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TIPO F E G NA VIZINHANÇA SOLAR
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sidade Federal do Ceará, como requisito parcial
para a obtenção do Tı́tulo de Mestre em Fı́sica.
Área de Concentração: Fı́sica da Matéria Con-
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Agradeço primeiro à minha mãe, Luzimar Aroucha, por todo o seu esforço em me
criar e educar. Mesmo ausente algumas vezes, pois precisa trabalhar para sustentar a famı́lia,
ela não deixa de estar presente nos momentos mais ı́mpares da minha vida. Com ela aprendi e
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RESUMO

A relação idade-metalicidade configura uma observação fundamental para pormenorizar a
evolução quı́mica-temporal do disco galáctico. No entanto, essa relação ainda possui um
histórico controverso na literatura. Neste trabalho, preconizamos o acréscimo do parâmetro
distância, do Sol até a estrela R e dos planos Cartesianos XY Z do disco galáctico nessa relação,
com o objetivo de traçar o seu comportamento. Para tal, utilizamos uma amostra de dados de
estrelas single de tipos espectrais F e G na vizinhança solar advindos do catálogo Geneva-
Copenhagen survey (GCS), que detém de [Fe/H] derivadas do sistema uvby de Strömgren,
distâncias resultantes de paralaxe dos catálogos Hipparcos e Tycho-2 e idades computadas de
isócronas teóricas. A amostra final, portanto, dispõe de 2215 estrelas anãs single, com idades
inferior a 10 giga-anos com erro menor que 25%, distâncias até o Sol R ≤ 120 pc e, em sua
grande maioria, pobre em metais. Com base nos resultados, pode-se observar que a dispersão
na relação idade-metalicidade já detectada na literatura vigente, se estende por toda faixa etária
para estrelas do tipo G, contudo, para aquelas do tipo F, a relação apresentou um declı́nio gra-
dual explı́cito. Além disso, o comportamento da dispersão nessa relação propende a ser maior
para estrelas G pobres em metais do que para aquelas do tipo F. Constatamos a presença de
estrelas com [Fe/H] < 0 tanto próximo quanto distante ao Sol, com manifestações de estrelas
com [Fe/H] <−0.4 nas regiões entre 80 < R < 120 para o tipo F e entre 70 < R < 90 para o tipo
G. Ademais, aquelas do tipo G salientam a assiduidade de jovens estrelas a distâncias maiores.
Utilizamos também o método de reamostragem bootstrap para averiguar o comportando da dis-
persão de [Fe/H] nos planos fı́sicos. Foi detectado que as bordas desses planos são as regiões
mais prováveis de efeitos de “aquecimento”, onde pode estar associado a contaminação pela
massa ou outra propriedade estelar. A análise relação idade-metalicidade-distância, intensifi-
cou a concepção de difusão orbital na vizinhança solar, fator que pode ser um dos mecanismos
responsáveis pelo aparecimento da diminuição na metalicidade no mesmo intervalo etário de
estrelas próximas a maiores distâncias.

Palavras-chave: Metalicidade. Idade. Distância. Vizinhança solar.



ABSTRACT

The age-metallicity relation constitutes a fundamental observation to detail the chemical-time
evolution of the galactic disk. However, this relation still has a controversial history in the
literature. For this work, it is suggested the addition of the distance parameter, from the Sun to
the star R and the XY Z Cartesian planes of the galactic disk in this relation with the aiming to
trace its behavior. For this purpose, it was used a F and G spectral types single star’s sample
in the solar neighborhood from the Geneva-Copenhagen survey (GCS) catalog, which holds
[Fe/H] derived from the system uvby by Strömgren, distances resulting from parallax of the
Hipparcos and Tycho-2 catalogs and computed ages of theoretical isochrones. The final sample,
therefore, has 2215 single dwarf stars, aged less than 10 giga-years with an error of less than
25%, distances up to the Sun R ≤ 120 pc and, in the great majority, poor in metals. Based on
the results, it can be seen that the dispersion in the age-metallicity relation already detected in
the current literature, extends across the entire age range for type G stars, however, for those
of type F, the relation showed an explicit gradual decline. In addition, the dispersion behavior
in this relation tends to be greater for metal-poor G stars than for type F stars. We found the
presence of stars with [Fe/H]< 0 both near and far to the Sun, with manifestations of stars with
[Fe/H]< −0.4 in regions between 80 < R < 120 for type F and between 70 < R < 90 for type
G. In addition, those of type G emphasize the assiduity from young stars to greater distances.
We also used the resampling method bootstrap to ascertain the behavior of the dispersion of
[Fe/H] on the physical planes. It has been found that the edges of these planes are the most
likely regions of heating effects, where it may be associated with contamination by mass or
other stellar properties. The age-metallicity-distance analysis intensified the concept of orbital
diffusion in the solar neighborhood, a factor that may be one of the mechanims responsible
for the appearance of a decrease in metallicity in the same age range of stars close to greater
distances.

Keywords: Metallicity. Age. Distance. Solar neighborhood.
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Figura 10 –Distribuição da amostra final ao longo dos planos fı́sicos XY , XZ e ZY . . . . . 28

Figura 11 –A relação idade-metalicidade. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29

Figura 12 –Diagrama da relação idade-metalicidade. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

Figura 13 –Dispersão da metalicidade em função da sua média e da idade estelar média. . 32

Figura 14 –Mediana e 1o e 3o quartis da relação idade-[Fe/H] da amostra final. . . . . . . 32

Figura 15 –Comportamento da metalicidade em função da distância. . . . . . . . . . . . 33
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APÊNDICE A -- EXTRATO DA AMOSTRA FINAL . . . . . . . . . . . . 50
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1 INTRODUÇÃO

Das orientações de navegação a descobertas de exoplanetas, o céu sempre foi o

palco de grandes estudos e observações. Dos objetos cósmicos que compõem o céu, as galáxias,

em especial, dispõem de recursos robustos que favorecem investigações tais como a evolução

e a dinâmica estelar, uma vez que quase exclusivamente são elas que fomentam a formação de

estrelas. Assim, esses ecossistemas astrofı́sicos são responsáveis pelo teatro do enriquecimento

quı́mico, e compreender o seu comportamento em conjunto a outras propriedades, como idade

e distância, nos possibilita traçar modelos de sua evolução [1, 2].

Na vitrine dessas investigações, a nossa galáxia, a Via Láctea1, se faz protagonista.

A sua morfologia pode ser apreciada por dois ângulos de visão (vide fig.(1)).

Figura 1: Morfologia da Via Láctea.

Vista de cima Vista de lado

Halo 
galáctico

Disco galáctico

Aglomerados 
globulares

Centro 
galácticoBojo

50 kpc 

Fonte adaptada: Zeilik, 2004. Esquematização da Via Láctea vista em distintos panoramas: a
figura à esquerda retrata a vista de cima e figura a direita, a vista de lado com suas

caracterı́sticas principais.

Vista de lado, a Via Láctea se assemelha com um disco plano (também conhecido

1Os modelos que culminaram uma descrição preliminar de cunho não cientı́fico sobre a Via Láctea como
sendo um disco de estrelas, podem ser apreciados nas obras de Thomas Wright (Original theory of the Milky Way,
1950), Immanuel Kant (Allgemeine Naturgeschichte und Theorie des Himmels, 1755) e Johann Heinrich Lambert
(Cosmologische Briefe über die Einrichtung des Weltbaues, 1761). Não obstante, foram as observações de Harlow
Sharpley, Heber D. Curtis e Edwin Hubble, por volta de 1920, que trouxeram clareza à extensão da Via Láctea, a
sua natureza e a distância entre as galáxias. Tais descobertas preconizaram um tremendo processo na Astrofı́sica e
na Cosmologia [3].



11

como disco ou plano galáctico) com um diâmetro entre 40 a 50 kpc2 e na sua região central,

há uma protuberância irregular chamada bojo. Externamente, o sistema é cercado pelo halo

galáctico, uma região quase esférica que engloba, além da Via Láctea, aglomerados globula-

res, objetos mais antigos do Universo. Vista de cima, a nossa galáxia tem o formato espiral

onde, nos seus quatro braços espirais (alguns estudos como de Englmaier et al. [5] e suas re-

ferências, mapeiam o padrão dos braços como sendo apenas dois), podemos encontrar objetos

como estrelas do tipo espectral O e B e nuvens moleculares [6, 7].

Essas componentes principais surgiram certamente em distintos momentos durante

a formação da Via Láctea (vide [8–12]). No entanto, dentre elas, vale destacar que o plano

galáctico merece uma atenção especial nesse trabalho, uma vez que apresenta informações vali-

osas acerca do caráter histórico do enriquecimento quı́mico [13]. Sendo assim, faz-se necessário

uma melhor descrição sobre a sua natureza e as hipóteses de sua formação.

O disco galáctico é segregado em duas regiões, o disco fino e o disco espesso. Esse

último, foi mencionado na literatura pela primeira vez por Gilmore e Reid [14], logo após

realizarem ajustes com funções exponenciais que se adequassem ao perfil da densidade vertical

de estrelas no plano. Com essa subdivisão, foi possı́vel observar que ambos se diferem quanto

a extensão, cinemática e quı́mica. O disco fino salienta uma altura aproximada de 300 pc,

enquanto o disco espesso compreende cerca de 900 pc [15, 16]. No entender da cinemática, a

velocidade de rotação orbital do disco espesso é menor do que o do fino, da ordem de 30 km/s

[17]. A razão entre a abundância de ferro em relação ao hidrogênio [Fe/H] (uma indicativa se a

estrela é rica ou não em metais) é maior no disco espesso, como apontam os estudos de Hayden

et al. [18] e Yan et al. [19]. Apesar dessa abundância, pesquisas recentes determinaram que

existe uma região no disco espesso que são pobres em metais e a intitularam de disco espesso

de metal fraco (metal-weak thick disk, em inglês) [20, 21].

Nesse cenário de contrastes entre o disco fino e o disco espesso, diversos autores

sugerem que a formação e a evolução de ambos também não foi de natureza concomitante

[22–24]. Villalobos e Helmi [25], por exemplo, realizaram simulações numéricas acerca do

aquecimento do disco galáctico a partir da fusão massiva entre uma galáxia satélite e a sua

hospedeira. Seus resultados mostraram que uma galáxia satélite produz um fluxo que aquece

e inclina o disco da galáxia hospedeira, sem destruı́-la, originando o espessamento do disco

fino já existente. Bournaud et al. [26] partiram da premissa de que aglomerados formados por

instabilidades gravitacionais podem formar o disco espesso, alegando que a hipótese de fusão

não explica algumas propriedades observadas por esse disco. Roškar et al. [27] sugerem que

as estrelas do plano galáctico podem se deslocar adentro ou para fora do plano por processos

2Parsec é a unidade astronômica padrão de distância cujo comprimento é obtido por paralaxe e o seu valor
numérico é 1pc = 3.086×1016 m = 3.26 anos-luz [4].
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de agitação, resultando no engrossamento do disco (alguns autores não corroboram com essa

hipótese [28, 29]).

O estudo sobre a formação e evolução no disco galáctico ainda é inconclusivo.

De certo, compreender o comportamento das propriedades estelares fundamentais, como a

abundância quı́mica, idade e distância, pode ser o primeiro passo para a investigação da

evolução da nossa galáxia. Assim, esse trabalho objetivou traçar o comportamento da relação

idade-metalicidade utilizando uma amostra filtrada de dados de estrelas do tipo espectral F e G

na vizinhança solar advindos do catálogo Genebra-Copenhagen surgey3[30–32]. Para alcançar

o objetivo principal, uma possı́vel correlação entre a idade das estrelas e a abundância quı́mica

foi investigada. Além disso, foi examinado o comportamento da distribuição da metalicidade

e da idade como uma função da distância, medida a partir do Sol, através das dispersões de

[Fe/H] nos planos fı́sicos (galáctico, meridiano e rotacional). O presente trabalho também ave-

riguou, a partir do método de reamostragem bootstrap, se a presença de bias observacionais é

um parâmetro real de interferência.

Esse trabalho está organizado da seguinte maneira: No capı́tulo 2 discutimos os

fundamentos sobre a evolução quı́mica na vizinhança solar em conjunto do problema da relação

idade-metalicidade-distância na literatura. No capı́tulo 3 apresentamos com detalhes os dados

da nossa amostra e como fora filtrado. No capı́tulo 4 abordamos a análise das relações idade-

metalicidade e idade-metalicidade-distância e inferimos nossos resultados. Por fim, no capı́tulo

5 dispomos das conclusões de nossa pesquisa e propomos trabalhos futuros complementares

para que a relação idade-metalicidade seja averiguada de forma mais robusta.

3〈http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR-3?-source=V/130/gcs3〉.

http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR-3?-source=V/130/gcs3
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2 A EVOLUÇÃO QUÍMICA NA VIZINHANÇA SOLAR

A literatura dispõe de uma vasta quantidade de dados sobre as propriedades fı́sicas

das estrelas na vizinhança solar [30–33]. Dentre elas a metalicidade [Fe/H], que abordaremos

em detalhes a seguir. A vizinhança solar compreende um volume de estrelas da ordem de 300

pc muito inferior à distância do Sol até o centro da Via Láctea na qual é estimada em 8 kpc

(vide fig.(2)) [34].

Figura 2: A galáxia Via Láctea com a representação da vizinhança solar.

Vizinhança Solar

300 pc

8 kpc

Sol

Fonte adaptada: NASA/JPL-Caltech/R. Hurt (SSC/Caltech), 2017. O cı́rculo tracejado denota
o raio da vizinhança solar fora de escala, com o Sol no centro.

Nesse volume encontramos estrelas de diferentes tipos espectrais e, desta forma,

contempla uma amostra mais ampla de estrelas com fraco brilho tais como aquelas dos tipos K

e M, que não seria possı́vel para distâncias maiores do que 300 pc [35].

Dessa maneira, agregar os dados das propriedades estelares na vizinhança solar nos

viabiliza entender a cinemática (movimento das estrelas), inferir a taxa de formação estelar, bem

como sua evolução quı́mica pode fornecer os precedentes da formação de galáxias. Portanto,

para esse primeiro momento, vamos traçar os mecanismos a partir dos quais se forma o enri-

quecimento quı́mico nas estrelas e definir como a metalicidade detém de relações controversas

com a idade estelar.
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2.1 Uma breve descrição sobre a evolução quı́mica estelar

A literatura assevera que o hidrogênio (H) é o elemento mais predominante no uni-

verso e em seguida o hélio (He) [36, 37]. A maior parte desses dois elementos foi produzida

nos primeiros instantes do universo a partir de prótons e nêutrons. No entanto, a formação de

elementos mais pesados carecem da fusão nuclear para que sejam sintetizados. Essa produção

ocorre no interior estelar ou por uma explosão de supernova quando a vida da estrela chega ao

fim [38]. Posto isso, Pagel [39] condensa esse percurso quı́mico estelar comparando-o ao silı́cio

(28Si), pois a queima do 28Si é o processo final para qual a fusão nuclear deixa de ser benéfica

para estrela e adentre o equilı́brio estatı́stico nuclear1 [40, 41] (ver fig.(3)).

Figura 3: Distribuição da abundância quı́mica em comparação ao 28Si.
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Fonte adaptada: Pagel, 2009. Cada letra disposta nos picos representa um elemento quı́mico,
por exemplo, hidrogênio (H), deutério (D), hélio (He), lı́tio (Li), carbono (C), oxigênio (O) e

assim sucessivamente. As letras r e s simbolizam os processos que ocorrem na captura de
nêutrons.

De acordo com a fig.(3), é notável a preponderância do H e He, concordando com a

literatura citada anteriormente. Em contrapartida, os núcleos de lı́tio (7Li), berı́lio (9Be) e boro

(10,11B) são ı́nfimos, uma vez que são facilmente destruı́dos no interior estelar. O deutério (D),

1À medida que o 28Si se extingue, a temperatura no núcleo estelar se intensifica constantemente. Nesse mo-
mento, a série de reações da queima de 28Si produz núcleos estáveis – via interações fortes e eletromagnéticas –
que pertencem ao grupo do ferro que inclui elementos como ferro (56Fe), cobalto (59Co) e nı́quel (58Ni). Essa
condição configura-se como o equilı́brio estatı́stico nuclear (maiores detalhes ver [38, 41]).
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apesar de ser mais frágil que os elementos anteriores, a sua abundância razoável evidenciada

na Fig.(3) é compreensı́vel no inı́cio do universo, pois em estágios subsequentes de queima no

núcleo estelar, ele é completamente destruı́do. Em seguida, é perceptı́vel que os núcleos de car-

bono (12C) até o cálcio (40Ca) apresentam uma tendência decrescente em sua abundância, mas

imediatamente observamos um pico de 56Fe bem acentuado, na qual é justificável devido a sua

alta estabilidade. A partir deste elemento em diante, a distribuição decresce sistematicamente

para os demais elementos que são produzidos durante a explosão de supernova pela captura de

nêutrons [39].

Cada estágio configurado na análise da fig.(3), baseia-se na nucleossı́ntese primor-

dial, estelar e explosiva, respectivamente. O primeiro estágio supracitado, como já mencionado

anteriormente, caracteriza a sı́ntese dos elementos mais leves durante o Big Bang no instante

em que a temperatura e a densidade diminuı́am em uma dada região em expansão no universo

[42]. Nessas condições de interações fracas, o equilı́brio próton-nêutron,

n+ e+ ↔ p+νe e p+ e− ↔ n+νe, (2.1)

sendo νe os neutrinos e νe os antineutrinos dos elétrons, constitui dos ingredientes principais.

Schramm e Turner [42] argumentam que a produção de núcleos é moderada pela energia de

ligação (propicia a estabilidade) e pela entropia (contraria a estabilidade via interações dos

núcleos com fótons). Quando a temperatura nessa região minimiza, as interações indicadas

pelas eqs.(2.1) se encerram visto que a energia dos fótons é incapaz de desestruturar os núcleos

e o sistema sai do equilı́brio para sintetizar os primeiros elementos. A série de reações que

surgem consequentemente, resultam em isótopos de H e He, junto com o 7Li, enquanto os

núcleos de D foram destruı́dos por colisões com bárions.

No que diz respeito ao estágio subsequente, a nucleossı́ntese estelar, temos a

produção da maioria dos elementos, visto que, após o nascimento de uma estrela pelo colapso

de uma nuvem molecular fria, a queima nuclear no interior estelar permite a sı́ntese desses ele-

mentos a partir dos mais leves [43]. Aquelas estrelas que evoluem para a sequência principal2

têm o enriquecimento quı́mico assistido pela cadeia próton-próton (p-p), na qual o H sucede à

formação de outros elementos por distintos caminhos [45]. No entanto, combinando todas as

reações possı́veis da cadeia p-p, eventualmente resulta em

6H → 4He+2H+2e++2νe +2γ, (2.2)

isto é, um núcleo de He, dois pósitrons (e+), dois νe, dois raios γ e dois novos H. Elementos

intermédios também são criados nas distintas cadeias: em p-pI se sintetiza D e 3He, em p-pII

2Quando a temperatura no núcleo estelar atinge ∼ 107 K, a queima de H é iniciada e essa fase é configurada
como a sequência principal, onde contém cerca de 80% a 90% de todas as estrelas no diagrama HR [6, 44].
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7Be e 7Li, e por fim, em p-pIII sintetiza 7Be, 8Be e 8B [45].

Todavia, se a temperatura central ultrapassar 107 K, elementos como carbono (12C),

nitrogênio (14N) e oxigênio (16O) se manifestam no interior estelar por reações no ciclo CNO

que pode ocorrer simultaneamente com a cadeia p-p provendo também 4He. Contudo este ciclo

domina a produção de energia em estrela de alta massa visto que existe uma relação intrı́nseca

entre massa e temperatura [46].

Com o núcleo rico em 4He e ao compasso do aumento da temperatura a ∼ 2×
108 K, a queima do He inicia. As próximas queimas dependem fortemente de dois fatores: a

temperatura e a massa da estrela. A tı́tulo de exemplo, em estrelas com massa M > 8M� ocorre

a combustão do 12C, enquanto para aquelas com M > 16M�, sucede à queima do 16O. Nesses

processos são formados outros elementos como magnésio (24Mg), 28Si e enxofre (32S), em que

são basicamente feitos em reações entre núcleos e partı́culas carregadas positivamente e podem

produzir elementos mais pesados que estes citados até chegar no 56Fe [47].

Para a criação de elementos mais pesados que o 56Fe é fundamental que a tempe-

ratura no núcleo esteja a ∼ 1010 K, um valor acima daquele encontrado na evolução habitual e

necessita, portanto, de reações entre núcleos e nêutrons [48]. O processo lento dessas reações

(processo s) ocorrem dentro de estrelas massivas e estrelas que estão no ramo gigante assintótico

do diagrama HR e possibilita a formação de elementos tais como estrôncio (88Sr), ı́trio (89Y),

zircônio (91Zr), bário (137Ba), e chumbo (207Pb) [49]. Os demais elementos são sintetizados

na nucleossı́ntese explosiva. Neste ponto, as sı́nteses ocorrem em supernovas, eventos exces-

sivamente energéticos na qual o seu tipo dependerá da massa estelar [50]: a supernova tipo I

são explosões de estrelas de baixa massa (que resulta em uma anã branca) que fundiu todo o

H e a supernova tipo II são para aquelas de alta massa (que colapsa para estrelas de nêutrons

ou buracos negros) com abundância de H [40]. Os elementos formados nessa nucleossı́ntese

se promovem por meio da captura rápida de nêutrons (processo r) e originam elementos como

germânio (73Ge), selênio (79Se), telúrio (128Te), xenônio (131Xe) e platina (195Pt) [51].

Diante do exposto, percebemos que o enriquecimento quı́mico dita a evolução es-

telar logo, é de vital importância compreender como este se comporta com outros parâmetros

estelares.

2.1.1 A metalicidade [Fe/H]

Em face no que foi discutido anteriormente, é fundamental elucidar sobre a relação

de abundância entre dois elementos quı́micos, em especial entre o 56Fe e H. Matteucci [52]

demonstra essa relação como sendo,

[Fe/H] = log
(

nFe

nH

)
?

− log
(

nFe

nH

)
�
, (2.3)
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onde nx é o número de x átomos por unidade de volume. Essa abundância, definida na eq.(2.3),

tem como referência as abundâncias solares e é medida em unidades de exponenciais decimais

ou dex. Ademais, tal relação é comumente indicada como a metalicidade de uma estrela, isto

é, a abundância global de metais – todos os elementos mais pesados do que He [52]. De modo

geral, constatamos dessa equação,

1. [Fe/H]> 0 para estrelas ricas em metais;

2. [Fe/H]< 0 para estrelas pobres em metais;

3. [Fe/H] = 0 estrelas com a mesma metalicidade que a do Sol.

Por ser um parâmetro de referência nessa relação e dispor de informações signi-

ficativas, a metalicidade do Sol vem sendo investigada através de medidas espectroscópicas

desde 1989, quando Anders e Grevesse [53] computaram o valor de 0.0202 dex e posteri-

ormente, em 1998, Grevesse e Sauval [54] obtiveram o resultado 0.0170 dex. No entanto,

a composição quı́mica solar está constantemente passando por revisões drásticas, nas quais

são utilizados vários métodos como helioseismologia3 e coleta de dados de ventos solares ou

partı́culas energéticas [56–61].

Ademais, por sistematizar a evolução quı́mica do sistema, a metalicidade será uma

das propriedades estudadas neste trabalho.

2.2 O dilema da relação idade-metalicidade

Configurar a evolução estelar via a metalicidade considerando critérios como re-

ciclagem, variação e combinação de gás, nascimento de estrelas, entre outros é, em primeira

análise, esperar que estrelas mais velhas possuam uma metalicidade menor do que aquelas mais

novas. No entanto, essa relação entre idade e metalicidade ainda possui uma controvérsia na

literatura.

Twarog [62] foi um dos pioneiros nesse estudo sobre a relação idade-metalicidade.

Para tal, ele empregou a análise de fotometria uvby e Hβ em combinação de isócronas teóricas4

para 329 estrelas do tipo F na vizinhança solar. Os resultados encontrados foram que a nossa

galáxia obteve um enriquecimento quı́mico em metais considerável ao longo do tempo: aumen-

tou de [Fe/H] =−1.00 dex a 13 giga-anos para [Fe/H] =−0.03 dex a ∼ 4.5 giga-anos. Além

3Compreende o estudo das oscilações solares que corresponde às ondas acústicas acomodadas pela pressão e
pelas ondas de gravidade mantidas pela gravidade (ver [55]).

4A isócrona, palavra que tem origem grega que significa “mesma idade”, consiste em uma linha que conecta
os pontos inerentes as diversas trilhas evolutivas de mesma composição quı́mica e diferente valores de massa no
diagrama HR. Ao se deslocar ao longo da isócrona, o tempo é constante e a massa varia, portanto, ela dita o
comportamento de propriedades estelares [44].



18

disso, os seus resultados inferiram que a metalicidade média das estrelas que estão se formando

agora aumentou razoavelmente para +0.10 dex.

Carlberg et al. [63] usufruiram da amostra de Twarog [62] acrescentada de dados de

astrometria para obter velocidades tangenciais estelares e então poder estabelecer uma relação

entre idade e velocidade de dispersão assim como a relação idade-metalicidade. As inferências

que eles tomaram foi que a velocidade de dispersão das estrelas aumentam intensamente até

alcançar a idade de 6 giga-anos onde, a partir deste ponto, se mantém aproximadamente cons-

tante. Para a relação idade-metalicidade, foi encontrado que houve um declı́nio de apenas 0.3

dex nos últimos 15 giga-anos. Tal resultado sugere que o consumo de gás na formação das es-

trelas se equilibra com o infall5 do gás, conservando este em uma quantidade quase inalterável

na vizinhança solar.

Knude et al. [64] realizaram estudos semelhantes a Carlberg et al. [63], contudo, os

seus resultados mostraram um aumento significativo na relação idade-velocidade de dispersão

em toda faixa etária estelar e a amostra analisada sugere que não há nenhuma variação relevante

da [Fe/H] média com idade.

Nos estudos de Schuster e Nissen [65], em que utilizaram fotometria uvby e Hβ

para 711 estrelas com alta velocidade e pobres em metal, foi observado que existiam duas

populações de estrelas: aquelas que pertencem ao halo galáctico com [Fe/H] < −1.0 dex e

aquelas que pertencem ao disco espesso com [Fe/H] > −1.0 dex. As inferências seguintes

também mostraram que existia uma distinção apreciável na idade entre ambas as populações,

indicando a formação de estrelas na galáxia primitiva em épocas diferentes.

Outras análises sobre essa relação perduraram ao longo dos anos, como de Mar-

sakov et al. [66] e Meusinger et al. [67], mas foi com o trabalho de Edvardsson et al. [68]

que a relação idade-metalicidade concebeu uma atenção especial. Eles fizeram observações

espectroscópicas de alta resolução para 189 estrelas do tipo F e G da sequência principal com

um intervalo na metalicidade de −1.0 < [Fe/H] < +0.5 e idades calculadas através de ajuste

de isócronas. Os seus resultados mostraram que o gráfico [Fe/H] × idade possui uma ampla

dispersão em todas as idades até 10 giga-anos. Com tal espalhamento, ficou questionável sobre

o real significado da relação de dois parâmetros que até então, deveriam se correlacionar.

Os trabalhos seguintes a este estudo pretenderam esclarecer e até mesmo amenizar

essa dispersão observada. Como, por exemplo, Ng e Bertelli [69] estimaram novas idades para

a amostra estudada por Edvardsson et al. [68] usando isócronas atualizadas e novos valores de

distâncias computadas via paralaxe de Hipparcos e com esses valores revisados, a dispersão na

metalicidade reduziu-se. Feltzing et al. [70], usando uma amostra de 5828 estrelas anãs e sub-

anãs do catálogo Hipparcos com idades estelares derivadas de trilhas evolutivas e metalicidade

5queda, em uma tradução aproximada.
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advinda de fotometria de Strömgren, descobriram estrelas antigas (> 10 giga-anos) ricas em

metais o que sugere que a formação das estrelas na vizinhança solar foi um processo complexo,

na qual certas regiões alcançaram elevada metalicidade em um curto tempo. Além disso, os seus

resultados corroboraram com a dispersão encontrada por Edvardsson et al. [68]. Bensby et al.

[71], no entanto, defende a existência da relação idade-metalicidade, contrariando os estudos

citados acima. Eles utilizaram uma amostra de 229 estrelas do disco espesso galáctico, com

idades deduzidas de isócronas e chegaram a conclusão que nessa região analisada, a formação

estelar ocorreu em um perı́odo de tempo de até 5 giga-anos, reforçando a hipótese de que esta

região foi formada a partir de um evento de fusão entre a Via Láctea e outra galáxia.

Com a pesquisa de Genebra-Copenhagen da vizinhança solar (The Geneva-

Copenhagen survey of the Solar neighbourhood) [30–33], que expuseram propriedades este-

lares como metalicidade via fotometria de Strömgren, idade, rotação, distância, entre outras,

para uma amostra de 16682 estrelas anãs do tipo F e G do catálogo Hipparcos, pode-se reanali-

sar o dilema da relação idade-metalicidade. No entanto, os resultados revelaram pouca variação

na [Fe/H] média e a dispersão, quando plotada em função da idade estelar, ainda se faz presente.

Para entender essa dispersão visı́vel em diversos trabalhos, Haywood [72] revisou

as incertezas na distribuição de metalicidade e na relação idade-metalicidade. Em suas análises,

constatou que nas grandes pesquisas de fotometria de Strömgren estavam contaminadas por

ruı́dos advindos de bias nas metalicidades e nas temperaturas efetivas. Assim, o novo resultado

mostrou que idades inferiores a 3 giga-anos, a dispersão da metalicidade é de cerca de 0.1 dex e

que as populações de estrelas com idade superior a 5 giga-anos se tornam progressivamente mais

ricas em metais. Por fim, inferiu que o disco espesso galáctico constitui de efeitos dinâmicos e

complexos na relação idade-metalicidade, ao contrário de uma alta dispersão generalizada em

toda a faixa etária estelar. Soubiran et al. [73] contra-argumentaram os resultados de Haywood

[72] expondo que não encontraram nenhuma estrela jovem pobre em metal e nem estrelas mais

velhas ricas em metais, na qual o intervalo de metalicidade é −0.70 ≤ [Fe/H] ≤ −0.3 para

estrelas com idades entre 8 a 10 giga-anos.

Atualmente existem vários trabalhos que utilizaram outros métodos para alcançar

essa relação [74–76]. Dentre esses, podemos citar Rebassa-Mansergas et al. [77], que usaram

uma amostra de 23 anãs brancas binárias, justificando o seu uso devido ao fato de que as anãs

brancas são relógios naturais e podem contemplar com idades precisas. Todavia, os resultados

forneceram evidências observacionais de que não existe correlação entre idade e metalicidade

para uma faixa de idade entre 0 a 7 giga-anos.

Portanto, a inferência sobre a relação idade-metalicidade ainda é um campo de pes-

quisa em aberto, mas a persistência em encontrar sua descrição é fundamental para atingir a

compreensão da evolução quı́mica no plano galáctico.
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2.3 Uma relação metalicidade-idade-distância?

Diante de sucessivas tentativas em compreender a correlação entre o enriquecimento

quı́mico e a idade estelar utilizando diversificados métodos e correspondências com outros

parâmetros estelares, como descrito acima, podemos nos questionar sobre uma possı́vel de-

pendência dessa relação com a distância. Garnett e Kobulnicky [78] foram um dos primeiros

a propor um estudo desta natureza, na qual tiveram como base a amostra de Edvardsson et al.

[68] em complemento com paralaxes de Hipparcos e estimativas de novas idades. Eles exami-

naram o gráfico [Fe/H]× idade de Edvardsson et al. [68] como uma função da distância das

estrelas e para isso, separaram a amostra em dois grupos: (1) 89 estrelas com uma distância

menor que 30 pc e (2) 71 estrelas com uma distância entre 30 pc e 80 pc. O grupo (1) apre-

sentou uma redução na dispersão especialmente para estrelas com idade intermediária (entre 3

e 8 giga-anos) e ao comparar com o gráfico do grupo (2), salientou uma notável assimetria na

distribuição de metalicidade. Para as estrelas mais próximas, [Fe/H] aumentou intensamente

enquanto a idade diminuı́a e para as estrelas mais distantes, o aumento de [Fe/H] exibiu uma

configuração gradual. Para uma análise com indubitabilidade, Garnett e Kobulnicky [78] ins-

pecionaram as estrelas com faixa etária entre 3 a 8 giga-anos e constataram que a amostra mais

distante era abundante em estrelas pobres em metais em comparação com a amostra de estrelas

mais próximas. Essa dessemelhança apresentada por ambos os grupos sugeriu que a amostra

mais distante pode abranger estrelas cujas propriedades quı́micas não equivalem à evolução do

disco na vizinhança solar e, por conseguinte, inferiram que a amostra de Edvardsson et al. [68]

pode estar contaminada por estrelas que estão dentro e fora da vizinhança solar.

Assim, baseado no estudo de Garnett e Kobulnicky [78], investigar a referida

relação como uma função da distância e a dispersão [Fe/H] pelas coordenadas cartesianas

galácticas X , Y , Z, é um interessante caminho. Esse sistema de coordenadas consiste na de-

pendência da longitude (0 ≤ l ≤ 2π) e latitude (−π/2 ≤ b ≤ π/2) do plano galáctico com

l = b = 0 configurando a posição do Sol no centro como representado na fig.(4)[34]. Desta

forma, podemos partir da transformação usual de coordenadas esféricas para cartesianas e le-

vando em consideração que se trata de um sistema de coordenadas de mão direita, temos que,

X = Rcos(b)cos(l) (2.4a)

Y = Rcos(b)sin(l) (2.4b)

Z = Rsin(b), (2.4c)

onde R é a distância entre a estrela observada e o Sol. Podemos ainda calcular a posição proje-
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tada dessa estrela no plano galáctico,

r =
√

X2 +Y 2

=

√
R2 cos2(b)[cos2(l)+ sin2(l)]

= Rcos(b), (2.5)

com os pontos b = ±π/2 correspondentes aos pólos galácticos (norte e sul, respectivamente),

normais ao plano. Tal descrição, nos permite inferir X como o eixo que aponta para o centro

galáctico com l = 0, Y como aquele que aponta na direção da rotação com l = π/2 e Z apontando

na direção do polo norte galáctico (vide fig.(4)).

Figura 4: Representação hipotética do plano galáctico com o sistema de coordenada
apropriado.

Sol

Plano 
galáctico

Polo norte galáctico

Estrela

...Centro 
galáctico

Fonte adaptada: Binney, 2011. Consideramos o Sol no centro do sistema de coordenada
galáctica com l sendo a longitude e b a latitude galáctica, R a distância do Sol a estrela e o pólo

norte galáctico dado por b =+π/2.

Assim, com a descrição das coordenadas cartesianas galácticas dada pelas eqs.(2.4),

este trabalho se dispõe a verificar o comportamento da relação metalicidade-idade em função

da distância R e investigar a dispersão [Fe/H] nas projeções XY,XZ e ZY , a partir dos dados

da amostra do catálogo Geneva-Copenhagen em conjunto a filtragens que serão expostas no

capı́tulo seguinte.
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3 DADOS OBSERVACIONAIS

3.1 O Catálogo Geneva-Copenhagen

O catálogo Geneva-Copenhagen survey (GCS) fornece dados de idade, metalici-

dade, rotação, propriedades cinemáticas, temperatura efetiva e massa para uma amostra com-

pleta de magnitude limitada de 16682 estrelas anãs single1 e binárias do tipo F e G dispostas na

vizinhança solar. A primeira versão desse catálogo [30] (GCS I) passou por diversas revisões,

a saber, Holmberg et al. [31, 32] reavaliaram as calibrações da metalicidade e temperatura

(GCS II), assim como foram feitas verificações na paralaxe de Hipparcos (GCS III). A última

re-análise foi feita por Casagrande et al. [33] na qual contemplou o método de fluxo infraver-

melho2 para aperfeiçoar a precisão das temperaturas efetivas e metalicidade.

A seguir iremos nos ater na descrição das propriedades concedidas por esse catálogo

que são pertinentes a este trabalho.

3.1.1 Idade

As estrelas anãs do tipo F e G são fundamentais para estudos astrofı́sicos em razão

de sua abundância no plano galático e possuı́rem longevidade significativa. Tais estrelas que

progridem na sequência principal podem ter suas idades calculadas através de isócronas, um

método comum que pode ser apreciado em alguns trabalhos já citados [63, 70, 71].

O catálogo GCS I [30] também utiliza esse método para computar a probabilidade

P para qual uma estrela seja localizada no espaço das isócronas, dada a sua posição no espaço

tridimensional definido pelo logaritmo da temperatura efetiva (logTe f f ), magnitude visual (Mv)

e metalicidade [Fe/H]. Essa probabilidade, assumindo que os erros observacionais têm uma

distribuição gaussiana, é:

P = exp

− (∆Te f f
)2

2
(
σTe f f

)2

× exp

− (∆Mv
)2

2
(
σMv

)2

× exp

− (∆[Fe/H]
)2

2
(
σ[Fe/H]

)2

, (3.1)

onde ∆X é a diferença entre o parâmetro X observado da estrela e do ponto na isócrona cor-

respondente. Os erros σX são expostos por Nordström et al. [30] e esse método advém da

1Nós preferimos não fazer a tradução literal da palavras inglesa single, porque ela denota ambiguidade com esse
tipo de estrelas que estamos tratando. No entanto, vale explicar o real sentido do termo no contexto astrofı́sico,
ou seja, tratam-se de estrelas que não têm interação gravitacional com nenhuma estrela vizinha. No contexto da
exoplanetologia, esse termo deve ser atualizado levando em conta que ela ainda é considerada single mesmo que
não esteja sozinha, mas na presença de um ou mais planetas.

2Esse método consiste em medidas no fluxo estelar integrado e no fluxo estelar monocromático em um com-
primento de onda infravermelho (ver [79]).
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abordagem Bayesiana descrita detalhadamente por Jørgensen e Lindegren [80]. Integrando a

eq.(3.1),

P(idade) =
∫

R
Pd logTe f f dMvd[Fe/H], (3.2)

com R sendo a região no espaço (logTe f f ,Mv, [Fe/H]), logramos da função-G, isto é, a

distribuição de probabilidade global para todas as idades possı́veis de cada estrela. O máximo de

P(idade) pode ser usado como um estimador para determinar a idade mais provável da estrela.

Com novas calibrações para metalicidade e temperatura, a determinação das idades

estelares foram revisadas por Holmberg et al. [31, 32] e Casagrande et al. [33] que empregou

o método de Burnett e Binney [81], um processo similar a Jørgensen e Lindegren [80]. Assim,

com essas atualizações e acatando os dados do catálogo GCS III [32], a amostra dispõe de estre-

las com idade entre 0.2 e 17.5 giga-anos com limite de confiança superior e inferior declarados

no catálogo e a sua distribuição segmentada por tipo espectral pode ser apreciada na fig.(5).

Figura 5: Distribuição da idade para toda amostra segmentada por tipo espectral.
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Fonte: Autoria própria. (a) Histograma da amostra para estrelas do tipo F (linha laranja) e G
(linha azul). (b) Boxplot com indicativas da média na idade estelar: 2.1 giga-anos para estrelas

tipo F e 6.7 giga-anos para o tipo G.

Das 16682 estrelas do catálogo, 14351 possuem informações sobre a idade e destas,

9625 são do tipo F, 4719 do tipo G e 7 do tipo K. Com essa amostra, podemos observar na

fig.(5a) um pico em torno de 2 giga-anos para estrelas do tipo F mas para aquelas do tipo G,

só se torna evidente no Boxplot da fig.(5b), na qual possui uma média de 6.7 giga-anos. Além

disso, o intervalo da idade para as estrelas do tipo F está entre 0.2 e 12.8 giga-anos, com diversos

outliers entre 5 a 13 giga-anos, enquanto para as do tipo G, o intervalo se configura por todas

as faixas etárias com outliers presentes em idades avançadas.

É importante salientar que a maior assiduidade de estrelas do tipo F em detrimento
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as do tipo G se deve, principalmente, a magnitude de operação do instrumento, ou seja, por pos-

suir fraco brilho e consequentemente ter revés na especificação dos seus parâmetros, é inerente

que estrelas do tipo G estejam escassas à medida que a distância aumenta [30].

3.1.2 Metalicidade

A metalicidade da amostra foi derivada do sistema uvby de Strömgren empregando

o uso das calibrações de Schuster e Nissen [82], no entanto, esta calibração propicia erros

sistemáticos para a metalicidade das estrelas anãs do tipo G e K com b− y > 0.46. Na época

da primeira versão do catálogo GCS [30], as calibrações espectroscópicas eram escassas, salvo

estudos espectroscópicos de alta resolução como de Flynn e Morell [83], Tomkin e Lambert

[84], Thorén e Feltzing [85] e Santos et al. [86], que foram utilizados para extrair a metalicidade

para 72 estrelas anãs com 0.44≤ b− y≤ 0.59.

Esse erro oriundo em algumas estrelas da amostra foi reanalisado na segunda versão

do catálogo (GCS II [31]), na qual derivaram uma nova relação com base na amostra das 72 es-

trelas citadas acima e usando os mesmos termos da calibração de Schuster e Nissen [82]. Essas

novas metalicidades adquiridas se mantiveram no GCS III [32]. Por fim, a amostra constitui de

14351 estrelas com metalicidade entre −2.0 e 0.45 dex e a sua distribuição por tipo espectral

está disposta na fig.(6).

Figura 6: Distribuição da metalicidade para toda amostra segmentada por tipo espectral.
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Fonte: Autoria própria. (a) Histograma da amostra para estrelas do tipo F (linha laranja) e G
(linha azul). (b) Boxplot com indicativas da média na metalicidade: -0.13 dex para estrelas

tipo F e -0.14 dex para o tipo G.

A fig.(6a) consta com o histograma da metalicidade para as estrelas do tipo F (linha

laranja) e tipo G (linha azul) de toda amostra, sendo que, para aquelas do tipo F a metalicidade

está entre−1.78≤ [Fe/H]≤ 0.45 e para o tipo G,−2.0≤ [Fe/H]≤ 0.39. A média é evidenciada
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no Boxplot da fig.(6b), com −0.13 dex para o tipo F e −0.14 dex para o tipo G, o que nos leva

a considerar que a presente amostra é composta, em sua grande maioria, de estrelas pobres em

metais.

3.1.3 Distância

Praticamente todas as estrelas da amostra dispuseram de dados de paralaxe e mo-

vimento próprio, derivados dos catálogos Hipparcos [87] e Tycho-2 [88]. Quando tais dados

apresentavam uma precisão menor que 13%, foi utilizado a paralaxe fotométrica ao invés da

trigonométrica. No GCS I [30], usufruı́ram de calibrações de Crawford [89] para as distâncias

fotométricas de estrelas do tipo F e de Oslen [90] para aquelas do tipo G. Essa divergência entre

ambas estimativas de distância foram usadas para prognosticar possı́veis estrelas binárias ou

com alguma peculiaridade espectral.

Essas calibrações foram revisadas no GCS II [31], pois evidenciaram erros sis-

temáticos nas distâncias fotométricas e com a redução dos dados de Hipparcos por van Le-

euwen [91], o catálogo GCS III [33] minimizou os erros de paralaxe, aperfeiçoando de maneira

substancial os dados da amostra.

Com esses dados, foram computados parâmetros como a distância da estrela ao Sol

R, magnitude absoluta e com as coordenadas equatoriais2, foram determinadas as coordenadas

galácticas l e b [33] definidas na subseção 2.3. Assim, a distribuição dessa distância para toda a

amostra dividida por tipo espectral pode ser avaliada na fig.(7).

Figura 7: Distribuição da distância para toda amostra segmentada por tipo espectral.
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Fonte: Autoria própria. (a) Histograma da amostra para estrelas do tipo F (linha laranja) e G

(linha azul). (b) Boxplot com indicativas da média na distância: 93 pc para estrelas tipo F e 64
pc para o tipo G.

2Coordenadas que descrevem a posição do objeto no espaço a partir do plano equatorial celeste em função dos
ângulos de ascensão reta e de declinação [92].
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As 14351 estrelas do catálogo varrem uma distância entre 1 a 2192 pc, sendo 4 ≥
R≥ 2192 para o tipo F e 1≥ R≥ 436 para o tipo G. Em ambos os tipos existem a evidência de

picos para distâncias mais próximas (93 pc para o tipo F e 64 pc para o tipo G) como mostrado

nos gráficos da fig.(7). Novamente percebemos o efeito da magnitude sobre a detecção de

estrelas mais brilhantes (tipo F) e mais fracas (tipo G) em função do limite da distância, uma

vez que,

F? ∝
L?

R2
?
, (3.3)

expressa o parecer de que estrelas com baixa luminosidade (L?) a grandes distâncias (R?) terão

um fluxo (F?) menor, dificultando a sua identificação [4].

3.2 Filtragem dos dados

Perante as análises elucidadas para a amostra total do catálogo na seção anterior,

este trabalho empregou os seguintes critérios de filtragem:

1. Apenas estrelas single;

2. idade ≤ 10 giga-anos com erro < 25%;

3. R≤ 120 pc.

Definir nossa amostra descartando estrelas binárias ou variáveis é essencial para

evitar contaminações nos valores dos parâmetros astrofı́sicos, uma vez que, como foi visto,

logram de medidas de fotometria. Assim, para excluir as binárias da amostra, seguimos a

indicação presente no catálogo, que já traz um indicador que separa essas duas populações.

Além disso, limitamos a idade estelar para ser inferior a 10 giga-anos, valor apro-

ximado da idade do disco galáctico [93]. Nordström, Mayor e Andersen [30] estabelecem que

as estrelas com idades bem definidas contém um error menor que 25%. Portanto usamos o erro

relativo total,

σtotal =

√(
σ

superior
idade − idade

)2
+
(
idade−σ inferior

idade

)2
, (3.4)

onde σ
superior
idade e σ inferior

idade são os limites superior e inferior da idade definidos pelo catálogo, e

consideramos apenas as estrelas que resultam em,

σ =
σtotal

idade
< 0.25. (3.5)

A completude da amostra do catálogo GCS I [30] é dada em um volume de 40

pc (28% de todo o céu), contudo, nessa extensão, contém apenas 1685 estrelas com dados

completos. Incitamos, portanto, em concordância com o critério estabelecido por Sharma et al.

[94], a ampliação da distância até 120 pc para que compreenda uma amostra significativa.
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Com essas filtragens, a amostra final detém de 2755 estrelas, sendo 2215 do tipo

F e 540 do tipo G (ver apêndice A). A disposição dessas estrelas no diagrama HR pode ser

observada pela fig.(8), sua distribuição em um gráfico latitude versus longitude galáctica por

tipo espectral e metalicidade pela fig.(9) e ao longo dos planos fı́sicos definidos pelas eqs.(2.4)

pela fig.(10).

Figura 8: Amostra final disposta no diagrama HR.

Temperatura efetiva Teff (K)

0.0

0.5

1.0

1.5

2.0

2.5

3.0

3.5

4.0

4.5

M
ag

ni
tu

de
 a

bs
ol

ut
a 

M
v

7000 6800 6600 6400 6200 6000 58005600 5400 5200

Fonte: Autoria própria. As estrelas do tipo F e G são representadas pelos pontos laranjas e
azuis, respectivamente.

Figura 9: Distribuição da amostra final nas coordenadas galácticas (l,b).
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Figura 10: Distribuição da amostra final ao longo dos planos fı́sicos XY , XZ e ZY .
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Fonte: Autoria própria. Distribuição das estrelas do tipo F em uma área 300×300 pc2 com o
mapa de cores representando a densidade do número de estrelas em um quadrado de 20×20

pc2. O comportamento destes mapas para as estrelas do tipo G são similares.

No diagrama HR da fig.(8), onde correlaciona a magnitude absoluta Mv com a tem-

peratura efetiva Te f f , observamos que nossa amostra final contém estrelas (anãs) que se encon-

tram na sequência principal com −0.66 ≤Mv ≤ 4.1 para estrelas do tipo F (pontos laranjas) e

1,03≤Mv ≤ 4,32 para do tipo G (pontos azuis).

Destarte, a fig.(9) descreve o comportamento da distribuição da amostra final no

plano l× b onde o tamanho das bolhas reflete nos diferentes valores para a metalicidade, na

qual temos, [Fe/H] > 0 para as bolhas grandes, [Fe/H] = 0 para as médias e [Fe/H] < 0, para

as menores. Assim, percebemos que a amostra final contempla todas as regiões do espaço l×b

com uma distribuição não uniforme da metalicidade tanto para estrelas do tipo F (a esquerda na

fig.(9)) quanto para aquelas do tipo G (a direta na fig.(9)).

A fig.(10) disponibiliza um vislumbre de como nossa amostra se distribuı́ ao longo

dos planos galáctico, meridiano e rotacional, onde vemos claramente que a densidade do

número de estrelas diminui com a distância. Além disso, temos uma distribuição unimodal

no plano XY , enquanto que nos outros dois planos, esta distribuição é bimodal.

Essa separação por tipo espectral que fizemos nos fornecerá uma análise diligente

da amostra final, a saber, a diminuição de bias nas relações entre os parâmetros estelares signi-

ficativos à este estudo que serão discutidos frente aos resultados obtidos no próximo capı́tulo.
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4 RESULTADOS E DISCUSSÕES

Em face dos apontamentos teóricos e observacionais da literatura apresentada an-

teriormente, este capı́tulo tenciona a descrição da análise dos resultados obtidos da relação

idade-metalicidade-distância que foram derivados dos dados fornecido pelo catálogo GCS III

[32] cuja amostra foi filtrada (vide sec.3.2).

4.1 Relação idade-metalicidade

Com a proposta de averiguar, nesse primeiro momento, a relação idade versus me-

talicidade, dispomos da caracterização dessa relação mediante fig.(11) na qual inclui todas as

estrelas da amostra final segregada por tipo espectral.

Figura 11: A relação idade-metalicidade.
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Deste modo, a fig.(11) nos permite visualizar a distribuição da metalicidade como

uma função da idade e do tipo espectral. A referida figura mostra que as estrelas do tipo F

(pontos laranjas) estão concentradas em uma pequena faixa de idade entre 1 e 3 giga-anos,

enquanto as estrelas do tipo G (pontos azuis) parecem ter uma distribuição mais uniforme. Essa

distribuição se deve ao fato de que estrelas do tipo G, por terem uma massa menor do que

as F, permanecem por um tempo maior na sequência principal e, portanto, é mais provável

encontrar estrelas do tipo G com idade maior do que a do Sol do que as do tipo F. Tendo como
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base as estrelas com metalicidade solar ([Fe/H] = 0, em linha tracejada), é fácil observar que

existe uma distribuição assimétrica entre as populações de estrelas mais ricas e mais pobres em

metal. Consequentemente, nossa amostra é majoritariamente composta por estrelas mais pobres

em metal. Esse espalhamento evidente corrobora com os trabalhos de Nordström et al. [30],

Holmberg et al. [31, 32], Edvardsson et al. [68], Feltzing et al. [70] e Marsakov et al. [95].

A análise supracitada da fig.(11) ainda não evidencia um aspecto importante da

relação idade-metalicidade, o que se faz necessário comparar com outros parâmetros, a saber, a

média e dispersão da metalicidade como indicadas na tabela (1).

Tabela 1: Número de estrelas por intervalo de idade, média e dispersão na metalicidade por
tipo espectral

Tipo F Tipo G

Idade (giga-anos) N.o de dados 〈[Fe/H]〉 σ〈[Fe/H]〉 N.o de dados 〈[Fe/H]〉 σ〈[Fe/H]〉

0-1 26 +0.143 0.141 2 +0,12 0,098

1-2 904 -0.108 0.152 7 -0,113 0,179

2-3 995 -0.146 0.146 50 +0,021 0,178

3-4 210 -0.174 0,150 61 -0,009 0,159

4-5 31 -0.366 0.182 58 -0,121 0,178

5-6 32 -0.433 0.117 73 -0,153 0,157

6-7 14 -0.470 0.107 81 -0,177 0,201

7-8 3 -0.546 0.128 88 -0,181 0,193

8-9 – – – 61 -0,222 0,205

9-10 – – – 59 -0,175 0,201

Primeiramente, a tabela (1) mostra claramente a assimetria mencionada no

parágrafo anterior, como indicado pelos valores negativos da média de [Fe/H] a cada inter-

valo de idade. Em particular, o referido desvio padrão é um importante parâmetro que mensura

o grau de espalhamento dos valores de [Fe/H] em cada intervalo de idade. Os valores de σ in-

dicam que a dispersão de metalicidade é praticamente constante para todos os valores de idade,

como mencionado por Holmberg, Nordstrom e Andersen [31]. Como veremos mais tarde, esse

comportamento é diferente quando relacionamos a dispersão com a posição.

Diante desses subgrupos de intervalos de 1 giga-ano, investigamos o diagrama

idade-metalicidade para estrelas F e G na fig.(12). Apesar dos outliers, o boxplot das estre-

las do tipo F promove uma evidência no decréscimo dos valores medianos da metalicidade com

a gradação da idade estelar sistematicamente, em contraposição a do tipo G, que mostra uma

relação relativamente plana entre a idade e [Fe/H]. Os resultados obtidos por Bensby et al. [71]
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são similares ao encontrado no boxplot a esquerda da fig.(12), no entanto, a dissemelhança sutil

entre ambas investigações ocorre no método, na qual Bensby et al. [71] usufruiu de uma sub-

divisão na amostra por 0.1 dex na metalicidade, e no prognóstico da diminuição de [Fe/H] em

função da idade, que acontece entre 5–7 giga-anos.

Figura 12: Diagrama da relação idade-metalicidade.
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Fonte: Autoria própria. Os boxplots de ambos tipos espectrais ilustram a distribuição da
metalicidade por idade no intervalo de 1 giga-anos.

Destarte, o comportamento da dispersão da metalicidade propende a ser maior para

as estrelas pobres em metais do tipo G (ponto azul) do que para aquelas do tipo F (ponto laranja),

como demonstra a fig.(13a) e tende a ser também maior para estrelas G mais velhas (vide

fig.(13b)).

Esse comportamento também foi constatado no trabalho de Edvardsson et al. [68]

para estrelas com 1, 5 e 10 giga-anos em que a dispersão na metalicidade para essas idades

é em torno de 0.1, 0.2 e 0.3 dex respectivamente. Ao compararmos esses valores com os da

tabela (1) e com as figs.(13), observamos que, apesar de próximos, estes são superiores aqueles

encontrados nesse trabalho para estrelas de ambos tipos espectrais. Tais registros de baixa

dispersão na relação idade-metalicidade é correlato com os estudos de Soubiran et al. [73],

Rocha-Pinto et al. [96] e Pont e Eyer [97].

Na vitrine dessas análises a respeito da relação idade-metalicidade, a fig.(14) a es-
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Figura 13: Dispersão da metalicidade em função da sua média e da idade estelar média.
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tabelece conforme as medianas e quartis (1o e 3o) da amostra final separada por tipo espectral.

Figura 14: Mediana e 1o e 3o quartis da relação idade-[Fe/H] da amostra final.
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mediana.

A linha sólida configura a mediana e as linhas tracejadas, os quartis. Notamos

que, novamente, o gráfico superior é aproximadamente plano, com um decaimento excepcional

acentuado em 2 giga-anos e metalicidade -0,2 dex. No gráfico inferior, que remete as estrelas

do tipo F, apresenta um declı́nio com alguns saltos entre 1–2 e 4–5 giga-anos na metalicidade

que vão de 0,2 a −0,2 dex e −0,2 a −0,4 dex, respectivamente.
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4.2 Relação metalicidade-distância

Proferir o comportamento da metalicidade em função da distância no plano

galáctico dispõe da oportunidade de entendermos quais foram os possı́veis mecanismos que

transcorreram para que houvesse a formação da nossa galáxia, como justificamos nos capı́tulos

1 e 2. Paralelo ao estudo de Garnett e Kobulnicky [78], investigamos a metalicidade, primeira-

mente, em função da distância R (pc) das estrelas da nossa amostra ao Sol (ver fig.(15)).

Figura 15: Comportamento da metalicidade em função da distância.
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Fonte: Autoria própria. A intesidade de cores sinaliza a idade estelar de 0 à 10 giga-anos, onde
dividimos a amostra final novamente em tipos espectrais.

Os gráficos da fig.(15) evidenciam a presença de estrelas pobres em metais tanto

próximo quanto distante ao Sol, mas há uma manifestação de estrelas com [Fe/H] < −0.4 nas

regiões entre 80 < R < 120 para o tipo F e entre 70 < R < 90 para o tipo G, ambas em menor

volume. Ao afrontarmos a idade estelar, observamos que para as estrelas do tipo F, existe uma

distribuição inconstante, diferentemente para as estrelas do tipo G, que salienta a assiduidade de

jovens estrelas a distâncias maiores, observação que pode ser devido a menor representatividade

estatı́stica da amostragem. Garnett e Kobulnicky [78] alcançaram resultados semelhantes a este,

mas consideraram que estrelas pobres em metal são incomuns na vizinhança solar, o que não é

notório nos resultados encontrados nesse trabalho.
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Dentro desse contexto, uma análise espacial do comportamento da metalicidade é

extremamente necessário. É importante ressalvar que esse tipo de análise não tem precedente

na literatura. Em primeiro lugar, tencionamos uma descrição do comportamento da dispersão

de [Fe/H] nos planos XY,XZ e ZY derivados das equações (2.4). No entanto, para que essa

investigação seja mais robusta acerca de uma possı́vel tendência na metalicidade sem bias ob-

servacionais que ainda se fazem presentes na amostra devido ao débil de estrelas em determina-

das faixas de idade como mostramos na tabela 1, é necessário a aplicação do método estatı́stico,

reamostragem bootstrap (ver apêndice B), que viabiliza um vislumbre satisfatório desse pro-

blema. Quando segregamos nossa amostra por idade, nós encontramos que existem algumas

áreas que apresentam um número pequeno de dados. Essas áreas estão principalmente loca-

lizadas quando a distância é maior do que 40 pc. No entanto, isso depende ligeiramente do

plano considerado, como pode ser visto na fig.(10). Vale lembrar que a amostra é completa em

magnitude para um volume cujo o raio é 40 pc. Deste modo, essa ferramenta estatı́stica é reco-

mendada para eliminar os efeitos de magnitude que limitam encontrar estrelas G para valores

de distância maior do que 40 pc.

A ideia básica do método bootstrap é gerar novas amostras aleatórias (reamostra-

gens) a partir dos dados fornecidos da amostra original e determinar as estatı́sticas [98]. Des-

sarte, foi usado o procedimento análogo adotado por Silva et al. [99], como mostra o esquema

da fig.(16).

Figura 16: Esquema da reamostragem bootstrap aplicado neste trabalho.

Conjunto de dados [Fe/H]  

Valor mínimo 

...

Conjunto de 1000 
réplicas bootstrap

Estimador adotado

Fonte adaptada: Efron e Tibshirani [110]. Foi gerado um conjunto de 1000 réplicas bootstrap
advindas dos dados originais da metalicidade, na qual adotamos um valor mı́nimo de n = 20

estrelas para que o método se efetive. Para cada amostra original e do bootstrap, foi calculado
o estimador σ[Fe/H].

Posto essa consideração, os gráficos do desvio da metalicidade nos planos galáctico
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(XY ), meridiano (XZ) e rotacional (ZY ) para a amostra original e a bootstrapped para estrelas

do tipo F podem ser do apreciados pela fig.(17) e as do tipo G, pela fig.(18).

Figura 17: σ[Fe/H] da amostra original e da reamostragem bootstrap das estrelas do tipo F nos
planos fı́sicos.

Fonte: Autoria própria. As três figuras à esquerda especificam a dispersão da metalicidade da
amostra original nos planos XY , XZ e ZY (com a área de 300×300 pc2, limitados por uma

porção de estrelas n≥ 20 em cada área estipulada por um quadrado 20×20 pc2), enquanto que
as três à direita retratam a mesma investigação mas com a amostra bootstrapped, sendo o mapa

de cores a intensidade, do mı́nimo ao máximo de σ[Fe/H].

Os gráficos da fig.(17) constatam que, ao avaliar a reamostragem, a tendência global

de σ[Fe/H] da amostra original é modificada, dissociando regiões de σ[Fe/H] > 0.2 próximas ao

centro para áreas mais distantes do Sol. Alguns pontos em particular nos planos, como entre 0
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e 50 do eixo horizontal e entre −50 e 0 do eixo vertical, se acondicionam mesmo na ação do

método estatı́stico. Já os gráficos da fig.(18) intensificaram ainda mais populações de diversas

metalicidades em regiões mais distantes do Sol ao aplicarmos o método de reamostragem.

Figura 18: σ[Fe/H] da amostra original e da reamostragem bootstrap das estrelas do tipo G nos
planos fı́sicos.

Fonte: Autoria própria. Descrição análoga à fig.17.

Tais dispersões apresentadas pelos gráficos podem indicar um “fluxo de aqueci-

mento” nas direções radiais nos planos, onde nas bordas é mais provável encontrar regiões de

“aquecimento”. Esse espalhamento pode estar associado a contaminação pela massa ou outra

propriedade que não temos informação como, por exemplo, se parte das estrelas tem um ou

mais planeta que pode afetar a metalicidade da estrela. Além disso, os gráficos da dispersão
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da idade do tipo F e G, apesar de não ilustrados, são bastante similares aos da fig.(17) e (18),

respectivamente, o que sugere que as regiões de maiores desvios de [Fe/H] são também as de

alta dispersão na idade estelar. Em decorrência a essa análise, a presença de bias na amostra

original da metalicidade pode remeter um parâmetro real de interferência para estrelas do tipo

F, haja vista que instiga a presença de maiores dispersões próximas ao Sol, o que acontece, na

verdade, em maiores distâncias na vizinhança solar.

Uma justificativa para essa presença de desvios na [Fe/H] nos planos foi sugerida

por Pilyugin e Edmunds [100]. Eles propuseram que essa dispersão deve-se a mistura dos

produtos das nucleossı́ntese estelar com o gás interestelar, assentindo o enriquecimento em

nuvens moleculares e o desenvolvimento de um meio heterogêneo. Essa teoria pode ser uma

explicação para os resultados observados quando confrontamos a metalicidade com a distancia

radial e nos planos cartesianos galácticos nas figs.(15),(17) e (18), uma vez que vemos algumas

regiões com picos de σ[Fe/H] maiores que outras. François e Matteucci [101] corraboram essa

teoria importando a concepção de difusão orbital, onde esse espalhamento deve-se ao efeito da

justaposição de diferentes populações estelares na vizinhança solar. Essa teoria sinaliza ainda

que as estrelas se afastam da sua gênese por conta da dispersão das nuvens moleculares, o que

resultaria em uma distribuição de abundância quı́mica em um determinado raio que foi alterado

da população nativa, fator que pode ser um indicativo para a heterogeneidade da dispersão da

metalicidade nos planos fı́sicos observados nas figuras deste trabalho.

4.3 Relação idade-metalicidade-distância

O comportamento da relação idade-metalicidade em função de diferentes distâncias

é mostrado na fig.(19). Assumimos uma segregação simples da nossa amostra em três grupos

de regiões:

• Região mais próxima (0 < R < 40): contém 66 estrelas do tipo F e 28 do tipo G;

• Região “intermediária” (40 < R < 80): contém 767 estrelas do tipo F e 251 do tipo G;

• Região mais distante (80 < R < 120): contém 1382 estrelas do tipo F e 261 do tipo G.

Foi observado que na região mais próxima, existe uma escassa população de jo-

vens estrelas de tipo espectral F, com idades entre 1 e 3,9 giga-anos. Como não apresenta

uma variabilidade de idades estelares, não é possı́vel inferir um comportamento da relação in-

vestigada, apesar de manifestar uma sutil redução de [Fe/H] ∼ −0.03 à 1.5 giga-anos para

[Fe/H]∼−0.12 à 3.5 giga-anos. No que diz respeito àquelas do tipo G, que contempla idades

de 3 a 9,9 giga-anos, percebemos um decaimento efetivo da metalicidade com o aumento da

idade, de [Fe/H]∼ 0.14 à [Fe/H]∼−0.27. Ao confrontarmos as regiões intermediárias e mais
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Figura 19: [Fe/H]-idade para estrelas do tipo F e G em diferentes distâncias.
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Fonte: Autoria própria. Diagrama da relação idade-metalicidade para estrelas do tipo F
(gráficos superiores) e do tipo G (gráficos inferiores) para as distâncias em parsec, da esquerda

para direita, 0 < R < 40, 40 < R < 80 e 80 < R < 120.
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distantes, vislumbramos a gradação da dispersão na [Fe/H] especialmente em estrelas mais jo-

vens (idades entre 1.5 e 3.5 giga-anos) de ambos os tipos espectrais, resultado já esperado após

analises feitas nos gráficos (17) e (18). Apesar desses desvios, a relação idade-metalicidade é

visı́vel para os dois tipos, com diminuições na [Fe/H] no mesmo intervalo etário estelar a mai-

ores distâncias (por exemplo, para 7.5 giga-anos, [Fe/H] decai de −0.5 dex para −0.6 dex em

estrelas F da região intermediária para mais longe, enquanto que para estrelas G com idades de

9.5 giga-anos, diminui de −0.16 dex para −0.18 dex nestas regiões).

Assim como nossos resultados, Garnett e Kobulnicky [78] também obtiveram a

notória redução de σ[Fe/H] em uma determinada idade ao compasso que se aproximamos do

Sol. A justificativa deste fenômeno atribuı́da por eles foi que a amostra mais distante contém

estrelas com propriedades quı́micas que não compactua com a evolução do disco na vizinhança

solar.

Feltzing et al. [70] contra-argumentaram essas observações feitas por Garnett e

Kobulnicky [78] (e consequentemente a nossa) alegando que, por considerar análises espec-

troscópicas, a amostra estelar está limitada em magnitude aparente. Consequentemente, as

estrelas mais distantes são as mais brilhantes. Então se excluirmos as estrelas menos brilhantes

(ricas em metal), preferencialmente estrelas velhas serão excluı́das. Eles concluem que esses

fatores confabulam para formar uma amostra em que estrelas velhas pobres em metal sejam en-

contradas em regiões mais distante do Sol, enquanto que estrelas velhas ricas em metais sejam

suprimidas. No entanto, ao separarmos nossa amostra por tipo espectral, onde estrelas mais

brilhantes são as do tipo F e mais fracas tipo G, nos permite analisar a relação [Fe/H]-idade

sem efeitos de contaminação apontada por Feltzing et al. [70]. Assim, não houve exclusão de

populações estelares, onde encontramos estrelas mais brilhantes velhas pobre em metais a mai-

ores distâncias (80 < R < 120) e também estrelas velhas menos brilhantes com metalicidade

menor do que aquelas na mesma faixa etária a longas distâncias.
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5 CONCLUSÕES E PERSPECTIVAS

A relação idade-metalicidade é uma transcrição do enriquecimento quı́mico no

disco galáctico, uma vez que, se assumirmos que nossa galáxia, no inı́cio de seu desenvolvi-

mento, tinha uma composição quı́mica com pouco metal, então a metalicidade deveria ser uma

forte correlação com a da idade estelar. A cada nova geração de estrelas, mais metais são pro-

duzidos e alguns deles são liberados no meio interestelar por ventos solares e, principalmente,

por explosões de supernovas. Estrelas que se formaram mais tarde deveriam, portanto, ter uma

metalicidade maior do que aquelas que se formaram na fase inicial da galáxia.

Confrontamos este paradigma utilizando o catálogo GCS que contêm estrelas anãs

single do tipo espectral F e G na vizinhança solar em uma extensão de até 120 pc. Além

disso, limitamos a nossa amostra a idades de 10 giga-anos (valor aproximado da idade do disco

galáctico) com erro inferior a 25%. Com essas filtragens, desfrutamos de uma amostra de 2755

estrelas (80.4% dos dados estelares são do tipo F e o restante, do tipo G).

O objetivo dessa pesquisa era inferir o comportamento de tal relação, como foi dis-

cutido na primeira seção do capı́tulo 4. Assim, de acordo com nossos resultados, foi possı́vel

observar que estrelas F apresentam um declı́nio explı́cito da metalicidade em função da idade,

enquanto que àquelas do tipo G, a dispersão se estende por toda faixa etária. Também efeti-

vamos uma estatı́stica trivial, onde computamos a média e desvio padrão da metalicidade para

ambas as amostras no plano idade-metalicidade em intervalos de 1 giga-ano. Novamente o

decréscimo da metalicidade em função da idade se faz presente para estrelas do tipo F, em

contraposição às G, que ainda se mostra relativamente constante esta relação. Outro fator inte-

ressante elucidado por essa análise é que a amostra do GCS não dispõe de uma grande dispersão

como ocorre em outros estudos (ver Edvardsson et al. [68] e Feltzing et al. [70]), um indica-

tivo de que a dispersão observada nessas pesquisas espelha menor acuidade nas medições das

abundâncias quı́micas, o que prejudicaria o vislumbre de uma relação.

Além disso, exprimimos o comportamento da metalicidade em função da distância

R (distância da estrela observada até o Sol). Vimos que existem estrelas pobres em metais

tanto próximo quanto distante ao Sol e para aquelas do tipo F, toda faixa etária estelar está

distribuı́da assimetricamente, distinto às G, que demonstram a presença de jovens estrelas a

distância maiores.

Com a finalidade de averiguarmos o comportamento de σ[Fe/H] nos planos XY , XZ

e ZY , utilizou-se o método de reamostragem bootstrap para ambas amostras de tipo espectral.

Após a aplicação dessa ferramenta estatı́stica nos dados estelares, foi detectado que a tendência

global de σ[Fe/H] da amostra original de tipo F é modificada no bootstrap, onde há um deslo-
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camento de regiões de σ[Fe/H] > 0.2 próximas ao centro para áreas mais distantes do Sol, salvo

certos pontos, tais como entre 0 e 50 do eixo horizontal e −50 e 0 do eixo vertical, que man-

tiveram a mesma dispersão. Para a amostra do tipo G, a reamostragem intensificou ainda mais

populações de diversas metalicidades em regiões mais distantes do Sol. Estas observações de-

monstram que as bordas dos planos são as regiões mais prováveis de efeitos de “aquecimento”,

onde pode estar associado a contaminação pela massa ou outra propriedade, por exemplo, se

parte das estrelas tem um ou mais planeta que pode afetar a metalicidade da estrela.

A relação idade-metalicidade-distância por fim foi analisada. Observamos que na

região mais próxima, existe uma escassa população de jovens estrelas de tipo espectral F, com

idades entre 1 e 3,9 giga-anos que manifestam uma sutil redução de [Fe/H]∼−0.03 à 1.5 giga-

anos para [Fe/H] ∼ −0.12 à 3.5 giga-anos. Àquelas do tipo G, que contempla idades de 3 a

9,9 giga-anos, percebemos um decaimento efetivo da metalicidade com o aumento da idade, de

[Fe/H]∼ 0.14 à [Fe/H]∼−0.27. Ao confrontarmos as regiões intermediárias e mais distantes,

vislumbramos a gradação da dispersão na [Fe/H] especialmente em estrelas mais jovens (idades

entre 1.5 e 3.5 giga-anos) de ambos os tipos espectrais. Apesar desses desvios, a relação idade-

metalicidade é visı́vel para os dois tipos, com diminuições na [Fe/H] no mesmo intervalo etário

estelar a maiores distâncias.

Em linhas conclusivas, observamos uma clara evidência de uma relação idade-

metalicidade, tanto para estrelas mais brilhantes quanto para aquelas mais fracas. A dispersão

de [Fe/H] presente nessa relação, quando confrontada nos planos fı́sicos intensifica a teoria do

meio heterogêneo na vizinhança solar, incorporando a concepção de difusão orbital, fator que

pode ser um dos mecanismos responsáveis pelo aparecimento da diminuição na metalicidade

no mesmo intervalo etário de estrelas próximas a maiores distâncias.

No entanto no decorrer deste trabalho, pode-se observar algumas limitações que le-

vam a lacunas para que pesquisas futuras sejam realizadas. Primeiramente, deve-se segregar a

amostra estrelar por populações do disco fino, grosso e halo, pois nessas regiões há diferenças

na abundância quı́mica, fator que contribui para a análise da teoria da difusão orbital (ver Ni-

dever, et al. [102], Masseron e Gilmore [103] e Mackereth, et al. [104]). Outro ponto a

ser investigado é se a presença de sistemas planetários interfere no comportamento da relação

idade-metalicidade para estrelas de alta e baixa massa, pois essa interferência ainda se faz in-

conclusiva na literatura (Haywood [105] e Maldonado et al. [106]). Por fim, sugerimos a

criação de uma relação idade-metalicidade sintética em um modelo de evolução quı́mica, tal

como o Chempy [107], controlando parâmetros como a função de massa inicial estelar, taxa de

formação estelar e rendimentos de diferentes tipos de supernovas, com o intuito de restringir ao

observado nos gráficos deste trabalho. Com essa ferramenta, será possı́vel investigar quantas

supernovas tipo I foram necessárias para que reproduzisse a dispersão observada nos planos
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fı́sicos e se de fato ocorreu uma difusão orbital no plano galáctico.
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APÊNDICE A -- EXTRATO DA AMOSTRA FINAL

Os extratos da amostra final proveniente dos dados fornecidos pelo catálogo

Genebra-Copenhagen survey [32] segregados por tipo espectral e filtrados de acordo com os

critérios narrados na seção 3.2, podem ser apreciados nesse apêndice. A visualização completa

dessa amostra está disponı́vel no link do Google.doc: 〈https://bit.ly/3ci1gHS〉.
Viabilizamos os dados de 10 estrelas selecionadas do tipo F e do tipo G da nossa

amostra, contendo parâmetros como o nome, idade (em giga-anos), o limite superior (σ superior
idade ) e

inferior (σ inferior
idade ) da idade, metalicidade [Fe/H], distância (em pc), longitude e latitude galáctica

que foram retiradas do catálogo do Casagrande et al. [33], as coordenadas cartesianas galácticas

X ,Y,Z1 (em pc), magnitude absoluta Mv e por último, a temperatura efetiva Te f f em Kelvin (K).

Tabela 2: Extrato da amostra final contendo apenas estrelas do tipo F

Nome Idade σ inferior
idade σ

superior
idade [Fe/H] Distância Longitude Latitude X Y Z Mv Te f f

giga-anos giga-anos giga-anos dex pc graus graus pc pc pc mag K

HD 1000 2.9 2.7 3.1 -0.15 55 65.99 -79.67 4.01 9.01 -54.11 3.18 6237.348
HD 100066 1.8 1.6 2.0 -0.06 113 179.81 70.71 -37.33 0.12 106.66 2.73 6622.165
HD 100081 2.7 2.4 2.9 -0.08 114 297.1 -11.43 50.9 -99.47 -22.59 3.10 6251.727
HD 100255 2.4 1.9 2.7 -0.14 77 202.03 72.49 -21.48 -8.69 73.43 3.37 6441.693
HD 100372 2.9 2.7 3.3 -0.09 95 188.62 72.08 -28.9 -4.38 90.39 3.12 6123.504
HD 10039 2.9 2.7 3.2 -0.22 87 283.18 -67.05 7.73 -33.03 -80.11 3.20 6280.584
HD 1004 2.8 2.3 3.1 -0.15 45 314.02 -61.25 15.04 -15.56 -39.45 3.39 6353.309

HD 100446 6.2 5.3 7.0 -0.48 44 135.38 49.98 -20.14 19.87 33.70 4.10 6025.596
HD 100551 5.7 4.8 6.6 -0.51 92 275.38 45.84 6.01 -63.81 66.00 3.53 6109.42
HD 100604 1.8 1.7 1.9 -0.16 114 283.03 31.59 21.89 -94.61 59.72 2.41 6652.732

Tabela 3: Extrato da amostra final contendo apenas estrelas do tipo G

Nome Idade σ inferior
idade σ

superior
idade [Fe/H] Distância Longitude Latitude X Y Z Mv Te f f

giga-anos giga-anos giga-anos dex pc graus graus pc pc pc mag K

HD 100014 3.2 3.0 3.4 0.20 77 291.43 5.78 27.99 -71.31 7.75 3.40 5915.616
HD 100069 6.9 6.0 7.9 -0.06 75 251.83 64.18 -10.19 -31.04 67.51 3.60 5714.786
HD 10037 6.2 5.2 7.3 -0.35 119 206.97 -79.53 -19.27 -9.81 -117.02 3.61 5997.911
HD 100667 9.6 8.5 10.8 -0.15 67 145.73 60.06 -27.63 18.83 58.06 3.91 5623.413
HD 100796 5.9 5.0 6.8 -0.08 90 196.16 73.15 -25.06 -7.26 86.14 3.63 5915.616
HD 100850 9.9 8.7 11.1 -0.09 61 286.65 23.42 16.04 -53.63 24.25 4.09 5675.446
HD 101117 6.7 5.8 7.7 0.07 62 291.83 8.39 22.81 -56.94 9.05 3.91 5794.287
HD 101348 4.4 3.9 5.0 0.09 81 286.75 25.37 21.09 -70.08 34.71 3.26 5495.409
HD 102089 8.6 7.5 9.9 -0.18 102 298.08 -11.07 47.12 -88.32 -19.58 3.85 5741.165
HD 102161 7.5 6.5 8.6 -0.06 85 217.0 75.08 -17.48 -13.17 82.13 3.75 5741.165

1Para obter esses valores. é necessário converter graus da latitude e longitude galáctica em radianos antes de
computar as eqs.(2.4).

https://bit.ly/3ci1gHS
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APÊNDICE B -- REAMOSTRAGEM BOOTSTRAP

O método Bootstrap foi introduzido pela primeira vez em 1979 por Efron [108]

(ver também [109]) e baseia-se na técnica de reamostrar diversas vezes a amostra original com

o intuito de criar réplicas e inferir, a partir destas, estimativas das quantidades estatı́sticas de

relevância. Assim, neste apêndice, iremos discutir brevemente sobre o método Bootstrap e

como ele pode estabelecer soluções de inferência estatı́stica em relação à estimativa de bias nos

parâmetros. Para mais informações acerca desse método e outros de reamostragem, ver Efron e

Tibshirani [110], Manly [111] e Chernick [112].

Breve descrição do método

Considere uma amostra de n dados independentes,

xxx = {x1,x2, . . . ,xn}, (B.1)

que retém de uma função de distribuição F desconhecida. O princı́pio da reamostragem Boots-

trap consiste em coletar uma sequência de amostras aleatórias de tamanho n, com substituição,

a partir dos dados (B.1) [110, 113]. Esse conjunto de dados reamostrados é designado por,

xxx∗ = (x∗1,x
∗
2, . . . ,x

∗
n), (B.2)

e podem conter, a partir da amostra original (B.1), alguns dados repetidos, como por exemplo,

xxx∗(1) = {x1,x1,x3}
xxx = {x1,x2,x3}

xxx∗(2) = {x2,x3,x2}.

Nesse exemplo expressamos o sobrescrito, b= 1,2, . . . ,B, como sendo o número para o b-ésimo

conjunto de dados B vezes reamostrados, com cada um de tamanho n.

Ademais, o estimador de um determinado parâmetro estatı́stico (por exemplo, a

média) a partir da amostra original x, pode ser escrito como,

θ̂ = f (x1,x2, . . . ,xn) = f (xxx).

Para cada conjunto obtido por reamostragem, podemos traçar a mesma estatı́stica da seguinte

maneira,

θ̂
∗(b) = f (xxx∗(b)) (b = 1, . . . ,B).



52

Tais resultados obtidos por essa estatı́stica dos B conjuntos de dados reamostrados, nos propicia,

portanto, uma estimativa da distribuição de θ̂ da amostra original. Essa hipótese se faz conso-

ante ao teorema do limite central do Bootstrap que nos informa que a medida que amplificamos

o número de B, a média de xxx se aproxima de uma distribuição normal (ver prova em [114]).
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