [0}

T o HIP 420 2 HIP 490 fy | —— Método 1

.(‘5 g < \ R —— Meétodo 2

E o % ol [n —— Método 3

S 5 8 i\

% - % «

T o] S o |

g° g 1

3 5.1

c 8 c o

=a 3 on .
Idade (Ga) Idade (Ga)

[N ) ()

B = HIP 530 2 HIP 529

gs g < D]

3 £ S

[} P ©

Q I Qo

[ i <}

o o . o

3 o 8

[ v [0)

o s i<}

(] I ©

bl s b}

£8 5 g o

Qo ; . e . . . o ©1 T T T T . T :

0 2 4 6 8 10 12 14 0 2 4 6 8 10 12 14

Idade (Ga) Idade (Ga)

() ()

B HIP 547 o HIP 556

f=l | fe

[ TN [ AN

g 8

E [Ye) i Yo}

o O | o O |

° o S o

) : )

2 | E

23 | 23

0 ot T T ey T T T ool T

0 2 4 6 8 10 12 14 0 2 4 6 8 10 12 14

Idade (Ga) Idade (Ga)

Ficgura 6.1: Funcoes de densidade de probabilidade de idade obtidas para as seis
primeiras estrelas da Amostra A, utilizando os trés métodos desenvolvidos neste estudo.

Vemos que os trés métodos que apresentamos no Capitulo 5 fornecem funcoes de
densidade de probabilidade muito semelhantes em todos os casos. Também fica claro
que nem sempre existe uma idade mais provével claramente destacada, fazendo com que

as idades obtidas apresentem grandes incertezas.
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Obtivemos as funcgoes de densidade de probabilidade para as 9102 estrelas da
Amostra A. A Tabela D.1, no Apéndice D contém os resultados obtidos para as 50
primeiras estrelas da Amostra A. A tabela completa somente se encontraréd disponivel
eletronicamente em endereco a ser definido num momento oportuno. fty\p e tgy corres-
pondem as idades mais provavel e esperada, respectivamente. ts, tig, t50, tss € tgs sao
os percentis de 5%, 16%, 50%, 84% e 95%, respectivamente. Os indices (1), (2) e (3)

indicam o método utilizado para determinar a idade.

6.2 Caracterizacao das incertezas individuais

Utilizaremos os valores obtidos de t5, ti6, tg4 € tg5 para estimar a incerteza na deter-
minacao de cada idade. Caso a fungao de densidade de probabilidade correspondesse a
uma gaussiana, a diferenca tg4 —t16 corresponderia a aproximadamente 1o e a diferencga

tgs — t5 corresponderia a 2 0.

Escolhemos uma expressao para a incerteza de uma idade individual (§;) que satis-
faz §; = 10 no caso de uma funcao de densidade de probabilidade gaussiana. Definimos

d; como:
(tos — t5)

5 (6.1)

1
0 =5 |(tsa —t16) +
Calculamos os valores de d; para todas as estrelas da Amostra A utilizando os va-
lores de ts, t1g, tgq € tgs obtidos a partir dos trés métodos cinematicos. As distribuicoes
das incertezas individuais obtidas utilizando cada um dos trés métodos encontra-se re-

presentada na Figura 6.2.

3
8A —— Meétodo 1 1
| —— Meétodo 2
2 o | — Método 3
© Q. B
=
5
m
[}
S 8. i
g o
2 -
o
§ o
5 O~ B
o o
© T T T T T f T T T T T T T 1 T
1 2 3 4 5 6 7 8

0, (Ga)

F1cURrA 6.2: Distribuicao das incertezas individuais das idades das estrelas da Amostra
A obtidas utilizando os trés métodos de idades cinematicas.
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No caso do Método 1, a média das incertezas individuais obtidas foi de cerca de
6.0 Ga. No caso do Método 2 a média foi de aproximadamente 5.8 Ga e no caso do

Método 3 de aproximadamente 5.7 Ga.

Estes valores de incerteza sao mais altos que os obtidos pelos métodos tradicio-
nalmente aplicados. Entretanto, o método cinematico possui a vantagem de poder ser
aplicado para qualquer estrela do disco que possa ter sua velocidade espacial determi-
nada, permitindo a determinacao de idades de estrelas para as quais os outros métodos

nao sao aplicdveis (como o caso das estrelas anas de baixa massa).

Como as incertezas sao muito altas, consideramos que nao ¢ adequado utilizar as
idades cinematicas para estudar as estrelas individualmente. Porém, as idades obtidas
podem ser utilizadas em estudos estatisticos, como, por exemplo, para determinar a
distribuicao das idades das estrelas de uma dada amostra, ou determinar a relacao

idade—metalicidade.

6.3 Comparagao com as idades isocronais

A idade individual foi inferida a partir das func¢oes de densidade de probabilidade obtidas

conforme descrito no Capitulo 5 (Equagoes 5.36, 5.54 e 5.60).

Calculamos a idade cinemaética das 9102 estrelas da Amostra A utilizando os
trés métodos que descrevemos. A Amostra A contém também as idades das estrelas
determinadas pelo método das isécronas por Casagrande et al. (2011), o que nos permite

testar a confiabilidade do método cinematico.

O método aplicado por Casagrande et al. (2011) também obtém a idade isocronal
através da caracterizacao de uma idade individual com base em uma funcao de densidade
de probabilidade. Para podermos comparar as idades obtidas pelo método cinematico
com as idades isocronais, definimos a idade isocronal (¢;5,) da estrela da mesma forma
como definimos a idade cinematica. Para isso, utilizamos as idades mais provavel e
esperada da funcao de densidade de probabilidade obtida por Casagrande et al. (2011)

utilizando o conjunto de isécronas de BaSTI (respectivamente t5 e t5):

2tB B
tiso = % (6.2)
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A Figura 6.3 apresenta as distribuigGes das diferengas entre as idades isocronais e

as idades cinematicas obtidas através de cada um dos trés métodos cinematicos.
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FicuraA 6.3: Distribuicao da diferenca entre a idade obtida pelo método cinemaético
(para cada um dos trés métodos) e a idade isocronal das estrelas da Amostra A. 75%
das estrelas encontram-se entre as barras tracejadas vermelhas e 90% entre as verdes.

Vemos que, em todos os casos, o pico da distribuicao da diferenca entre as idades
encontra-se bem préximo de zero. Isso significa que, em média, as idades obtidas estao
em acordo com as idades isocronais. A quantidade de estrelas a esquerda da origem é
ligeiramente superior a quantidade de estrelas a direita, indicando que é possivel que o

método cinematico esteja superestimando a idade de algumas estrelas.

No caso do Método 1, 75% das estrelas apresentam uma diferenca entre as idades
menor que 2.6 Ga e em 90% dos casos a diferenca é menor que 4.7 Ga. Com relacao as
idades cinematicas obtidas pelo Método 2, 75% apresentam diferenga menor que 2.45
Ga em relagao as idades isocronais e 90% apresentam diferenca menor que 4.5 Ga. J& no
caso do Método 3, as diferengas sao menores que 2.55 Ga em 75% dos casos e menores

que 4.7 Ga em 90% dos casos.

Considerando que as incertezas do método cinematico para idades individuais sao
bastante altas (por volta de 6 Ga) e que as incertezas individuais do método das isocronas

frequentemente ultrapassam 41 Ga, as diferencas observadas ja eram esperadas.

6.4 Comparagao entre as idades cinematicas

Para verificar se os 3 métodos cinematicos sao coerentes entre si, comparamos as idades
obtidas pelos trés métodos. A Figura 6.4 mostra a distribuigdo das diferencas entre as

idades obtidas pelos dois métodos.
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F1cURA 6.4: Distribuicao das diferengas entre as idades obtidas pelos trés métodos
cineméticos. 75% das estrelas encontram-se entre as barras tracejadas vermelhas e 90%
entre as verdes.

No painel A encontra-se representada a distribuicao das diferencas entre as idades
e t(2)

cin*®

ne

cin A média das diferencas é bastante préxima de zero (0.21 Ga) e as diferengas
sdo em geral menores que 1.5 Ga. Para 75% das idades obtidas, a diferencas entre as
idades obtidas pelo Método 1 e pelo Método 2 sao menores que 0.52 Ga e para 90% sao
menores que 0.95 Ga. E possivel perceber uma assimetria na distribuicao, mostrando
que o Método 1 fornece idades ligeiramente maiores que as determinadas pelo Método

2.

A distribuigao das diferencas entre as idades obtidas pelos Métodos 1 e 3 encontra-
se representada no painel B. Novamente a média é bastante préxima de zero, correspon-
dendo a 0.03 Ga. Neste caso, 75% das diferencas sao menores que 0.55 Ga e 90% sao

menores que 0.85 Ga.

Por fim, o painel C apresenta a distribuicao das diferencas entre as idades ci-
nematicas obtidas pelos Métodos 2 e 3. A média das diferengas é de —0.19 Ga, sendo
novamente bastante proxima de zero. As diferencas sao menores que 0.55 Ga para 75%
das estrelas e menores que 0.83 Ga para 90% das estrelas. Novamente é possivel perceber
uma assimetria na distribuicao, causada pelo fato de o Método 2 fornecer idades pouco

menores que as fornecidas pelo Método 3.

Como as diferencas observadas sao muito baixas, sendo menores que as incertezas
individuais estimadas, podemos concluir que as idades obtidas através dos trés métodos

cinematicos que desenvolvemos sao bastante coerentes entre si.
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6.5 Distribuicao de idades

A Figura 6.5 mostra a distribui¢ao de idades cineméticas obtidas utilizando cada um
dos trés métodos apresentados. Também representada em cada painel se encontra a
distribui¢do de idades isocronais das estrelas da Amostra A. O painel inferior direito

utiliza as médias das idades cinemaéticas determinadas pelos trés métodos.

[ Idade isocronal (BaSTI)
Idade cinematica (Método 1)

[ Idade isocronal (BaSTI)
Idade cinematica (Método 2)

1500 2000
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[[] Idade isocronal (BaSTI) [[] Idade isocronal (BaSTI) |
Idade cinematica (Método 3) Média das idades cinematicas

1500

Quantidade de Estrelas
1000

500

Idade (Ga) Idade (Ga)

F1aUrA 6.5: Comparacao da distribuigao de idades obtidas para as estrelas da Amostra
A através dos trés métodos cinematicos com a distribuigao das idades isocronais.

Vemos que as distribuicoes obtidas sao bastante semelhantes. O pico das dis-
tribuigoes ocorre sempre por volta de 1.5 Ga, em acordo com o pico da distribuicao de
idades isocronais. Além disso, todas as distribuicoes apresentam uma cauda alongada em
diregao as estrelas mais velhas. As distribuigoes obtidas com o método cinematico apre-
sentam uma quantidade de estrelas velhas ligeiramente maior que o método isocronal.
Além disso, os Métodos 1 e 2 fornecem idades inferiores a 0.25 Ga em quantidade muito
menor que o método das isécronas. Ja a distribui¢ao de idades obtidas pelo Método
3 apresenta uma quantidade de estrelas com idade inferior a 0.25 Ga comparavel a

quantidade obtida pelo método das isécronas.

Podemos concluir que, exceto pelas pequenas diferencas citadas acima, a distri-
buicao das idades obtidas pelo método cinematico é bastante semelhante a obtida uti-

lizando o método das isdcronas. Sendo assim, consideramos que o método cinemético
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é adequado para a determinacao da distribuicao de idades das estrelas de uma dada

amostra.

A interpretagao das distribuigcoes obtidas foge aos objetivos deste estudo. Sabemos
que a amostra contém uma série de viéses causados pela selecao inicial das estrelas. A
selegao fotométrica aplicada por Nordstrom et al. (2004) na construgao do catalogo GCS
excluiu diversas estrelas jovens de vida curta e também as estrelas gigantes evoluidas, o

que explicaria a auséncia de estrelas muito jovens e de estrelas muito velhas na amostra.

6.6 Relacao Idade—Metalicidade

As estrelas da Amostra A também tiveram suas abundancias de ferro ([Fe/H]) de-
terminadas por Casagrande et al. (2011). Juntamente com as idades que obtivemos
pelos métodos cinematicos, as abundancias de ferro permitem-nos estudar a relacao
idade—metalicidade das estrelas da Amostra A. Obtivemos também a relacao idade-
metalicidade utilizando as idades isocronais, para compararmos com o resultado obtido

através das idades cinematicas e verificar a validade do método.

Dividimos a amostra em 28 grupos, cada um contendo estrelas com idades em um
intervalo de 0.5 Ga. Dessa forma, o grupo 1 contém apenas estrelas com idades entre 0
e 0.5 Ga, o grupo 2 apenas estrelas com idades entre 0.5 Ga e 1 Ga e assim por diante.
Em seguida, utilizamos a abundancia de ferro conhecida para cada estrela para calcular

a média da abundéncia de ferro para cada grupo:

=

[

(IFe/t), = - S [Fe/m];, (63)

v .

<
Il
_

onde N; corresponde a quantidade de estrelas no grupo 1.

Calculamos também a idade média das estrelas em cada grupo:

Z

1

(t); = N, 2l (6.4)

1

Estes dois ultimos passos foram feitos utilizando a idade isocronal (para com-

paragao) e utilizando todas idades cinematicas que temos disponiveis (tmp, tg, tein €
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t50 obtidas para cada um dos Métodos 1, 2 e 3) para verificarmos qual delas se adequa

melhor ao estudo da relagao idade—metalicidade.

Verificamos que a melhor idade cinematica para este estudo é a idade mais provavel
da fungao de densidade de probabilidade (typp) e apresentaremos daqui em diante apenas
os resultados obtidos utilizando esta idade. Além disso, os grupos de estrelas mais velhas
que 8 Ga apresentam uma quantidade muito baixa de estrelas quando comparada a
quantidade de estrelas nos outros grupos. Dessa forma, restringimos nossa analise as

estrelas com idades entre 0 e 8 Ga.

A Figura 6.6 mostra os valores de ([Fe/H]) obtidos em funcao da idade média das
estrelas de cada grupo. A esquerda encontra-se representada a relacao obtida utilizando
as idades isocronais e, a direita, as relacoes obtidas utilizando as idades mais provaveis

inferidas através dos trés métodos cinematicos.

8>V T T T T T T T T ] 8»!
o o
o+ . o
3 W[
-~ Q -~ Q
l_\o' - l_|oy —
I sl
~ ~
1) o -
B - Eo—
\/?'» . \/?'» |
0| o[
- <
or 1 or 1
1 ]
N N
ot < o+ <
| 1 L 1 L 1 L 1 L 1 | 1 L 1 L 1 L 1 L 1
0 2 4 6 8 0 2 4 6 8
t,, (Ga) v (Ga)

FiGURA 6.6: Metalicidade média em funcao da idade obtida utilizando as idades iso-
cronais (esquerda) e idades cinemdticas mais provaveis dos trés métodos (direita).

Vemos que existe um claro declinio na abundancia de ferro com a idade. Isso
ocorre pois as estrelas de vida curta enriquecem o meio interestelar no fim de suas vidas,
de forma que a cada geracao de estrelas o meio interestelar do qual elas se formam é
mais rico. A relacdo observada, entretanto, ndo é apenas um efeito do enriquecimento
local, mas também devido a migracao de estrelas provenientes de regides mais ricas em
metais (proximidades do centro da Galdxia) e de estrelas de regides mais pobres (mais
afastadas do centro da Galdxia). A interpretacao da relagao idade-metalicidade torna-

se entdao uma tarefa complexa, que foge dos objetivos deste estudo. Nosso interesse é
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apenas comparar o resultado obtido utilizando as idades cinematicas com o obtido a

partir das idades isocronais.

As relagoes obtidas com base em idades cinemaéticas de cada um dos trés métodos
sao bastante coerentes entre si. Entretanto, apresentam algumas diferencas quando
comparadas a relagao obtida através das idades isocronais: as trés relacoes obtidas
através dos métodos cineméaticos sdo mais aplainadas que a obtida utilizando as idades
isocronais (uma possivel explicacao para esta discrepancia é a alta incerteza nas idades
cinemdticas), além disso, o declinio da abundancia média de ferro termina por volta de

5 Ga no caso das relacoes obtidas a partir de idades cinematicas.



Capitulo 7

Conclusoes e perspectivas

Desenvolvemos trés métodos para obter uma funcao de densidade de probabilidade de
idade para estrelas individuais com base em sua velocidade heliocéntrica e na excentri-

cidade de suas drbitas.

Os métodos se baseiam no aquecimento dinamico do disco, que faz com que es-
trelas com maiores componentes de velocidade U, V e W e maiores excentricidades
orbitais tenham maior probabilidade de serem mais velhas (Gontcharov, 2012; Koval’
et al., 2009; Nordstrom et al., 2004). Utilizando o Teorema de Bayes, invertemos esta
relacao de probabilidade para obter a probabilidade de a estrela ter determinada idade.
Calculando as probabilidades de diferentes idades, construimos a funcao de densidade

de probabilidade de idade para a estrela.

O Método 1 utiliza apenas as componentes de velocidade heliocéntricas para obter
as probabilidades de idade p(t|U,V,W). Os Métodos 2 e 3 incluem a excentricidade
orbital na aplicagao do Teorema de Bayes. O Método 2 utiliza, além da excentricidade, as
componentes de velocidade U e W e o Método 3 considera as componentes de velocidade

VeW.

Utilizamos as estrelas do catdlogo Geneva-Copenhagen (GCS; Casagrande et al.,
2011) para obter os parametros que descrevem as distribui¢oes das componentes U,
V e W em funcao da idade. Obtivemos os valores para a velocidade peculiar do Sol:
Us=98+03kms !, V5 =1254+0.9kms ' e Wy = 7.2+ 0.2kms™!. Ajustamos leis
de poténcia para descrever o aumento da dispersao de cada componente de velocidade
(U, Ve W) e das duas componentes principais do elipsoide de velocidades (v; e vy)
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em funcdo da idade e obtivemos: oy (t) = (21.2 £ 1.0) ¢(0-35+0.02) 5 (1) = (13.0 +
1.0) $(036£0:02) " 5o () = (9.1 4 1.0) t(O-48£004) | 5 (1) = (22.0 4 1.0) ¢(03350:02) o |5 (1) =
(11.9 £ 1.0) #(042£0.02) - Ohtivemos também ajustes de relacdes para o desvio do vértice

(4y) e da média da componente V' (—V’) em funcao da idade e obtivemos as expressoes:

0,(t) = 0.41 exp (—0.37t) e V'(t) = 0.17¢2 + 0.63¢ + 12.5.

Utilizando uma aproximacgao simples para o potencial gravitacional da Galéxia,
obtivemos uma expressao para a excentricidade em fungdo das componentes U e V.
Utilizamos o resultado obtido como aproximacao inicial no software Eureqa (Schmidt &
Lipson, 2009)), juntamente com os dados de U, V e e do catdlogo GCS e obtivemos a
relacao: e(U,V) =2.98-1073v/155 +20.0U + 19.6V + U2 +1.95V2 — 7.23-10~*.

Mostramos como os valores obtidos através destes ajustes e a relacao e(U,V)
podem ser utilizados para os calculos de p(t|U, V, W), p(tle, U, W) e p(tle,V,W) e como

obter a funcao de densidade de probabilidade de idade a partir destes resultados.

Utilizamos os trés métodos para obter fungoes de densidade de probabilidade para
a idade das 9102 estrelas da Amostra A e caracterizamos idades individuais cinemaéticas

para todas essas estrelas.

A funcao de densidade de probabilidade obtida nos permite caracterizar idades
individuais para a estrela a partir da idade mais provavel (typ), da idade esperada (tg)
e da idade mediana (t59). Definimos a idade cinemética como a média ponderada entre
a idade mais provavel e a idade esperada, com peso 2 para a idade mais provavel, e mos-
tramos que a distribuicao de idades obtidas dessa forma é consistente com a distribuicao

de idades isocronais.

Utilizamos as idades dos percentis de 5%, 16%, 84% e 95% para caracterizar incer-
tezas individuais para as idades das estrelas. Definimos a incerteza da idade individual
como: 0y = % [(t84 —t16) + w} , que no caso de uma distribuicado gaussiana, corres-
ponderia a §; = 1o. Verificamos que em média os trés métodos fornecem d; por volta

de 6 Ga.

Mostramos que para 75% dos casos as idades obtidas pelo método cinematico
diferem das obtidas pelo método isocronal por menos de 2.5 Ga e que a média da
distribuigdo das diferengas entre as idades obtidas por estes dois métodos é bastante

préxima de zero. Mostramos também que os trés métodos cinematicos fornecem idades
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bastante coerentes, sendo que em mais de 90% dos casos a diferenga entre as idades

obtidas pelos trés métodos difere por menos de 1 Ga.

Comparamos a distribuicao das idades obtidas pelo método cinemético com a dis-
tribuicao das idades isocronais das estrelas do GCS e mostramos que as distribuicoes
obtidas apresentam um bom acordo entre si. Além disso, comparamos a relagao idade—
metalicidade obtida através das idades isocronais com as relagoes obtidas através das
idades cinematicas. Devido as grandes incertezas nas idades individuais, o declinio
da metalicidade média em fungao da idade é menos acentuado no caso das idades ci-
neméticas e satura por volta de 6 Ga, limitando a aplicacao do método cinematico para

estudos da relagao idade-metalicidade apenas para estrelas mais jovens que isso.

7.1 Perspectivas futuras

O método das idades cineméticas pode ser utilizado para todas as estrelas do disco que
possam ter sua velocidade espacial determinada. Amostras como o levantamento RAVE
(Kordopatis et al., 2013) e a compilagao de catélogos de velocidades radiais CRVAD-
2 (Kharchenko et al., 2007) apresentam todos os dados necessérios para os célculos do
movimento espacial. Vamos aplicar o método cinematico para as estrelas destas amostras

com o objetivo de obter as distribuigoes das idades e a relacao idade—metalicidade.

Determinando também as idades para as estrelas dessas amostras através dos
demais métodos disponiveis para elas, poderemos comparar as idades cinematicas com

idades independentes e continuar estudando a validade do método.

O método pode ainda ser aplicado para estrelas anas M individuais, para as quais
nenhum dos métodos tradicionais é adequado para fornecer idades. O tempo de vida
destas estrelas é da ordem de centenas de bilhoes de anos, de forma que entre as anas
M observadas hoje existem estrelas com idades proximas da idade da prépria Galéxia.
A determinacgao da distribuicdo de idades de estrelas anas M permitird o estudo do
histérico de formacao estelar ao longo de todos os periodos desde a formagao do disco

da Galédxia.

Nosso modelo da distribuicdo das componentes de velocidade U, V e W e da ex-

centricidade em funcao da idade pode ainda ser aprimorado se considerarmos a presenca
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de grupos co-moventes na distribuicdo. Atualmente sé consideramos a influéncia da
presenca destes grupos na distribuicao de maneira indireta através do desvio do vértice.
Identificando estes grupos e determinando as distribuicoes das componentes de veloci-
dade em funcao da idade para estes grupos, podemos construir um modelo de distribuicao
que considera, ao invés de uma tnica distribui¢ao normal multivariacional, uma soma de
distribuigbes normais referentes a cada grupo, juntamente com uma distribuigao normal

multivariacional referente as estrelas de campo.



Apéndice A

Demonstracoes do elipsoide de

velocidades

A.1 Variancias

Vamos demonstrar que:

0} = 0% cos® £, + 0¥ sen?l, + opy sen (24,) (A.1a)
03 = 0% sen® 4, + o cos® £, — opy sen (24,) (A.1b)
o3 =0l (A.lc)

Pela definicao de variancia, temos que:

of = (vf) — (v1)” (A.22)
03 = (v3) — (v2)* (A.2b)
o3 = (v3) — (v3)? (A.2¢)

(A.2d)
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Por construgao, temos que:

<’L)1> = 0
<’U2> =0
(v3) =0

Partindo das Equacgoes 3.35, temos:
v? = U?cos? b, + (V, — (V))? sen® by, +2U, (Vi — (V.)) cos £, sent,
v% = Uf sen? 0, + (V, — <V*>)2 cos® b, —2U, (Vi — (Vi) cos £, sent,

2 _ 12
vy = W;

Substituindo as Equagoes A.4 e A.3 nas equagoes A.2, obtemos:
o? = <U*2> cos? £, + <(V* - <V*>)2> sen’ £, + (Uy (Vi — (V3))) 2 cos £, senl,

03 = <U2> sen’ 4, + <(V* - (V*>)2> cos® Ly — (U, (Vi — (Vi) 2 cos £, sen’,

(Us (Vs = (W))) = ou,v, = ouv

(A.3a)
(A.3b)

(A.3¢)

(A.4a)
(A.4b)

(A.4c)

(A.5a)

(A.5b)

(A.5c)

(A.6a)

(A.6b)

(A.6c)

(A.6d)
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Substituindo as Equagoes A.6 em A.5, fica provado que:

0} = 0% cos® £, + ot sen® 4, + opy sen (24,) (A.7a)
03 = 0% sen® 4, + ot cos® £, — opy sen (24,) (A.7b)
02 = oY (A.7c)

A.2 Desvio do vértice

Nesta secao, vamos demonstrar que:

1 2
¢, = — arctan <20UV2> (A.8)
2 o — oy

Partiremos das defini¢oes das velocidades v1 e vg (ver Secao 3.5.1) e da condigao

de que v1 e v9 sao independentes:
vy = Uy cos £, + (Vi — (V4)) sen¥, (A.9a)

vy = —U, senty, + (V, — (V4)) cos 4, (A.9Db)

onde U, e V, sao as componentes da velocidade peculiar da estrela, definidas na Secao

3.2.

A condicao de que vy e vy sdo independentes implica que:

cov(vy,v2) = (v v2) — (v1) (v2) =0 (A.10)
Das Equagoes A.9, temos que:

vy vy = [(V* — (V)2 — Uf} cos 4y senty, + U, (Vi — (Vi) (cos2 l, — sen’ ly)

vy vy = [(m V)2 - Uf} sen (20,) + Uy (Vi — (V) cos (20,) (A.11)

DN | =
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Logo, (vj vg) é dado por:

(01 v9) = (<(V*—<V*))2>—<Uf>) sen (20,) + (U, (Vi — (Vi) cos (26,)  (A.12)

| =

Por construgao, temos:

(v1) =0 (A.13a)
<U2> =0 (A.13b)

Ou seja:
<U1> <U2> =0 (A.14)

Substituindo as Equagoes A.12 e A.14 na Equagao A.10, obtemos:

(V= i)?) = (U2)] sem2t, + (U, (Vi — (Va)) cos 26, = 0 (A.15)

N

Pelas definicoes de varidncia e covariancia:
Ly 2
3 (O'V* — O'U*) sen 24, + oy, v, cos 26, =0
Ly 2
5 (Uv — O'U) sen 24, + oy cos 26, =0 (A.16)

Para isolar /,,, dividimos ambos os lados da equagao por cos 2¢,. Rearranjando os

termos, fica provado que:

1 2
¢, = — arctan (QUUV2> (A.17)
2 o — oy



Apéndice B

Tempos de livre caminho na

Galaxia

Neste apéndice vamos mostrar que o tempo de livre caminho para colisoes entre duas
estrelas é muito maior que a idade da Galaxia, enquanto que o tempo de livre caminho

para colisoes entre estrelas e nuvens de gas interestelar é menor que a idade da Galéaxia.

Estes resultados possuem grandes implicagoes no mecanismo de aquecimento dinamico

do disco, como visto na sessao 3.6.

B.1 Tempo de livre caminho para colisoes entre estrelas

Consideramos que a condigao para que uma colisao entre duas estrelas altere significa-
tivamente suas érbitas é que a energia potencial gravitacional do par seja maior que a

energia cinética do movimento relativo entre as estrelas.

Para um referencial centrado em uma das estrelas essa condi¢ao se traduz em:

G M? - M, v?

. 5 (B.1)

onde G corresponde a constante gravitacional, r a separacao entre as estrelas e v a

velocidade relativa entre elas.
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Além disso, como estamos interessados apenas na ordem de grandeza do tempo de
livre caminho, vamos considerar que a massa de ambas as estrelas pode ser aproximada

por uma massa representativa M.

A Equacao B.1 implica em que a separacao minima entre as estrelas para que

ocorra uma colisao seja dada por:

2G M,

Tmin = )

(B.2)
Dessa forma, uma estrela (que chamaremos estrela A) com velocidade v em relagao
ao centro de massa das demais estrelas ira colidir com as estrelas que se encontram dentro

de um cilindro cujo eixo possui a direcao da velocidade da estrela e o raio é igual a ry;,

(como mostra a Figura B.1).

O Nao Colide O O
# Colide

Estrela A

O @)

Ficgura B.1: Esquema simplificado do processo de colisoes entre duas estrelas.

Para um dado comprimento L, o volume deste cilindro é dado por:

4 2 2
TG M*L

vt

_ 2 _
V—T('TminL—

(B.3)

Sendo n a densidade numérica de estrelas, a quantidade de estrelas que se encon-
tram no cilindro com comprimento L (e consequentemente colidem com a estrela A) é
dada por:

_ 4nn G2 M? I

N=nV d (B.4)

v

O comprimento médio do cilindro para o qual a estrela sofre apenas uma colisao

(N =1) é o chamado livre caminho médio (1).
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Podemos obter a equacao para o livre caminho médio substituindo N =1e L =1

na Equagao B.4:

vt

L= 47nG? M? (B:5)

Definimos o tempo de livre percurso 7; como o tempo que a estrela A leva para
percorrer o caminho [ dada sua velocidade v. Este tempo corresponde ao intervalo médio

entre as colisoes e é dado por:

l
=_ B.6
= (B.6)
Substituindo a Equacao B.5 em B.6, obtemos:
3
v
= B.7
= irnG? M?2 (B-7)

Para obter o livre caminho médio tipico, devemos estimar os valores tipicos de v,

n, m. Vamos considerar o caso em que v = 20 kms™!, m =1 Mg e n = 1 estrelapc™>.
Substituindo estes valores na Equacao B.7, encontramos:
7~ 3 x 10'3 anos (B.8)

Este tempo, correspondente ao intervalo médio das colisdes entre duas estrelas, é
muito maior que a idade do disco da Galéxia (da ordem de 10'° anos). Com isso, con-
cluimos que as colisoes entre as estrelas nao podem ser a causa das variagoes observadas

nas propriedades cinematicas de estrelas de diferentes idades.

B.2 Colisoes entre uma estrela e uma nuvem interestelar

Ao longo de suas vidas, as estrelas também estao sujeitas a colisdes com objetos mais
massivos, como nuvens de gés interestelar cuja massa (M,,) pode chegar a centenas de

milhares de massas solares.

Neste caso, repetindo o raciocinio anterior, a condicao de colisao é dada por:

GM M, M, 2
>
r 2

(B.9)
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A separacao minima entre uma estrela e uma nuvem interestelar para que ocorra

uma colisao é entao dada por:

2G M,
min = —5— (B.10)
v
E o livre caminho médio serd entao:
4
v
/= — B.11
4rn' G2 M2 ( )
onde n/ corresponde & densidade numérica de nuvens interestelares.
Consequentemente, o tempo de livre caminho sera:
3
v
7 (B.12)

- 47n' G2 M2

Para estimar o valor de n/, vamos considerar que o disco da Galdxia possa ser
aproximado por um cilindro de raio igual a 10 kpc e espessura igual a 0.1 kpc contendo
uma massa de 500 x 10° M. Supondo que 10% dessa massa se encontra em nuvens
interestelares, temos que a massa total das nuvens interestelares (Mry) é aproximada-

mente:

Mz = 50 x 10° Mg, (B.13)

Sendo M,, = 10° M, uma massa representativa das nuvens interestelares, a quan-

tidade de nuvens interestelares no disco é estimada em:

N/
My,

~ 5 x 10°nuvens B.14
(B.14)

Dessa forma, estimamos a densidade n’ de nuvens interestelares no disco:

n' ~ 1.6 x 10~° nuvens pc > (B.15)

Substituindo os valores estimados para n’ e M,, em B.12 e, novamente, conside-
rando v = 20 kms~!, obtemos uma aproximacdo para o tempo de livre caminho em

colisoes entre estrelas e nuvens interestelares:

7/ =2 x 10® anos (B.16)
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Isso significa que uma estrela de longa vida, cujo tempo de vida é da ordem de
108 — 10” anos, pode sofrer dezenas de colisdes com nuvens de gas interestelar ao longo
de sua vida. Podemos entao concluir que as colistes entre estrelas e nuvens interestelares
atuam gradativamente na perturbacao das orbitas estelares, podendo ser uma das causas

do aquecimento dinamico do disco.



Apéndice C

Relacao entre excentricidade e

componentes U e V

Neste apéndice vamos obter uma expressao para a excentricidade da érbita em funcao das
componentes U e V. Vamos inicialmente supor uma expressao simples para o potencial
gravitacional e obter, através do formalismo de Lagrange, uma expressao analitica para

e(U, V).

Em seguida, utilizamos o software Eureqa (que descreveremos mais adiante), para
o qual fornecemos a expressao obtida como seed da expressao real que descreve e(U, V)
na Vizinhanga Solar. Fornecendo os valores de e, U e V das estrelas da Amostra A
(descrita na Secao 4.3) este software encontra, por tentativas, a melhor expressao que

descreve a relagao entre estes parametros.

Na proxima secao, vamos obter as equacoes de Lagrange para a descrigao do

movimento da estrela.

C.1 Aplicacao do Formalismo de Lagrange
Como estamos tratando apenas de estrelas do disco, vamos aproximar que possamos

tratar o problema em apenas duas dimensoes. Escolhemos como coordenadas genéricas

do problema a distancia entre a estrela e o centro de massa da Galdxia (r) e o angulo
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entre a posi¢ao da estrela e o semieixo maior de sua érbita (¢). Denominamos a massa

da estrela de M, e a massa total da Galdxia interna & orbita da estrela de M.

Neste sistema de coordenadas, a energia cinética da estrela é dada por:

-2 2 12
_ M1 n Myro (C.l)

K
2 2

A expressao para o potencial gravitacional da Galdxia é extremamente complexa.
Para obter a expressao exata, teriamos que considerar além das componentes axis-
simétricas (disco, bojo, halo), componentes nao axissimétricas, como a barra e os bragos
espirais. Como nesta etapa estamos interessados apenas em uma expressao aproximada,

resolvemos utilizar uma expressao simples para o potencial:

a(r) = -EMMa (C2)

r

Esta expressao corresponde a considerar que a massa total da Galédxia, interna
a oOrbita da estrela, é radialmente distribuida ou concentrada no centro. Veremos que
mesmo com essa expressao simples obtemos um valor para a excentricidade bastante

préximo do real.

A lagrangeana (L) deste sistema é, entao, dada por:

_ M, N M, 2 §? L GM Mg

L=K—-O 5 5 " (C.3)
C.1.1 Equacao de movimento na coordenada ¢
A equacao de movimento na coordenada ¢ fornece-nos:
i(f};) _gg:jt(mr%) —0 (C.4)

Ou seja, o termo M, 72 ¢ é constante. Este termo corresponde justamente ao

momento angular da estrela (L). Assim, temos:

L

0= M, r?
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C.1.2 Equacao de movimento na coordenada r

A equacao de movimento na coordenada r é dada por:

4oy o
dt \ or or

M*'i‘—M*r<i>2+7GA/:f2MG =0

(C.6a)

Substituindo a Equacgdo C.5 em C.6a, obtemos a equagao de movimento na coor-

denada 7:
L? G Mg

= (C.7)

P

Para encontrar uma solucio para r(¢), fazemos a substituicio u = =1 e reescre-

vemos o operador de derivada temporal como:

at M, r? digb

(C.8a)

Com estas substitui¢oes, a derivada 7 equivale a:

,_dr L dr

T—E—M*ﬂ%

L d (1
T_M*d¢ U

. L du
T = 7_/\/1* % (Cga)
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e a derivada temporal segunda # é dada por:

podi L dF
Tdt T M, r?ds

. Lu*d ( L du
"TM, do \ M, do

L?u? dPu

Substituindo esta expressdo para 7 e fazendo a substituicio » = u~' em C.7,
obtemos:

L2 u? d%u B L% 3

_7/\/[* W M* —GM*MGUQ

d’*u G M2 Mg
+ -  F =

o = ) g (C.11a)

Para resolver esta equacao diferencial ordindaria, fazemos uma nova substituicao:

w(9) = u(g) - SHEMe (C.12a)
ﬁ;f _ ZZE (C.12b)
Dessa forma, a equacao de movimento se resume a:
fqg’; = —w(¢) (C.13)
Esta E.D.O. tem como solugao geral a expressao:
w(¢p) = A cos(¢ — 9), (C.14)
onde A e ) sao constantes.
Substituindo esta expressao em C.12a:
u(p) = GL’%'A/IG [14 € cos(p—19)], (C.15)

L2
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o p— Liz
onde redefinimos € = T MG A.

. . . 2
L e, para simplificar, definimos ¢ = W:

Substituimos v = r~

C

= 1
r(@) 1+ € cos(p—19) (C.16)
C.2 Obtendo a excentricidade
Na Secao 3.7, definimos a excentricidade de uma 6rbita como:
o= Tmax — "min (017)

Tmax + Tmin

Analisando a Equagao C.16, é simples perceber que o valor maximo de r ocorre
quando o termo do cosseno é minimo (cos (¢ — ) = —1) e o valor minimo de r ocorre

quando o termo do cosseno é méximo (cos (¢ — ) = 1). Dessa forma:

c
= C.18
Tma 1 —« ( a‘)
c
min — C.18b
" 1+e€ ( )
Substituindo estes valores em nossa defini¢ao de excentricidade, temos:
c _ _c¢
1—e 1+e€
e =
136 + 1—T-e
1+e—1+€
o — (1+e€) (1—e¢)
1+et+1—€
(1+e¢) (1—e¢)
2
e = ?6 = € (Clga)

Ou seja, a constante € na Equagao C.16 corresponde justamente a excentricidade
e da érbita da estrela. Assim:

L2 1

GMEMg 1+ e cos (6 —9) (C.20)

r(¢) =
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e=0.5

\(5 =_H
Centrode

Massa
da Galaxia /

Ficura C.1: Exemplo de drbita descrita pela Equagdo C.16. O dngulo § é ajustado de
forma a corresponder ao angulo entre o semi-eixo maior e a dire¢ao do eixo II na posicao
atual do Sol. r corresponde a distancia da estrela ao centro de massa da Galaxia e ¢
ao angulo entre a posicao da estrela e o semieixo maior da orbita.

Esta equacao corresponde a equacgao de uma elipse, com um dos focos centrados no
centro de massa da Galaxia (como era esperado devido ao potencial que consideramos).
A Figura C.1 mostra o exemplo de uma érbita com excentricidade e = 0.5. O angulo
0 é ajustado de forma a corresponder ao angulo entre o semieixo maior e a direcdo do

eixo Il na posicao atual do Sol.

C.3 Obtendo as componentes U,(¢) e V,(9)

Na Secao 3.2.2, definimos a componente de velocidade U, como a componente de velo-
cidade com direcao radial e sentido do centro de massa da Galaxia. J4 a componente
de velocidade V, foi definida como a diferenca entre a velocidade tangencial (r QS) que
a estrela possui, em uma dada distancia r do centro, em um referencial inercial com
origem no centro de massa da Galédxia, e a velocidade tangencial (r gf)o) de uma orbita

circular com raio r. Em termos de r e ¢, estas velocidades sao dadas por:
Uy =—7 (C.21a)

Vi=r¢—rdp (C.21b)
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C.3.1 Calculando U,

Substituindo a derivada temporal pela derivada em ¢ e utilizando o resultado obtido

para (;'5, obtemos:

dr . dr
U* _a digb
L dr
= — .22
U M2 4 (C.22a)

Substituindo o resultado obtido para r e calculando a derivada, obtemos a ex-
pressao para U, em funcao de ¢:

. GM*MG

e sen(¢p — 0) (C.23)

C.3.2 Calculando V,

Para obter a expressao para V, em funcao de ¢ devemos obter a velocidade tangencial
real da estrela a uma dada distancia r e a velocidade tangencial de uma 6rbita circular

com raio 7. O desenvolvimento é o seguinte:

V, = vs(r, €) — vg(r, e = 0) (C.24a)
Vi =r¢—rdo

= N M

ok o

Devemos considerar que o momento angular da estrela difere do momento angular
(Lo) que ela deveria ter para que sua 6rbita fosse circular. Podemos encontrar a relagao
entre L e Ly considerando que, em ambos os casos, a érbita deve passar pelo ponto (7, ¢)
no qual estamos calculando as velocidades e que a excentricidade da oOrbita circular é

nula. Assim, substituindo ambos os casos na equagao de movimento r(¢) e igualando-as,
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obtemos:
L? 1 L3
GM2Mgl+ecos(p—6) GM2Mg
L
Lo = C.25a
‘ V1+ecos(p—9) ( )
Substituindo C.25a e C.16 em C.24b:

V*:%[1+ecos(¢—5)—\/1+ecos(¢>—5)} (C.26)

Para simplificar a expressao e facilitar o isolamento da excentricidade, vamos

aplicar uma expansdo em série de Taylor no termo /1 + ecos(¢ — &) em torno de

ecos(¢ —6) = 0. Uma expansao em série de Taylor é dada por:

B = d"f(z) (x — x0)"
f(z) = | o (C.27)
n=0 T=T0
Neste caso, a expansao é dada por:
1 1 —9))?
\/1+ecos(d>—6):1+2ecos(¢—6)—4W+... (C.28)

Para os casos em que e cos (¢ —0) < 1, podemos desprezar todos os termos de

ordem maior ou igual a 2. Assim:

1
\/1+ecos(¢—(5)%1+§ecos(¢—5) (C.29)
e=0.1
=
=
g
')
+
0 1lr 2m
0~

Ficgura C.2: Comparacao entre o valor exato (linha sélida preta) e o valor aproxi-

mado pela Equagao C.29 (linha tracejada vermelha) do termo /1 + e cos (¢ — §) para
diferentes excentricidades.
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A Figura C.2 mostra uma comparacao entre o valor exato de \/ 1+ecos(p—19)
(linha sélida preta) e o valor aproximado 1+ e cos (¢ — §) (linha tracejada vermelha)

para diferentes excentricidades.

Vemos que a aproximagao é muito boa para estrelas com excentricidade baixa (<
0.3), mas diferengas considerdveis aparecem para excentricidades altas, principalmente
préximas dos angulos (¢ — d) ~ n7 (que correspondem & posigdo no meio do caminho
entre o apogaldctico e o perigaldctico da érbita). A maior parte das estrelas em nosso
estudo apresentam excentricidades baixas (97.5% das estrelas da Amostra A apresentam
excentricidade menor ou igual a 0.3). Assim, consideramos a aproximagcao vélida para

0 nosso estudo.
Substituindo a aproximacao C.29 na Equagao C.26, obtemos:

_ GM Mg

Vi = 5 ¢ Cos (¢ —9) (C.30)

C.4 Relagao ¢(U,V)

Para obter uma expressao para a excentricidade em funcao dos valores obtidos para

Ule,¢) e V(e, ¢) fazemos U2 + (2V;)%:

GM*MGG

2
KGN nt(o—0) +eot(6-0)]  (Ca)

U2+ (2V,)? = <

Usando a propriedade sen?(¢ — &) + cos?(¢ — §) = 1 e isolando e:

L

== U2+ (2V,)? 32
G VU@V (€32)

e

Na Vizinhancga Solar, o momento angular é dado por:
L=M,R0O, (C.33)

onde R é a distancia do Sol ao centro de massa da Galaxia e © a velocidade angular da

estrela. Como vimos no Capitulo 3, podemos escrever a velocidade angular da estrela
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em termos de sua velocidade peculiar e da velocidade do sistema local de referéncia (Qy):

0=V, + 06 (C.34)

Assim:

L=M,R (V. +6y) (C.35)

Substituindo a Equacao C.35 e substituindo também as componentes de velocidade
peculiar U, e V, pelas velocidades heliocéntricas (U, = U+Ug e V, = V+V};) na Equacao
C.32:

exx (V+Vo4+00)V({U+U)2+12(V+ V)2 (C.36)

Para comparar o resultado obtido por essa expressao com a excentricidade presente
no GCS (calculada por integracao numérica da 6rbita por Nordstrom et al., 2004) foi
feito um ajuste grosseiro para a constante de proporcionalidade (k = 1.25 - 107°) para

melhor ajustar os dados.

o | Usando R | Usando R
o U;=10.0km/s - p U, =9.8km/s s /
| F,=52km/s R Vv, =125 km/s i yd |
< | 6,=220 kmis R @, =218 km/s i S
o o™
O o
o J
¥
N
e
o | |
<]

T

T T T T T T T T T T U T T T T T

T T T T
0.0 01 02 03 04 05 00 01 02 03 04 05

¢ (calculado) e (calculado)

Figura C.3: Comparacgao entre a excentricidade calculada através da expressao tedrica
obtida e a calculada através de integracao numeérica das érbitas por Nordstrom et al.
(2004). Em cada um dos casos foram usados valores diferentes para Ug, Vi e Og
(indicados na legenda).

Mostramos a comparacao na Figura C.3. A esquerda, utilizamos os valores para
a velocidade peculiar do Sol e para a velocidade circular de rotagao utilizados por
Nordstrém et al. (2004): Us = 10.0 kms™!, Vo, = 5.2kms™ ! e ©p = 220 kms~!. Na

figura da direita, utilizamos os valores que obtivemos para a velocidade peculiar do Sol
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no Capitulo 5 e a velocidade circular de rotacio de Bovy et al. (2012a): Uy = 9.8kms™!,
Vo =12.5kms ! e ©g = 218 kms~!.

Em ambos os casos, as excentricidades estao em acordo até cerca de 0.15, quando
comecam a destoar. Este fato era esperado ja que utilizamos nos calculos uma apro-
ximagao que sé é valida para excentricidades baixas. Para de e > 0.3, a concordancia

piora consideravelmente, indicando que a Equacao C.36 nao é aplicavel nestes casos.

C.5 Utilizacao do Eureqa

O Eureqa é um software desenvolvido por Schmidt, M. & Lipson, H. que busca relagoes
entre varidveis a partir de um conjunto de dados fornecido através de sucessivas ten-
tativas (se baseia no algoritmo desenvolvido por Schmidt & Lipson, 2009). O software
(Eureqa; versao 0.98 beta) encontra-se disponivel no dominio http://www.nutonian.

com.

Fornecemos a este software os dados de U, V' e e da Amostra A, juntamente com a

relacdo obtida de forma analitica para e(U, V') (Equagao C.36) como aproximagao inicial.

Partindo destes dados, o software busca encontrar a relacao que melhor descreve a
excentricidade em fungao das componentes de velocidade heliocéntrica U e V. Além da
aproximacao inicial o software inclui, na solu¢ao constantes e combinagoes de poténcias
de U e V. Cada solugao é penalizada de acordo com sua complexidade, e o software
fornece o resultado que apresenta melhor ajuste para expressoes de diferentes complexi-

dades.

Finalizamos o software apds ele convergir para uma expressao satisfatoria para
e(U,V) nao muito mais complexa que a expressdo obtida anteriormente através da

aplicacao do formalismo de Lagrange. A expressao obtida foi:

e=2.98-10"% /155 + 200U + 19.6V + U2 +1.95V2 — 7.23-10~* (C.37)

A Figura C.4 mostra a comparacao entre a excentricidade calculada através desta
férmula e o valor da excentricidade presente no GCS (calculado por integragao numérica

das érbitas). Vemos que a concordancia entre os valores é bem melhor que a obtida


http://www.nutonian.com
http://www.nutonian.com
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Q
-

¢ (GCS)

0.4

0.0

| T T T T

f
0.0 0.2 0.4

T T T

T
06 0.8 1.0
e (calculado)

Ficura C.4: Comparagao entre a excentricidade calculada pela expressao obtida
através do uso do software Eureqa e a excentricidade presente no GCS.

apenas através da aplicagdo da equacao que obtivemos aplicando o Formalismo de La-

grange.

Em 85% dos casos, a diferenca entre o valor da excentricidade obtido no calculo e
o valor presente no catalogo a diferenca foi menor que 0.005. Como as excentricidades
no GCS sao dadas com precisao de centésimo, isso significa que a excentricidade obtida
para estas estrelas pode ser considerada exata. Apenas para 2% das estrelas na Amostra

A o valor calculado difere do valor presente no catdlogo por mais de 0.01.



Apéndice D

Tabelas

Neste apéndice apresentamos a tabela com as idades obtidas para as 50 primeiras estrelas
da Amostra A. Como a amostra ¢ muito extensa (9 102 estrelas), a tabela completa ape-
nas se encontrard disponivel eletronicamente em um local a ser definido num momento

oportuno.

Na tabela, as velocidades U, V e W e a excentricidade e foram retiradas do Geneva-
Copenhagen (Casagrande et al., 2011). As idades foram calculadas utilizando os trés
métodos cinemdticos desenvolvidos neste trabalho. Os indices (1), (2) e (3) indicam

quais dos métodos correspondentes a cada idade.

A idade tyrp corresponde a idade mais provéavel da funcao de densidade de probabi-
lidade. tg corresponde a idade esperada. J4a as idades ts5, tig, t50, t84 € tgs correspondem
as idades referentes aos quantis de 0.05, 0.16, 0.5, 0.84 e 0.95 da funcao de densidade de
probabilidade.
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TABELA D.1: Idades obtidas para as 50 primeiras estrelas da Amostra A usando os trés métodos cineméticos desenvolvidos neste estudo. A tabela
apresenta a idade mais provével (typ), idade esperada (tg) e as idades correspondentes aos percentis de 5%, 16%, 50%, 84% e 95% (respectivamente
t5, t16, t50, tsa, tos). Os indices (1), (2) e (3) correspondem ao método utilizado em cada caso. A tabela completa apenas se encontrard disponivel
eletronicamente.

. ~ 1 1 1 1 1 1 1 2 2 2 2 2 2 2 3 3 3 3 3 (3 (3
Do U V. W @ A @R 0@ 8 R M P

HIP 420 40 -22 -16 016 35 65 18 29 6.0 104 126 27 57 13 23 51 96 122 36 63 16 26 58 103 126
HIP 490 -10 -21 -1 006 03 31 02 04 17 63 104 03 32 02 04 20 67 105 06 33 03 06 21 66 104
HIP 530 -22 -46 3 017 44 71 17 31 68 113 13.1 25 66 13 25 6.2 11.0 129 33 68 16 29 64 109 129
HIP 529 -9 -1 -15 002 05 33 03 06 21 63 101 05 32 03 06 20 62 99 06 28 03 06 17 53 91

HIP 547 37 -31 -7 017 43 69 20 32 65 108 128 2.1 6.2 14 25 58 103 126 35 64 15 26 6.0 106 127
HIP 556 -4 -50 -23 018 76 81 27 43 81 119 133 52 74 20 35 73 116 132 68 7.8 25 40 78 11.7 13.2
HIP 560 -11 -15 -10 004 01 1.7 NA NA NA NA NA 02 19 01 02 04 40 85 02 09 01 01 03 13 46

HIP 606 -28 -50 -18 019 65 77 21 37 76 11.7 132 55 72 16 30 70 114 131 52 74 21 35 72 114 13.1
HIP 596 -15 -29 -18 0.1 1.0 49 06 13 39 90 120 08 48 07 13 39 89 119 08 44 06 11 33 82 115
HIP 612 -50 -10 -5 012 19 53 11 19 45 92 120 14 48 08 15 39 85 115 19 51 10 18 43 89 118
HIP 630 46 -7 -14 017 27 58 14 23 51 96 122 29 57 13 23 51 95 121 31 63 1.7 28 58 100 124
HIP 624 12 -59 0 023 104 90 37 55 91 124 135 100 83 26 45 85 122 134 86 84 29 46 85 121 134
HIP 656 -7 -57 -32 021 11.0 92 40 58 94 125 135 100 88 33 52 90 124 135 106 9.0 3.8 56 92 124 135
HIP 649 5 5 30 007 60 76 NA NA NA NA NA 75 79 31 45 77 114 130 63 76 30 43 73 11.0 12.8
HIP 691 -25 -18 5 007 08 43 05 10 31 80 114 09 47 07 13 38 84 115 09 42 06 11 32 78 111
HIP 688 -26 -9 -1 005 05 34 03 07 22 67 105 04 28 02 05 16 56 94 06 32 04 07 20 63 10.1
HIP 706 -11 3 19 004 36 63 18 29 57 100 124 43 65 19 30 60 103 125 3.0 58 1.7 26 52 93 120
HIP 709 -44 -57 -7 023 99 84 26 44 85 122 134 90 78 19 36 78 119 133 86 83 29 46 85 121 134
HIP 740 -12 11 -1 006 14 45 08 14 36 79 111 03 33 02 04 20 67 105 13 42 07 13 33 74 106
HIP 726 -31 -17 14 0.07 26 59 13 23 52 99 124 22 55 14 22 49 92 119 26 57 14 23 51 96 122
HIP 732 -21 -18 13 006 21 56 11 20 48 95 122 25 58 13 23 51 96 122 20 51 11 1.8 43 88 117
HIP 791 -22 -63 -12 024 113 90 34 53 92 124 135 116 83 25 43 85 122 134 104 87 32 51 89 123 135
HIP 801 27 4 -4 011 08 40 05 10 30 74 108 07 40 06 10 29 74 108 18 47 09 16 38 82 113

spjaq[, (1 @21puady

1l



HIP 815
HIP 851
HIP 819
HIP 856
HIP 867
HIP 870
HIP 920
HIP 937
HIP 996
HIP 1038
HIP 1071
HIP 1058
HIP 1105
HIP 1125
HIP 1137
HIP 1134
HIP 1147
HIP 1140
HIP 1161
HIP 1188
HIP 1234
HIP 1231
HIP 1258
HIP 1304
HIP 1320
HIP 1341
HIP 1402

26
-18

34
-14

-26
-33
-29

-22
-38
-32

-13
46

46

-13
-12
42
35
-24
-45
-4

0.11
0.13
0.04
0.13
0.07
0.08
0.08
0.06
0.24
0.07
0.01
0.04
0.08
0.07
0.04
0.08
0.23
0.06
0.18
0.07
0.03
0.07
0.16
0.2

0.05
0.21
0.02

3.8
1.7
0.1
1.3
3.6
1.2
1.6
0.3
13.1
0.3
0.8
1.2
1.0
1.1
0.6
0.1
9.5
0.4
4.1
1.1
6.1
0.1
7.2
7.6
0.7
13.6
0.6

6.4
5.8
2.0
4.6
6.2
4.3
4.7
3.1
9.7
2.9
3.8
4.5
4.3
4.4
3.6
2.7
9.0
3.1
6.8
4.2
7.7
2.5
8.2
8.3
3.8
10.2
3.5

1.9
0.9
0.0
0.8
1.8
0.6
0.8
0.2
4.5
0.1
0.5
0.7
0.6
0.6
0.4
0.0
NA
0.2
2.0
0.6
3.0
0.0
NA
3.1
0.4
5.0
0.3

3.0
1.9
0.1
1.4
2.8
1.2
1.5
0.4
6.5
0.3
0.9
1.3
1.1
1.2
0.7
0.2
NA
0.5
3.2
1.1
4.2
0.2
NA
4.7
0.8
7.2
0.7

5.9
5.1
0.7
3.7
5.6
3.3
3.8
1.7
10.0
1.5
2.7
3.4
3.2
3.3
2.4
1.2
NA
1.8
6.3
3.2
7.5
1.1
NA
8.2
2.6
10.5
2.3

10.2
10.1
4.0
8.3
9.8
7.7
8.2
6.1
12.8
5.9
7.2
8.1
8.0
8.1
6.7
5.7
NA
6.1
10.6
7.6

5.4
NA
11.9
7.3
12.9
6.7

12.5
12.6
8.4

11.4
12.3
10.9
11.3
10.2
13.6
10.1
10.7
11.4
11.3
11.4
10.4
10.0
NA

10.1
12.7
10.9
13.0
9.8

NA

13.3
10.9
13.7
10.4

4.0
0.8
0.2
1.3
3.3
0.3
1.3
0.3
14.0
0.3
0.7
1.1
0.7
0.8
0.6
0.2
8.8
0.3
3.5
0.6
6.0
0.2
6.4
6.9
0.7
11.9
0.6

6.4
5.2
1.6
4.5
6.2
3.5
4.8
3.1
9.3
3.0
3.4
4.1
3.9
4.0
3.5
3.0
8.5
2.6
6.1
3.8
7.6
2.4
7.9
7.8
3.6
9.9
3.2

1.9
0.7
0.1
0.7
1.6
0.2
0.7
0.2
3.9
0.2
0.5
0.6
0.5
0.6
0.3
0.1
3.2
0.2
1.5
0.4
2.9
0.1
3.1
2.5
0.5
5.1
0.4

3.0
1.5
0.2
1.3
2.6
0.5
1.4
0.5
5.9
0.4
0.8
1.2
0.9
1.1
0.7
0.3
4.9
0.4
2.5
0.7
4.3
0.2
4.5
4.0
0.9
7.0
0.7

5.9
4.4
0.4
3.6
5.7
2.3
3.9
2.0
9.7
1.8
2.3
3.1
2.9
3.0
2.4
1.6
8.6
1.5
5.5
2.6
7.4
1.1
7.7
7.7
2.6
10.3
2.1

10.1
9.5
3.3
8.2
10.1
7.1
8.7
6.2
12.6
6.0
6.4
7.5
7.3
7.4
6.8
6.3
12.1
5.2
9.9
7.4

5.4
11.4
11.6
6.8
12.8
6.2

12.4
12.3
7.3

11.4
12.4
10.8
11.7
10.0
13.6
9.9

10.0
10.8
10.8
10.8
10.5
10.3
13.4
9.2

12.4
11.0
12.9
9.6

13.0
13.2
10.4
13.6
9.9

4.3
1.9
0.2
2.5
3.0
1.1
1.9
0.6
12.2
0.5
0.7
1.2
0.7
0.9
0.7
0.2
9.5
0.6
3.6
1.0
6.6
0.2
7.5
7.5
0.7
12.0
0.7

6.6
5.7
1.7
5.2
5.6
3.9
4.6
3.2
9.5
3.0
3.4
4.3
3.9
4.3
3.2
2.2
8.7
3.2
6.6
3.8
7.9
2.5
8.2
8.0
3.7
10.0
3.3

2.1
1.0
0.1
1.1
1.6
0.7
1.0
0.3
4.4
0.3
0.5
0.7
0.5
0.6
0.5
0.1
3.4
0.4
1.7
0.6
3.1
0.1
3.4
2.7
0.5
5.2
0.5

3.2
1.9
0.2
1.9
2.5
1.2
1.7
0.6
6.3
0.5
0.8
1.2
0.9
1.1
0.8
0.2
5.2
0.6
2.9
1.1
4.5
0.3
4.9
4.3
0.8
7.1
0.8

6.2
5.0
0.4
4.4
5.0
3.0
3.9
1.9
9.8
1.8
2.3
3.3
2.8
3.3
2.2
1.0
8.8
2.0
6.2
2.9
7.7
1.2
8.2
8.1
2.6
10.3
2.2

10.3
10.0
3.5
8.9
9.0
6.9
7.9
6.3
12.7
6.1
6.3
7.8
7.3
7.9
6.0
4.6
12.2
6.4
10.6
6.8

5.2
11.7
11.8
7.0
12.8
6.2

12.5
12.5
7.6

11.8
11.7
10.2
10.9
10.1
13.6
10.0
9.9

11.1
10.8
11.2
9.6

9.0

13.4
10.2
12.7
10.1
13.1
9.4

13.2
13.3
10.6
13.6
9.8

spjaq[, (1 @21puady

44!



Referéncias Bibliograficas

F. C. Adams, P. Bodenheimer, & G. Laughlin. M dwarfs: planet formation and long
term evolution. Astronomische Nachrichten, 326:913-919, December 2005. doi: 10.
1002/asna.200510440.

A. Alonso, S. Arribas, & C. Martinez-Roger. The empirical scale of temperatures of the
low main sequence (FOV-K5V). A&A, 313:873-890, September 1996.

T. Antoja, F. Figueras, D. Fernandez, & J. Torra. Origin and evolution of moving groups.
I. Characterization in the observational kinematic-age-metallicity space. A&A, 490:

135-150, October 2008. doi: 10.1051,/0004-6361:200809519.

R. Asiain, J. Torra, & F. Figueras. Age and mass of main sequence A-Type stars. A&A,
322:147-154, June 1997.

A. Baglin. Highlights of the CoRoT Mission: Extrasolar Planets, Stellar Structure and

Activity.

A. Baranne, M. Mayor, & J. L. Poncet. CORAVEL - A new tool for radial velocity
measurements. Vistas in Astronomy, 23:279-316, 1979. doi: 10.1016/0083-6656(79)
90016-3.

M. Barbier-Brossat & P. Figon. Catalogue général de vitesses radiales moyennes pour
les étoiles galactiques. Mean radial velocities catalog of galactic stars. A&AS, 142:

217-223, March 2000. doi: 10.1051/aas:2000149.

S. A. Barnes. A Connection between the Morphology of the X-Ray Emission and Ro-
tation for Solar-Type Stars in Open Clusters. ApJ, 586:1.145-1.147, April 2003. doi:
10.1086,/374681.

S. A. Barnes. Ages for Illustrative Field Stars Using Gyrochronology: Viability, Limi-
tations, and Errors. ApJ, 669:1167-1189, November 2007. doi: 10.1086/519295.

143



Bibliografia 144

G. Bertelli, L. Girardi, P. Marigo, & E. Nasi. Scaled solar tracks and isochrones in a
large region of the Z-Y plane. I. From the ZAMS to the TP-AGB end for 0.15-2.5 Mg
stars. A&A, 484:815-830, June 2008. doi: 10.1051/0004-6361:20079165.

G. Bertelli, E. Nasi, L. Girardi, & P. Marigo. Scaled solar tracks and isochrones in
a large region of the Z-Y plane. II. From 2.5 to 20 My stars. A&A, 508:355-369,
December 2009. doi: 10.1051/0004-6361/200912093.

J. Binney & M. Merrifield. Galactic Astronomy. 1998.

J. Binney & S. Tremaine. Galactic Dynamics: Second FEdition. Princeton University

Press, 2008.

V. V. Bobylev & A. T. Bajkova. Analysis of the velocity field of F and G dwarfs in the
solar neighborhood as a function of age. Astronomy Reports, 51:372-381, May 2007.
doi: 10.1134/51063772907050034.

V. V. Bobylev & A. T. Bajkova. A new estimate of the Local Standard of Rest from
data on young Galactic objects. ArXiv e-prints, November 2014.

W. J. Borucki, D. G. Koch, T. N. Gautier, III, E. W. Dunham, & Kepler Science Team.

Kepler Mission Overview.

J. Bovy, C. Allende Prieto, T. C. Beers, D. Bizyaev, L. N. da Costa, K. Cunha, G. L.
Ebelke, D. J. Eisenstein, P. M. Frinchaboy, A. E. Garcia Pérez, L. Girardi, F. R.
Hearty, D. W. Hogg, J. Holtzman, M. A. G. Maia, S. R. Majewski, E. Malanushenko,
V. Malanushenko, S. Mészaros, D. L. Nidever, R. W. O’Connell, C. O’Donnell, A. Ora-
vetz, K. Pan, H. J. Rocha-Pinto, R. P. Schiavon, D. P. Schneider, M. Schultheis,
M. Skrutskie, V. V. Smith, D. H. Weinberg, J. C. Wilson, & G. Zasowski. The Milky
Way’s Circular-velocity Curve between 4 and 14 kpc from APOGEE data. ApJ, 759:
131, November 2012a. doi: 10.1088/0004-637X/759/2/131.

J. Bovy, H.-W. Rix, & D. W. Hogg. The Milky Way Has No Distinct Thick Disk. ApJ,
751:131, June 2012b. doi: 10.1088/0004-637X/751/2/131.

A. J. Cannon & E. C. Pickering. Henry Draper (HD) catalog and HD extension. 1924.

R. G. Carlberg & J. A. Sellwood. Dynamical evolution in galactic disks. ApJ, 292:79-89,
May 1985. doi: 10.1086/163134.



Bibliografia 145

G. Carraro. The Milky Way thin disk structure as revealed by stars and young
open clusters. In S. Feltzing, G. Zhao, N. A. Walton, & P. Whitelock, editors,
TAU Symposium, volume 298 of IAU Symposium, pages 7-16, January 2014. doi:
10.1017/S1743921313006157.

L. Casagrande, 1. Ramirez, J. Meléndez, M. Bessell, & M. Asplund. An absolutely
calibrated T,y scale from the infrared flux method. Dwarfs and subgiants. A&A,
512:A54, March 2010. doi: 10.1051/0004-6361/200913204.

L. Casagrande, R. Schonrich, M. Asplund, S. Cassisi, I. Ramirez, J. Meléndez, T. Bensby,
& S. Feltzing. New constraints on the chemical evolution of the solar neighbourhood
and Galactic disc(s). Improved astrophysical parameters for the Geneva-Copenhagen

Survey. A&A, 530:A138, June 2011. doi: 10.1051/0004-6361/201016276.

M. Chaussidon. Formation of the Solar System: a Chronology Based on Meteorites,
page 45. 2007. doi: 10.1007/978-3-540-33693-8_2.

B. Cogkunoglu, S. Ak, S. Bilir, S. Karaali, E. Yaz, G. Gilmore, G. M. Seabroke,
O. Bienaymé, J. Bland-Hawthorn, R. Campbell, K. C. Freeman, B. Gibson, E. K.
Grebel, U. Munari, J. F. Navarro, Q. A. Parker, A. Siebert, A. Siviero, M. Stein-
metz, F. G. Watson, R. F. G. Wyse, & T. Zwitter. Local stellar kinematics from
RAVE data - I. Local standard of rest. MNRAS, 412:1237-1245, April 2011. doi:
10.1111/§.1365-2966.2010.17983.x.

A. Collier Cameron, V. A. Davidson, L. Hebb, G. Skinner, D. R. Anderson, D. J.
Christian, W. I. Clarkson, B. Enoch, J. Irwin, Y. Joshi, C. A. Haswell, C. Hellier,
K. D. Horne, S. R. Kane, T. A. Lister, P. F. L. Maxted, A. J. Norton, N. Parley,
D. Pollacco, R. Ryans, A. Scholz, I. Skillen, B. Smalley, R. A. Street, R. G. West,
D. M. Wilson, & P. J. Wheatley. The main-sequence rotation-colour relation in the
Coma Berenices open cluster. MNRAS, 400:451-462, November 2009. doi: 10.1111/
j-1365-2966.2009.15476.x.

J. J. Cowan, F.-K. Thielemann, & J. W. Truran. Radioactive dating of the elements.
ARA&A, 29:447-497, 1991. doi: 10.1146/annurev.aa.29.090191.002311.

D. L. Crawford. Empirical calibration of the ubvy,beta systems. I. The F-type stars.
AJ, 80:955-971, November 1975. doi: 10.1086/111828.



Bibliografia 146

M. S. Cunha, C. Aerts, J. Christensen-Dalsgaard, A. Baglin, L. Bigot, T. M. Brown,
C. Catala, O. L. Creevey, A. Domiciano de Souza, P. Eggenberger, P. J. V. Garcia,
F. Grundahl, P. Kervella, D. W. Kurtz, P. Mathias, A. Miglio, M. J. P. F. G. Monteiro,
G. Perrin, F. P. Pijpers, D. Pourbaix, A. Quirrenbach, K. Rousselet-Perraut, T. C.
Teixeira, F. Thévenin, & M. J. Thompson. Asteroseismology and interferometry.

A&A Rev., 14:217-360, November 2007. doi: 10.1007/s00159-007-0007-0.

G. d’Agostini. Bayesian inference in processing experimental data: principles and basic

applications. Rept.Prog.Phys., 66:1383-1420, 2003. doi: 10.1088/0034-4885/66,/9/201.

R. de la Reza, E. Jilinski, & V. G. Ortega. Dynamical Evolution of the TW Hydrae
Association. AJ, 131:2609-2614, May 2006. doi: 10.1086/501525.

G. M. De Silva, K. C. Freeman, J. Bland-Hawthorn, M. Asplund, & M. S. Bessell.
Chemically Tagging the HR 1614 Moving Group. AJ, 133:694-704, February 2007.
doi: 10.1086/510131.

W. Dehnen. The Distribution of Nearby Stars in Velocity Space Inferred from HIPPAR-
COS Data. AJ, 115:2384-2396, June 1998. doi: 10.1086/300364.

W. Dehnen & J. J. Binney. Local stellar kinematics from HIPPARCOS data. MNRAS,
298:387-394, August 1998. doi: 10.1046/j.1365-8711.1998.01600.x.

E. F. del Peloso, L. da Silva, & L. I. Arany-Prado. The age of the Galactic thin disk
from Th/Eu nucleocosmochronology. II. Chronological analysis. A&A, 434:301-308,
April 2005a. doi: 10.1051/0004-6361:20042438.

E. F. del Peloso, L. da Silva, & G. F. Porto de Mello. The age of the Galactic thin disk
from Th/Eu nucleocosmochronology. I. Determination of [Th/Eu] abundance ratios.

A&A, 434:275-300, April 2005b. doi: 10.1051/0004-6361:20047060.

E. F. del Peloso, L. da Silva, G. F. Porto de Mello, & L. I. Arany-Prado. The age of the
Galactic thin disk from Th/Eu nucleocosmochronology. III. Extended sample. A&A,
440:1153-1159, September 2005¢. doi: 10.1051,/0004-6361:20053307.

G. P. di Benedetto. VizieR Online Data Catalog: Calibration of stellar parameters (Di
Benedetto 1998). VizieR Online Data Catalog, 333:90858, November 1998.

R. A. Donahue. Stellar Ages Using the Chromospheric Activity of Field Binary Stars.
In R. A. Donahue & J. A. Bookbinder, editors, Cool Stars, Stellar Systems, and the



Bibliografia 147

Sun, volume 154 of Astronomical Society of the Pacific Conference Series, page 1235,
1998.

B. Edvardsson, J. Andersen, B. Gustafsson, D. L. Lambert, P. E. Nissen, & J. Tomkin.
The Chemical Evolution of the Galactic Disk - Part One - Analysis and Results. A&A,
275:101, August 1993.

0. J. Eggen, D. Lynden-Bell, & A. R. Sandage. Evidence from the motions of old stars
that the Galaxy collapsed. ApJ, 136:748, November 1962. doi: 10.1086,/147433.

B. Famaey, A. Jorissen, X. Luri, M. Mayor, S. Udry, H. Dejonghe, & C. Turon.
Local kinematics of K and M giants from CORAVEL/Hipparcos/Tycho-2 data.
Revisiting the concept of superclusters. A&A, 430:165-186, January 2005. doi:
10.1051/0004-6361:20041272.

B. Famaey, A. Siebert, & A. Jorissen. On the age heterogeneity of the Pleiades, Hyades,
and Sirius moving groups. A&A, 483:453-459, May 2008. doi: 10.1051/0004-6361:
20078979.

C. Fehrenbach, M. Duflot, & R. Burnage. New determination of the solar apex. A&A,
369:65-73, April 2001. doi: 10.1051/0004-6361:20010100.

S. Feltzing, J. Holmberg, & J. Hurley. The Solar Neighborhood Age-Metallicity Relation
- Does It Exist? In E. K. Grebel & W. Brandner, editors, Modes of Star Formation
and the Origin of Field Populations, volume 285 of Astronomical Society of the Pacific
Conference Series, page 243, 2002.

D. Ferndndez, F. Figueras, & J. Torra. On the kinematic evolution of young local
associations and the Scorpius-Centaurus complex. A&A, 480:735-751, March 2008.
doi: 10.1051/0004-6361:20077720.

C. Francis & E. Anderson. Calculation of the local standard of rest from 20 574 local
stars in the New Hipparcos Reduction with known radial velocities. New A, 14:615—

629, October 2009. doi: 10.1016/j.newast.2009.03.004.

C. Francis & E. Anderson. The local standard of rest and the well in the velocity
distribution. Celestial Mechanics and Dynamical Astronomy, 118:399-413, April 2014.
doi: 10.1007/s10569-014-9541-z.



Bibliografia 148

K. Freeman. Structure and Evolution of the Milky Way, page 137. 2012. doi: 10.1007/
978-3-642-18418-5_14.

A. E. Gomez, S. Grenier, S. Udry, M. Haywood, L. Meillon, V. Sabas, A. Sellier, &
D. Morin. Kinematics of Disk Stars in the Solar Neighbourhood. In R. M. Bonnet,
E. Hgg, P. L. Bernacca, L. Emiliani, A. Blaauw, C. Turon, J. Kovalevsky, L. Lindegren,
H. Hassan, M. Bouffard, B. Strim, D. Heger, M. A. C. Perryman, & L. Woltjer, editors,
Hipparcos - Venice 97, volume 402 of ESA Special Publication, pages 621-624, August
1997.

G. A. Gontcharov. Pulkovo Compilation of Radial Velocities for 35 495 Hipparcos stars
in a common system. Astronomy Letters, 32:759-771, November 2006. doi: 10.1134/
S1063773706110065.

G. A. Gontcharov. Dependence of kinematics on the age of stars in the solar
neighborhood.  Astronomy Letters, 38:771-782, December 2012. doi: 10.1134/
S1063773712120031.

J. Hanninen & C. Flynn. Simulations of the heating of the Galactic stellar disc. MNRAS,
337:731-742, December 2002. doi: 10.1046/j.1365-8711.2002.05956.x.

H. C. Harris, C. C. Dahn, & D. G. Monet. Accurate Ground-Based Parallaxes to
Compare with HIPPARCOS. In R. M. Bonnet, E. Hgg, P. L. Bernacca, L. Emiliani,
A. Blaauw, C. Turon, J. Kovalevsky, L. Lindegren, H. Hassan, M. Bouffard, B. Strim,
D. Heger, M. A. C. Perryman, & L. Woltjer, editors, Hipparcos - Venice 97, volume
402 of ESA Special Publication, pages 105-108, August 1997.

A. Helmi, J. F. Navarro, B. Nordstréom, J. Holmberg, M. G. Abadi, & M. Steinmetz.
Pieces of the puzzle: ancient substructure in the Galactic disc. MNRAS, 365:1309—
1323, February 2006. doi: 10.1111/j.1365-2966.2005.09818.x.

E. Hgg, C. Fabricius, V. V. Makarov, S. Urban, T. Corbin, G. Wycoff, U. Bastian,
P. Schwekendiek, & A. Wicenec. The Tycho-2 catalogue of the 2.5 million brightest
stars. A&A, 355:L27-L30, March 2000.

J. Holmberg, B. Nordstrom, & J. Andersen. The Geneva-Copenhagen survey of the
Solar neighbourhood II. New uvby calibrations and rediscussion of stellar ages, the G
dwarf problem, age-metallicity diagram, and heating mechanisms of the disk. A&A,

475:519-537, November 2007. doi: 10.1051/0004-6361:20077221.



Bibliografia 149

J. Holmberg, B. Nordstrom, & J. Andersen. The Geneva-Copenhagen survey of the
solar neighbourhood. III. Improved distances, ages, and kinematics. A&A, 501:941—
947, July 2009. doi: 10.1051/0004-6361/200811191.

E. L. House, C. B. Brook, B. K. Gibson, P. Sanchez-Blazquez, S. Courty, C. G. Few,
F. Governato, D. Kawata, R. Roskar, M. Steinmetz, G. S. Stinson, & R. Teyssier.
Disc heating: comparing the Milky Way with cosmological simulations. MNRAS,
415:2652-2664, August 2011. doi: 10.1111/j.1365-2966.2011.18891.x.

D. R. H. Johnson & D. R. Soderblom. Calculating galactic space velocities and their
uncertainties, with an application to the Ursa Major group. AJ, 93:864-867, April
1987. doi: 10.1086/114370.

B. R. Jgrgensen & L. Lindegren. Determination of stellar ages from isochrones: Bayesian
estimation versus isochrone fitting. A&A, 436:127-143, June 2005. doi: 10.1051/
0004-6361:20042185.

N. V. Kharchenko. All-sky compiled catalogue of 2.5 million stars. Kinematika i Fizika
Nebesnykh Tel, 17:409-423, October 2001.

N. V. Kharchenko, R.-D. Scholz, A. E. Piskunov, S. Roeser, & E. Schilbach. VizieR
Online Data Catalog: 2nd Cat. of Radial Velocities with Astrometric Data (Khar-
chenko+, 2007). VizieR Online Data Catalog, 3254:0, June 2007.

R. A. Knox, M. R. S. Hawkins, & N. C. Hambly. A survey for cool white dwarfs and the
age of the Galactic disc. MNRAS, 306:736-752, July 1999. doi: 10.1046/j.1365-8711.
1999.02625.x.

G. Kordopatis, G. Gilmore, M. Steinmetz, C. Boeche, G. M. Seabroke, A. Siebert,
T. Zwitter, J. Binney, P. de Laverny, A. Recio-Blanco, M. E. K. Williams, T. Piffl,
H. Enke, S. Roeser, A. Bijaoui, R. F. G. Wyse, K. Freeman, U. Munari, I. Carrillo,
B. Anguiano, D. Burton, R. Campbell, C. J. P. Cass, K. Fiegert, M. Hartley, Q. A.
Parker, W. Reid, A. Ritter, K. S. Russell, M. Stupar, F. G. Watson, O. Bienaymé,
J. Bland-Hawthorn, O. Gerhard, B. K. Gibson, E. K. Grebel, A. Helmi, J. F. Navarro,
C. Conrad, B. Famaey, C. Faure, A. Just, J. Kos, G. Matijevi¢, P. J. McMillan,
I. Minchev, R. Scholz, S. Sharma, A. Siviero, E. W. de Boer, & M. Zerjal. The Radial
Velocity Experiment (RAVE): Fourth Data Release. AJ, 146:134, November 2013.
doi: 10.1088/0004-6256/146/5/134.



Bibliografia 150

V. V. Koval’, V. A. Marsakov, & T. V. Borkova. Relationship between the velocity
ellipsoids of galactic-disk stars and their ages and metallicities. Astronomy Reports,

53:785-800, September 2009. doi: 10.1134/S1063772909090029.

G. G. Kuzmin & G. A. Malasidze. On a form of the gravitational potential allowing to
solve the problem of plane stellar orbits in elliptic integrals. Publications of the Tartu

Astrofizica Observatory, 38:181-250, 1970.

R. Lachaume, C. Dominik, T. Lanz, & H. J. Habing. Age determinations of main-
sequence stars: combining different methods. A&A, 348:897-909, August 1999.

C. J. Lada & E. A. Lada. Embedded Clusters in Molecular Clouds. ARA&A, 41:57-115,
2003. doi: 10.1146/annurev.astro.41.011802.094844.

D. W. Latham. Digital stellar speedometry. In A. G. D. Philip & D. W. Latham, editors,
Stellar Radial Velocities, pages 21-34, 1985.

S. K. Leggett, M. T. Ruiz, & P. Bergeron. The Cool White Dwarf Luminosity Function
and the Age of the Galactic Disk. ApJ, 497:294-302, April 1998. doi: 10.1086/305463.

J.-C. Liu, Z. Zhu, & H. Zhang. Reconsidering the Galactic coordinate system. A&A,
526:A16, February 2011. doi: 10.1051/0004-6361,/201014961.

H.-G. Ludwig, E. Caffau, M. Steffen, P. Bonifacio, & L. Sbordone. Accuracy of
spectroscopy-based radioactive dating of stars. A&A, 509:A84, January 2010. doi:
10.1051,/0004-6361/200810780.

D. Lynden-Bell. The invariant eccentricity of galactic orbits. The Observatory, 83:23-25,
February 1963.

W. Lyra & G. F. Porto de Mello. Fine structure of the chromospheric activity in Solar-
type stars - The Ha line. A&A, 431:329-338, February 2005. doi: 10.1051,/0004-6361:
20040249.

V. V. Makarov. Unraveling the Origins of Nearby Young Stars. ApJS, 169:105-119,
March 2007. doi: 10.1086/509887.

M. Martig, I. Minchev, & C. Flynn. Dissecting simulated disc galaxies - II. The age-
velocity relation. MNRAS, 443:2452-2462, September 2014. doi: 10.1093 /mnras/
stul322.



Bibliografia 151

M. Mayor. Kinematics and Age of Stars. A&A, 32:321, May 1974.

A. McQuillan, S. Aigrain, & T. Mazeh. Measuring the rotation period distribution of
field M dwarfs with Kepler. MNRAS, 432:1203-1216, June 2013. doi: 10.1093 /mnras/
stt536.

D. Mihalas & J. Binney. Galactic astronomy: Structure and kinematics /2nd edition/.
1981.

I. Minchev & B. Famaey. A New Mechanism for Radial Migration in Galactic
Disks: Spiral-Bar Resonance Overlap. ApJ, 722:112-121, October 2010. doi:
10.1088,/0004-637X/722/1/112.

I. Minchev & A. Quillen. Radial Heating of a Galactic Disk by Multiple Spiral Density

Wawves.

S. Ninkovic. A New Kinematical Definition of Orbital Eccentricity. Serbian Astronomical

Journal, 179:49-53, December 2009. doi: 10.2298/SAJ0979049N.

S. Ninkovic & B. Jovanovic. On the Orbital Periods for a Particular Case of Spheri-
cal Symmetry. Serbian Astronomical Journal, 176:45-49, June 2008. doi: 10.2298/
SAJ0876045N.

B. Nordstrom, M. Mayor, J. Andersen, J. Holmberg, F. Pont, B. R. Jgrgensen, E. H.
Olsen, S. Udry, & N. Mowlavi. The Geneva-Copenhagen survey of the Solar neigh-
bourhood. Ages, metallicities, and kinematic properties of ~14 000 F and G dwarfs.
A&A, 418:989-1019, May 2004. doi: 10.1051/0004-6361:20035959.

E. H. Olsen. Preliminary UVBY calibrations for G and K type dwarf stars. A&AS, 57:
443-466, September 1984.

E. H. Olsen. The intrinsic colour calibration of Stromgren photometry for F-type stars.

A&A, 189:173-178, January 1988.

J. H. Oort. The Stars of High Velocity. PhD thesis, Publications of the Kapteyn

Astronomical Laboratory Groningen, vol. 40, pp.1-75, 1926.

V. G. Ortega, R. de la Reza, E. Jilinski, & B. Bazzanella. The Origin of the § Pictoris
Moving Group. ApJ, 575:L75-L78, August 2002. doi: 10.1086/342742.



Bibliografia 152

M. A. C. Perryman, L. Lindegren, J. Kovalevsky, E. Hoeg, U. Bastian, P. L. Bernacca,
M. Crézé, F. Donati, M. Grenon, M. Grewing, F. van Leeuwen, H. van der Marel,
F. Mignard, C. A. Murray, R. S. Le Poole, H. Schrijver, C. Turon, F. Arenou, M. Fro-
eschlé, & C. S. Petersen. The HIPPARCOS Catalogue. A&A, 323:L49-L52, July
1997.

M. A. C. Perryman, K. S. de Boer, G. Gilmore, E. Hgg, M. G. Lattanzi, L. Lindegren,
X. Luri, F. Mignard, O. Pace, & P. T. de Zeeuw. GAIA: Composition, formation
and evolution of the Galaxy. A&A, 369:339-363, April 2001. doi: 10.1051/0004-6361:
20010085.

A. Pietrinferni, S. Cassisi, M. Salaris, & F. Castelli. A Large Stellar Evolution Database
for Population Synthesis Studies. I. Scaled Solar Models and Isochrones. ApJ, 612:
168-190, September 2004. doi: 10.1086/422498.

F. Pont & L. Eyer. Isochrone ages for field dwarfs: method and application to the
age-metallicity relation. MNRAS, 351:487-504, June 2004. doi: 10.1111/j.1365-2966.
2004.07780.x.

A. C. Quillen & D. R. Garnett. The Saturation of Disk Heating in the Solar Neigh-
borhood and Evidence for a Merger 9 Gyr Ago. In J. G. Funes & E. M. Corsini,
editors, Galazy Disks and Disk Galazxies, volume 230 of Astronomical Society of the
Pacific Conference Series, pages 87-88, 2001.

R Core Team. R: A Language and Environment for Statistical Computing. R Foundation
for Statistical Computing, Vienna, Austria, 2014. URL http://www.R-project.

org/.

A. Rebassa-Mansergas, M. R. Schreiber, & B. T. Génsicke. M dwarf companions to
white dwarfs - I. Relating magnetic activity, rotation and age. MNRAS, 429:3570-
3577, March 2013. doi: 10.1093/mnras/sts630.

H. J. Rocha-Pinto. A Fwolu¢do do Disco Galdctico Sequndo as Propriedades de Suas
Ands Tardias. PhD thesis, Universidade de Sao Paulo, Instituto Astronoémico e

Geofisico, 2000.

H. J. Rocha-Pinto & W. J. Maciel. Metallicity effects on the chromospheric activity-age
relation for late-type dwarfs. MNRAS, 298:332-346, August 1998. doi: 10.1046/].
1365-8711.1998.01597.x.


http://www.R-project.org/
http://www.R-project.org/

Bibliografia 153

H. J. Rocha-Pinto, W. J. Maciel, J. Scalo, & C. Flynn. Chemical enrichment and
star formation in the Milky Way disk. I. Sample description and chromospheric age-

metallicity relation. A&A, 358:850-868, June 2000.

M. Schmidt & H. Lipson. Distilling Free-Form Natural Laws from Experimental Data.
324:81-85, 2009. doi: 10.1126/science.1165893.

R. Schonrich, J. Binney, & W. Dehnen. Local kinematics and the local standard of rest.
MNRAS, 403:1829-1833, April 2010. doi: 10.1111/j.1365-2966.2010.16253.x.

W. J. Schuster & P. E. Nissen. Uvby-beta photometry of high-velocity and metal-poor
stars. I - Intrinsic color and metallicity calibrations. A&A, 221:65-77, August 1989.

K. Schwarzschild. Gottingen Nachr., 614, 1907.

M. Schwarzschild. Perigalactic and apogalactic distances of high-velocity stars. AJ, 57:
57, May 1952. doi: 10.1086,/106710.

J. A. Sellwood & J. J. Binney. Radial mixing in galactic discs. MNRAS, 336:785-796,
November 2002. doi: 10.1046/j.1365-8711.2002.05806.x.

P. Sestito & S. Randich. Time scales of Li evolution: a homogeneous analysis of open
clusters from ZAMS to late-MS. A&A, 442:615-627, November 2005. doi: 10.1051/
0004-6361:20053482.

J. Silaj & J. D. Landstreet. Accurate age determinations of several nearby open clusters
containing magnetic Ap stars. A&A, 566:A132, June 2014. doi: 10.1051/0004-6361/
201321468.

M. F. Skrutskie, R. M. Cutri, R. Stiening, M. D. Weinberg, S. Schneider, J. M. Carpen-
ter, C. Beichman, R. Capps, T. Chester, J. Elias, J. Huchra, J. Liebert, C. Lonsdale,
D. G. Monet, S. Price, P. Seitzer, T. Jarrett, J. D. Kirkpatrick, J. E. Gizis, E. Howard,
T. Evans, J. Fowler, L. Fullmer, R. Hurt, R. Light, E. L. Kopan, K. A. Marsh, H. L.
McCallon, R. Tam, S. Van Dyk, & S. Wheelock. The Two Micron All Sky Survey
(2MASS). AJ, 131:1163-1183, February 2006. doi: 10.1086,/498708.

A. Skumanich. Time Scales for CA II Emission Decay, Rotational Braking, and Lithium
Depletion. ApJ, 171:565, February 1972. doi: 10.1086,/151310.



Bibliografia 154

D. R. Soderblom. The Ages of Stars. ARA&A, 48:581-629, September 2010. doi:
10.1146/annurev-astro-081309-130806.

D. R. Soderblom. Ages of stars: Methods and uncertainties. ArXiv e-prints, September
2014.

D. R. Soderblom, D. K. Duncan, & D. R. H. Johnson. The chromospheric emission-age
relation for stars of the lower main sequence and its implications for the star formation

rate. ApJ, 375:722-739, July 1991. doi: 10.1086/170238.

L. Spitzer, Jr. & M. Schwarzschild. The Possible Influence of Interstellar Clouds on
Stellar Velocities. ApJ, 114:385, November 1951. doi: 10.1086/145478.

M. Steinmetz, T. Zwitter, A. Siebert, F. G. Watson, K. C. Freeman, U. Munari,
R. Campbell, M. Williams, G. M. Seabroke, R. F. G. Wyse, Q. A. Parker, O. Bi-
enaymé, S. Roeser, B. K. Gibson, G. Gilmore, E. K. Grebel, A. Helmi, J. F. Navarro,
D. Burton, C. J. P. Cass, J. A. Dawe, K. Fiegert, M. Hartley, K. S. Russell, W. Saun-
ders, H. Enke, J. Bailin, J. Binney, J. Bland-Hawthorn, C. Boeche, W. Dehnen,
D. J. Eisenstein, N. W. Evans, M. Fiorucci, J. P. Fulbright, O. Gerhard, U. Jauregi,
A. Kelz, L. Mijovi¢, I. Minchev, G. Parmentier, J. Penarrubia, A. C. Quillen, M. A.
Read, G. Ruchti, R.-D. Scholz, A. Siviero, M. C. Smith, R. Sordo, L. Veltz, S. Vi-
drih, R. von Berlepsch, B. J. Boyle, & E. Schilbach. The Radial Velocity Experiment
(RAVE): First Data Release. AJ, 132:1645-1668, October 2006. doi: 10.1086/506564.

H.H. Turner. The Great Star Map, Being a Brief General Account of the Internati-
onal Project Known As the Astrographic Chart. General Books LLC, 1912. ISBN
9781154941791. URL http://books.google.com.br/books?id=WHLFbwAACAAJ.

F. van Leeuwen, editor. Hipparcos, the New Reduction of the Raw Data, volume 350 of

Astrophysics and Space Science Library, 2007.

S. Vauclair. Stellar ages from asteroseismology: a few examples. In E. E. Mamajek,
D. R. Soderblom, & R. F. G. Wyse, editors, IAU Symposium, volume 258 of TAU
Symposium, pages 443-448, June 2009. doi: 10.1017/S1743921309032098.

W. N. Venables & B. D. Ripley. Modern Applied Statistics with S. Springer, New
York, fourth edition, 2002. URL http://www.stats.ox.ac.uk/pub/MASS4. ISBN
0-387-95457-0.


http://books.google.com.br/books?id=WHLFbwAACAAJ
http://www.stats.ox.ac.uk/pub/MASS4

Bibliografia 155

A. N. Vyssotsky & E. T. R. Williams. An investigation of stellar motions: I. The
McCormick proper motion catalogues. AJ, 53:49, January 1948. doi: 10.1086/106048.

D. R. Xiong & L. Deng. Lithium Depletions in Late-type Dwarfs. In L. Deng & K. L.
Chan, editors, TAU Symposium, volume 252 of TAU Symposium, pages 61-65, October
2008. doi: 10.1017/51743921308022448.

N. Zacharias, C. T'. Finch, T. M. Girard, A. Henden, J. L. Bartlett, D. G. Monet, & M. L.
Zacharias. The Fourth US Naval Observatory CCD Astrograph Catalog (UCAC4).
AJ, 145:44, February 2013. doi: 10.1088,/0004-6256/145/2/44.



	Resumo
	Abstract
	Agradecimentos
	Sumário
	Lista de figuras
	Lista de tabelas
	Abreviações
	Símbolos
	1 Introdução
	2 Idades estelares
	2.1 Principais métodos
	2.1.1 Idade fundamental
	2.1.2 Idades semifundamentais
	2.1.2.1 Nucleocosmocronologia
	2.1.2.2 Idade de expansão

	2.1.3 Idades dependentes de modelo
	2.1.3.1 Isócronas evolutivas
	O Diagrama HR e a Evolução Estelar:
	Isócronas no Diagrama HR:
	Fontes de erros no método das isócronas:
	Vantagens e desvantagens do método das isócronas:
	Aplicações na literatura:

	2.1.3.2 Astrossismologia

	2.1.4 Idades empíricas
	2.1.4.1 Girocronologia
	2.1.4.2 Declínio de atividade cromosférica
	2.1.4.3 Depleção de lítio

	2.1.5 Idades estatísticas

	2.2 O caso das anãs M

	3 Cinemática da Vizinhança Solar
	3.1 Estrutura da Galáxia e o disco
	3.1.1 Disco da Galáxia

	3.2 Sistemas de coordenadas
	3.2.1 Sistema Fundamental de Repouso
	3.2.2 Sistema Local de Repouso

	3.3 U, V e W a partir de dados observacionais
	3.3.1 Distância
	3.3.1.1 Paralaxe trigonométrica
	3.3.1.2 Paralaxe fotométrica
	3.3.1.3 Distância dinâmica

	3.3.2 Movimento próprio e velocidade tangencial
	3.3.3 Velocidade radial
	3.3.4 Cálculo das componentes de velocidade U, V e W

	3.4 O movimento do Sol
	3.5 O elipsoide de velocidades
	3.5.1 Desvio do vértice
	3.5.1.1 Causa do desvio do vértice

	3.5.2 Deriva assimétrica

	3.6 Aquecimento dinâmico do disco
	3.7 Excentricidade

	4 Amostra
	4.1 Introdução
	4.2 Levantamento Geneva-Copenhagen
	4.2.1 Distribuição espacial de estrelas do catálogo
	4.2.2 Velocidades radiais
	4.2.3 Distâncias e movimentos próprios
	4.2.4 Parâmetros astrofísicos
	4.2.4.1 Avermelhamento e magnitude absoluta
	4.2.4.2 Temperatura efetiva
	4.2.4.3 Metalicidade
	4.2.4.4 Idades


	4.3 Subamostra do GCS (Amostra A)

	5 Desenvolvimento do método
	5.1 Introdução
	5.2 Aplicação do Teorema de Bayes
	5.2.1 Teorema de Bayes multivariacional

	5.3 Método 1: p(t|U,V,W)
	5.3.1 Teorema de Bayes para o Método 1
	5.3.2 Ajustes de i(t) e v(t)
	5.3.3 Obtendo a velocidade peculiar do Sol e o ajuste de Va(t)
	5.3.4 Aplicando o Método 1

	5.4 Método 2: p(t|e,U,W)
	5.4.1 Teorema de Bayes para o Método 2
	5.4.2 Relação entre a excentricidade e as componentes U e V
	5.4.3 Distribuição de estrelas no plano eU
	5.4.3.1 Exemplo: distribuição no plano eU para t = 2 Ga

	5.4.4 Corte do mapa de densidade em um dado valor de U
	5.4.5 Mapas de densidade
	5.4.6 Aplicando o Método 2

	5.5 Método 3: p(t|e,V,W)

	6 Resultados
	6.1 Idades cinemáticas das estrelas da Amostra A
	6.2 Caracterização das incertezas individuais
	6.3 Comparação com as idades isocronais
	6.4 Comparação entre as idades cinemáticas
	6.5 Distribuição de idades
	6.6 Relação Idade–Metalicidade

	7 Conclusões e perspectivas
	7.1 Perspectivas futuras

	A Demonstrações do elipsoide de velocidades
	A.1 Variâncias
	A.2 Desvio do vértice

	B Tempos de livre caminho na Galáxia
	B.1 Tempo de livre caminho para colisões entre estrelas
	B.2 Colisões entre uma estrela e uma nuvem interestelar

	C Relação entre excentricidade e componentes U e V
	C.1 Aplicação do Formalismo de Lagrange
	C.1.1 Equação de movimento na coordenada 
	C.1.2 Equação de movimento na coordenada r

	C.2 Obtendo a excentricidade
	C.3 Obtendo as componentes U() e V()
	C.3.1 Calculando U
	C.3.2 Calculando V

	C.4 Relação e(U,V)
	C.5 Utilização do Eureqa

	D Tabelas
	Referências Bibliográficas

