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RESUMO

Os aglomerados estelares sao essenciais para estudar a idade, a distribuicao espacial, a
dindmica, a cinematica e a composicao quimica de diferentes populagoes estelares em
diferentes componentes Galacticas. Neste projeto, analisamos espectroscopicamente a cine-
matica de uma amostra de estrelas gigantes do tipo K em aglomerados abertos, totalizando
30 espectros estelares do UOCS (UFRGS Open Cluster Survey). Com a velocidade radial
heliocéntrica podemos estimar a pertinéncia das estrelas ao aglomerado. Os espectros
foram obtidos com o espectrografo Goodman do SOAR (Southern Astrophysical Research)
Telescope de 4,1 m, em Cerro Pachon, Chile durante as noites de 8 a 11 de marcgo de
2016. Os espectros tém baixa resolugao (R=2800), alta razao sinal-ruido (S/N>60 em
torno de 3800 A) e cobertura espectral de 3500 a 6160 A. Foram obtidas as velocidades
radiais médias para a amostra usando o deslocamento das linhas dos espectros (Efeito
Doppler) através do software IRAF (Image Reduction and Analysis Facility). Os valores
parciais encontrados no projeto sao, em modulo, muito elevados quando comparados
com a velocidade de escape da Galéxia, indicando que as estrelas nao estariam ligadas
gravitacionalmente a Via Lactea. Desta forma, possiveis problemas estariam associados
com a resolugao espectral ou calibracao em comprimento de onda. Através da velocidade
radial heliocéntrica calculada para estrelas de tipo espectral similar a da amostra (F, G,
K e M) em aglomerados como IC 2391 e NGC 6475, propomos que a resoluc¢ao espectral
nao influencia os resultados. Desta forma, os nossos dados apresentam provavelmente
problemas relacionados com a calibracao em comprimento de onda dos espectros. Este
problema deve estar associado com a dificuldade, durante o processo de redugao dos dados,
em identificar o pico correspondente as linhas de emissao e de linhas préximas no espectro
das lampadas de calibragao.

Palavras-chave: Galéxia. Aglomerados estelares. Aglomerados abertos. Cinematica.






ABSTRACT

Stellar clusters are key to study the age, the spatial distribution, the dynamic, the kinematics
and the chemical composition of different Galactic stellar populations in different Galactic
componentes. In this project, we spectroscopically analysed the kinematics of a sample of
K-type giant stars in open clusters, totalizing 30 stellar spectra from the UOCS (UFRGS
Open Cluster Survey). With the radial heliocentric velocity we can estimate the star
cluster membership. The spectra were obtained with the Goodman spectrograph at SOAR
(Southern Astrophysical Research) 4,1 m Telescope, in Cerro Pachén, Chile, during the
nights of March, 8 to 11, 2016. The spectra have low resolution (R=2800), high signal-
to-noise (S/N=>60 around of 3800 A) and spectral range of 3500 to 6160 A. We obtained
the mean radial velocities using the shift of spectral lines (Doppler Effect) through the
software IRAF (Image Reduction and Analysis Facility). The preliminary values found
in the project are, in modulus, very high when compared with Galaxy escape speed,
indicating that stars is not gravitationally bound to Milky Way. Therefore, there are likely
problems associated with the spectral resolution or wavelength calibration. Through the
radial heliocentric velocities calculated for stars of similar spectral type of the sample
(F, G, K and M) in clusters like IC 2391 and NGC 6475, we propose that the spectral
resolution do not influence the results. Therefore, our data likely present problems related
to the spectra wavelenght calibration. This problem might be associated with the difficulty,
during the reduction process of the data, in identifying the peak corresponding to the
emission lines and near lines in the spectral calibration lamp.

Keywords: Galaxy. Stellar clusters. Open clusters. Stars. Kinematics.
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1 Introducao

A Via Lactea é a Galaxia que melhor entendemos quando consideramos a quantidade
e a precisao das observagoes astronomicas realizadas quando comparado a outras galaxias.
Através da cinemaética e quimica das componentes, estruturas e objetos presentes na
propria Galaxia podemos obter informagoes sobre a sua formagao. Os modelos cléssicos
para a formagao da Via Lactea foram propostos por Eggen et al. (1962) e Searle & Zinn
(1978).

O modelo do colapso monolitico formulado por Eggen et al. (1962) a partir de
observacoes da metalicidade, idade e momento angular de estrelas anas cujas 6rbitas
cruzam a vizinhanca solar, afirma que a Galaxia foi formada de um colapso ordenado e
rapido, da ordem de 10% anos (Eggen et al., 1962). Entretanto, ao analisar uma amostra
de estrelas gigantes de aglomerados globulares do halo Galactico, Searle & Zinn (1978)
concluiram que o modelo de Eggen et al. (1962) era inconsistente, sugerindo assim que
a formacao do halo ocorreu por fragmentacao da nuvem protogalédctica. Desta forma,
segundo esse outro modelo, a Galaxia foi formada a partir da aglutinacao de pequenos
fragmentos de nuvens e outras galdxias menores num processo cadtico e lento, da ordem da
idade do universo (Searle & Zinn, 1978). Recentemente, observagoes de galaxias distantes
e simulagoes computacionais sofisticadas de formagcao de grandes estruturas (como voids
e superaglomerados de galaxias), em concordancia com o modelo ACDM (Lambda Cold
Dark Matter), indicam que o processo de formacao Galactico ocorreu segundo esse cendrio
hierdrquico, a partir de eventos de fusao (merging) e/ou acregao de pequenas estruturas
(Steinmetz et al., 2006).

Estruturalmente, a Via Lactea é formada por 3 componentes principais: halo, bojo
e disco (Freeman & Bland-Hawthorn, 2002; Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016). Além de
outros objetos, essas componentes podem ser tragadas por estrelas gigantes de campo e/ou
em aglomerados e associagoes estelares.

Existem duas componentes esferoidais na Galaxia: bojo e halo. O halo Galactico
apresenta um didmetro de pelo menos 100 kpc (Chiappini, 2001) onde podem ser encontra-
das estrelas velhas (cerca de 10 bilhdes de anos), com alta velocidade, pobres em metais! em

aglomerados globulares e também nuvens de hidrogénio neutro (Sparke & Gallagher, 2007).

L Estrelas pobres em metais (|[Fe/H] < —1) sdo objetos com menor abundancia de Fe quando comparado

NH NH
densidades numéricas para o Fe e H, respectivamente (Asplund et al., 2009).

a abundéancia solar do mesmo elemento, onde [Fe/H| = log (NFE) — log (Npe) , Nre. € Ny sao as
* ©
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O halo Galactico também é composto por uma componente escura: um halo de matéria
escura mais ou menos esférico, que continua entre os mais enigméaticos dos problemas em
aberto da Astrofisica. O bojo Galéctico tem cerca de 2 kpc de raio; as estrelas pertencentes
ao bojo sao estrelas velhas, pobres em metais e apresentam velocidades altamente aleatorias
(Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016).

A componente discoidal da Galaxia se divide em disco fino e espesso. O disco fino
se eleva até cerca de 300 a 400 pc abaixo e acima do plano Galéctico, contendo 95% das
estrelas do disco e sendo composto por estrelas jovens massivas (tipo espectral O e B)
além de gas e poeira (Sparke & Gallagher, 2007). Os aglomerados abertos se distribuem
ao longo do disco fino da Galaxia (Schmeja et al., 2014). O disco espesso é mais velho que
o disco fino e se eleva cerca de 1 kpc abaixo e acima do plano Galéctico (Bland-Hawthorn
& Gerhard, 2016). O Sol esta localizado no disco fino da Galaxia a cerca de 8,2+ 0,1 kpc
do centro Galéactico (Chiappini, 2001; Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016).

Assim, podemos sintetizar as principais componentes da Galaxia esquematicamente

na Figura 1.

Globular clusters
Galactic halo /

S

Galactic bulge

Galactic disk s Galactl'c center //
3 \ 4 ﬂ kp glets 3

e .
L

O, B stars

Emission nebula

Open cluster

2 & s .
/ ‘ " e - “ . * Sun:
k
Gas and dust / S .

Copyright © 2008 Pearson Education, Inc., publishing as Pearson Addison-Wesley.

Figura 1 — Esquema representando as componentes da Galaxia, além de algumas estru-
turas presentes em cada uma delas. Disco: aglomerados abertos, gés e poeira,
nebulosas de emissao e estrelas do tipo espectral O e B; bojo/halo: aglomerados
globulares. O diametro e espessura da Galaxia, bem como a distancia do Sol
ao centro da Galaxia sao indicados na figura, com 1 kpc = 3,09 - 106 km
(Addison-Wesley, 2008).
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Existem dois tipos de aglomerados estelares na nossa Galaxia. Os aglomerados
globulares estao localizados no bojo e no halo e sao constituidos por milhoes de estrelas
ligadas gravitacionalmente que tém idades médias entre 10 a 12 bilhdes de anos (Benac-
quista, 2006; Conroy & Spergel, 2011). Os aglomerados abertos, por sua vez, localizados
no disco Galéctico, sdo formados por dezenas a poucos milhares de estrelas jovens (de 1
milhao de anos) até relativamente velhas (5 bilhdes de anos) que apresentam a mesma,
composi¢ao quimica e também estdo ligadas gravitacionalmente (Conrad et al., 2014;
Cantat-Gaudin et al., 2018). Os aglomerados abertos sao tteis para oferecer informagoes
sobre a Galéxia, tais como os mecanismos de formacao estelar e a propria estrutura e
evolucao estelar, além de tracar as regioes de formacao estelar e o enriquecimento quimico
do disco Galactico (Cantat-Gaudin et al., 2018; Castro-Ginard et al., 2018). De forma,
geral, podemos afirmar que os aglomerados estelares sao essenciais para estudar a idade,
a distribuigao, aspectos dinadmicos, cineméaticos e de composi¢ao quimica de diferentes
populagoes e componentes da Galaxia (Joshi, 2017a,b; Dib et al., 2018).

Nas Figuras 2a e 2b podemos observar as diferencas entre os aglomerados globulares
e abertos nos diagramas cor-magnitude (CMD) destes objetos. Além de parametros
estelares, tais como idade, extincao e moédulo de distancia, encontramos diferencas na
populagao de estrelas de cada objeto. A principal diferenga é que no CMD dos aglomerados
abertos, estes objetos sao dominados por estrelas jovens, enquanto que os aglomerados
globulares sao dominados por estrelas velhas. Vale ressaltar que em aglomerados abertos
mais velhos ha a presenca de estrelas gigantes vermelhas (tipo espectral K e M), como
pode ser constatado na Figura 2b. Em primeira aproximacao, os aglomerados abertos sao
exemplos de objetos com populacao estelar simples? (SSP) (Cantat-Gaudin et al., 2018),
enquanto que podemos verificar multiplas populagoes estelares (MP) em aglomerados

globulares (Bastian & Lardo, 2018).

2 Uma populacio estelar simples (SSP) é aquela que é formada por um conjunto de estrelas que

apresentam um tUnico padrao de idade e abundancia quimica, dentro de uma pequena tolerancia
(Bastian & Lardo, 2018).



22 Capitulo 1. Introdugao

e A e [FerH]
21 T
<
toigy -1.0
" |
/ Gigantes
/ Vermelhas
$ 2 15
-2.0
6_
-DI,S UED (]I.S 1 !{l 1 15 Ef() 2f5
Ggp - Gpp
(a)
s — log(age)
- %
£ \
/ I 95
Tous o
0 e, I
-""‘_:"."."'- / i
% Gigantes
K Vi
5 » Vermelhas i
/
2 5
8.5
10 8.0

0 1 2 3 4
Ggp - Gpe

(b)

Figura 2 — CMDs compostos obtidos com os dados do Gaia DR2 (Data Release 2; Gaia
Collaboration et al. 2018) para (a) 14 aglomerados globulares, coloridos segundo
a metalicidade (abundéncia de [Fe/H]), e (b) 32 aglomerados abertos, coloridos
segundo a idade usando a extingao e o médulo de distancia e com a indicagao
das estrelas gigantes vermelhas. Ggp e Grp sao bandas passantes do Gaia entre
3300 a 6800 A e 6300 a 10500 A, respectivamente, e Mg é a magnitude absoluta
na banda G para estrelas individuais.
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Na Figura 3 podemos constatar a diferenga entre os CMDs de dois aglomerados
abertos de idades diferentes. Ruprechet 91 tem idade de cerca de 8- 107 anos (Turner et al.,
2005). Apesar de nao ser calculada a idade para o aglomerado Gulliver 1 na literatura,
quando comparamos o seu CMD com o da Figura 2b, concluimos que o aglomerado Gulliver
1 é mais antigo que Ruprechet 91. Desta forma, observamos que os aglomerados abertos

mais velhos apresentam estrelas no ramo das gigantes vermelhas (RGB).
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Figura 3 — CMDs compostos de aglomerados abertos de idades diferentes com indicagao
do RGB do aglomerado mais velho. Pontos mais claros correspondem ao CMD
do aglomerado aberto Ruprechet 91 e pontos mais escuros correspondem ao
CMD do aglomerado aberto Gulliver 1. As estrelas dos aglomerados estao
dispostas segundo as suas paralaxes, identificando os dois aglomerados. BP e
RP sao bandas passantes do Gaia e G é a magnitude absoluta na banda G
para estrelas individuais. (Cantat-Gaudin et al., 2018).

O RGB ¢ uma regiao no CMD composta por estrelas gigantes vermelhas de baixa
massa (entre 0,8M e ~ 2M) que tém uma camada de hidrogénio em fusdo e ainda nao
comegaram a fundir hélio em seus nucleos (Sparke & Gallagher, 2007; Pols, 2011). As
estrelas gigantes vermelhas sao do tipo espectral K e M muito maiores (R, 2 10Ry) e

mais luminosas (L, 2 10Ls) que estrelas da sequéncia principal de mesma temperatura
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efetiva (Karttunen et al., 2007). As estrelas do tipo espectral K tém temperatura efetiva
entre 3900 a 5200 K, com espectro dominado por linhas metéalicas e linhas fortes de H,
K e banda G. Arcturus (a Bootis), Pollux (5 Geminorum) e Aldebaran (o Tauri) sao
exemplos de estrelas do tipo K (Karttunen et al., 2007; Comins & Kaufmann III, 2010).

Podemos evidenciar diferencas na distribui¢ao espacial na Galaxia dos aglomerados
abertos e globulares a partir das Figuras 4 e 5. Como pode ser observado na Figura
4, constatamos que a distribui¢ao de aglomerados abertos, com parametros astrofisicos
calculados (Kharchenko et al., 2013), é proximo a nossa posi¢ao na Galaxia (dxy < 1,8 kpc)
e, pela Figura 5, observamos que os aglomerados abertos se distribuem no disco da Galéxia.
Desta forma, encontrar aglomerados abertos distantes ¢é dificil devido a poeira existente
no disco da Galaxia, de forma que, observacionalmente, é mais facil obter informagoes de

aglomerados proximos.
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Figura 4 — Distribui¢do de aglomerados abertos e globulares do survey MWSC (Milky
Way Star Clusters) projetados no plano da Galaxia, onde X e Y sao coorde-
nadas retangulares Galacticas. Pontos sao aglomerados abertos e associagoes,
tridngulos marcam aglomerados globulares (Kharchenko et al., 2013).
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Figura 5 — Distribuicao de aglomerados abertos da Galaxia no survey MWSC no plano
(Z, dxy), onde dxy é a distancia no plano Galactico a partir do Sol e Z é a
distancia até o plano Galactico. A linha cheia mostra os limites correspondentes
a latitude Galéactica b = +20°. A linha tracejada marca o plano Galactico
(Schmeja et al., 2014).

A partir da cinematica de aglomerados abertos podemos obter informacoes sobre
a estrutura do disco Galactico bem como a sua evolugao (Cantat-Gaudin et al., 2018;
Soubiran et al., 2018). Por isso, devemos caracterizar uma amostra de dados observados
através da velocidade radial para considerar o pertencimento das estrelas ao aglomerado
(ver, por exemplo, Carraro et al. (2016)). O RAVE (Radial Velocity Experiment; Steinmetz
et al. 2006) é um exemplo de survey recente que buscou analisar a velocidade radial e
outros parametros atmosféricos estelares de forma a obter informagcoes sobre as estruturas
e a cinemética da Galaxia.

Na literatura, os estudos que apresentam as mais completas compilagoes de aglome-
rados abertos conhecidos sao Dias et al. (2002) e Kharchenko et al. (2013), suplementados
por Schmeja et al. (2014), Scholz et al. (2015) e Froebrich (2017). Dois catélogos, em
particular, se destacam: WEBDA? (Web version of Base Données Amas; Dias et al. 2002)
e MWSC? (Kharchenko et al., 2013). O WEBDA tem como objetivo auxiliar astrénomos
profissionais e amadores. No catalogo sao obtidas informagoes sobre os aglomerados por
meio da navegagao no contetido do banco de dados. WEBDA ¢ um catalogo de aglomerados
abertos com uma versao disponivel na internet do banco de dados de aglomerados abertos-
BDA (Base Données Amas; Dias et al. 2002). O MWSC é um catalogo que apresenta em
sua maioria aglomerados abertos (cerca de 93,4% da amostra do survey), mas aglomerados

globulares também estao presentes (Kharchenko et al., 2013).

3 http://webda.physics.muni.cz/

4 http://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/qcat?J /A+A /558 /A53
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1.1 Objetivos

O objetivo central do nosso Grupo de Pesquisa é, primeiro, caracterizar espectros-
copicamente e, segundo, determinar a velocidade radial heliocéntrica de uma amostra de
centenas de estrelas gigantes do tipo K em aglomerados abertos da Galéxia, no contexto
do survey UOCS (UFRGS Open Cluster Survey, conforme explicado na Se¢ao 3.4). Neste
trabalho, em particular, analisamos uma subamostra de 7 aglomerados abertos, totalizando
cerca de 30 espectros de estrelas gigantes. Além de determinar as velocidades radiais que
sao importantes para calcular a probabilidade de pertinéncia das estrelas aos aglomerados

estudados, n6s também testamos métodos de analise que serao aplicados a todo o survey.
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2 Dados Observacionais

2.1 UOCS

Os dados aqui estudados fazem parte de uma proposta observacional mais ampla
que busca analisar aglomerados abertos da Galaxia, UOCS (UFRGS Open Cluster Survey).
O survey tem como PI (Principal Investigator) o orientador do presente trabalho, o Prof.
Dr. Alan Alves Brito, além de englobar professores, pés-doutorandos e estudantes do
Departamento de Astronomia do Instituto de Fisica da UFRGS. O survey esteve em curso
entre os semestres de 2016.1 e 2017.2 e, no momento, os dados encontram-se em fase de
redugao e analise.

O UOCS tem como objetivos:

e aumentar o nimero de aglomerados abertos que tém sido estudados espectroscopica-

mente;
e calcular as velocidades radiais para estrelas da amostra;
e compreender a distribuicao quimica da amostra do survey;

e ajudar a melhor entender o fenémeno de miltiplas populagoes estelares (MPs) em

aglomerados estelares.

Enquanto as MPs tém sido amplamente observadas nos aglomerados globulares, a
existéncia delas em aglomerados abertos é ainda debatida na literatura (Bastian & Lardo,
2018). Desta forma, como um primeiro estudo do projeto mais amplo, analisamos aqui,
cinematicamente, estrelas gigantes em aglomerados abertos velhos da Galaxia para céalculo
de pertinéncia das estrelas. Este passo é importante para posterior analise quimica, que
sera utilizada para buscar variagoes de abundéancias na amostra ao se investigar as MPs
em aglomerados abertos mais velhos.

Como essas variagoes de abundancia sao observadas em estrelas do RGB, a amostra
do UOCS ¢é composta de 530 estrelas gigantes do tipo espectral K de 30 aglomerados
abertos da Galaxia. Considerando a anélise quimica a ser realizada, foram obtidos espectros
das estrelas de tipo K tendo em vista que, para este tipo espectral, a banda G é intensa. Os
dados dos aglomerados abertos analisados no UOCS foram obtidos a partir dos catalogos
WEBDA (Dias et al., 2002) e MWSC (Kharchenko et al., 2013) e podem ser observados

na Tabela 1. Os dados analisados neste trabalho foram retirados da amostra do UOCS.
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Tabela 1 — Dados dos aglomerados abertos a serem analisados pelo UOCS, obtidos nos

catalogos WEBDA (Dias et al., 2002) e MWSC (Kharchenko et al., 2013).

Objeto A R> Dec.* 1(°) b (°)  Distancia (pc) Idade
(hh:mm:ss) (°:) (10% anos)

NGC 2184  06:11:12,00 -03:26:00,00 211,41  -10,52 640 0,23
NGC 2204  06:15:33,00 -18:39:54,00 226,01 -16,11 2629 0,79
NGC 2243  06:29:34,00 -31:17:00,00 239,48 -18,01 4458 1,08
NGC 2287 06:46:01,00 -20:45:24,00 231,02  -10,44 693 0,24
Alessi 3 07:16:24,00  -46:36:00,00 257,84  -15,37 288 0,74
Melotte 66  07:26:23,00 -47:40:00,00 259,56  -14,24 4313 2,79
NGC 2394  07:28:36,00 +07:05:12,00 210,78 11,47 660 1,12
Berkeley 39  07:46:42,00 -04:36:00,00 223,46 10,10 4780 7,94
ASCC 42 07:52:51,00 -53:00:35,00 266,41 -12,85 800 0,37
NGC 2539  08:10:37,00 -12:49:06,00 233,71 11,11 1363 0,37
NGC 2548  08:13:43,00 -05:45:00,00 227,87 15,39 769 0,36
ASCC 51 09:18:00,00 -69:41:24,00 286,24  -14,08 500 0,34
Turner 5 09:33:51,00 -36:36:54,00 264,23 11,05 400 0,31
MWSC 5060 10:10:28,20 -14:02:42,00 254,381 33,254 1445 5,01
MWSC 5062 10:12:21,60 -09:10:52,00 250,618 37,050 5232 2,82
NGC 3680  11:25:38,00 -43:14:36,00 286,760 16,920 938 1,19
MWSC 5117  11:40:19,20 -17:50:06,00 279,955 41,844 1380 2,29
NGC 5460  14:07:27,00 -48:20:36,00 315,750 12,630 678 0,16
MWSC 5279  15:11:36,60 -21:25:41,00 341,397 30,783 2066 1,26
MWSC 5295  15:34:39,00 -13:22:48,00 352,490 33,365 1764 2,29
MWSC 5312 16:11:34,80  -15:57:36,00 357,392 25,109 2910 1,26
MWSC 5318 16:20:42,00 -17:14:06,00 357,893 22,621 1169 3,85
MWSC 5319  16:21:00,00 -15:08:35,00 359,690 23,908 1326 3,16
MWSC 5321  16:26:49,90 -08:55:37,00 6,076 26,616 7655 1,86
MWSC 5323 16:27:03,60 -07:10:12,00 7,707 27,606 1925 2,37
MWSC 5326 16:32:47,40 -17:08:35,00 359,941 20,449 1637 3,06
MWSC 5731  20:02:49,90 -16:13:12,00 25,792  -22,905 3377 1,84
MWSC 5751  20:35:46,30 +07:59:06,00 52,837 -18,912 1532 1,78
NGC 6994  20:59:00,00 -12:38:00,00 35,710 -33,940 620 2,51
NGC 5764  21:09:34,20 +19:29:10,00 320,970 5,870 2800 0,20

* Coordenadas equatoriais J2000.
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2.2 Objetos Estudados

Na Tabela 2 estao os dados obtidos a partir do catalogo MWSC (Schmeja et al.,
2014) para uma amostra de 7 aglomerados abertos retirados da amostra do UOCS e
analisados neste trabalho. A maioria dos objetos da amostra nao tém suas velocidades
radiais calculadas na literatura. Assim, os resultados encontrados serao novos e deverao ser
conferidos por meio de testes. Na Figura 6 estao indicados os aglomerados abertos analisados
comparados com a amostra do UOCS e na Figura 7 estao os finding charts dos aglomerados

da subamostra indicando as estrelas que foram analisadas espectroscopicamente.

Tabela 2 — Dados dos aglomerados abertos analisados no trabalho obtidos no catalogo
MWSC (Schmeja et al., 2014).

Objeto A R~ Dec.* 1(°) b (°) Distancia (pc) Idade
(hh:mm:ss) (°) (10% anos)

MWSC 5117 11:40:19,20 -17:50:06,00 279,955 41,844 1380 2,29
MWSC 5279 15:11:36,60 -21:25:41,00 341,397 30,783 2066 1,26
MWSC 5295  15:34:39,00 -13:22:48,00 352,490 33,365 1764 2,29
MWSC 5312 16:11:34,80 -15:57:36,00 357,392 25,109 2910 1,26
MWSC 5318 16:20:42,00 -17:14:06,00 357,893 22,621 1169 3,85
MWSC 5319  16:21:00,00 -15:08:35,00 359,690 23,908 1326 3,16
MWSC 5323 16:27:03,60 -07:10:12,00 7,707 27,606 1925 2,37

* Coordenadas equatoriais J2000.

eUOCS
\+Analisados

‘081

Figura 6 — Distribuicao dos aglomerados abertos na Galéxia presentes no UOCS e analisa-
dos neste trabalho.
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L http://archive.eso.org/dss/dss
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Também foram estudadas estrelas com velocidade radial heliocéntrica conhecida
na literatura dos aglomerados abertos IC 2391 e NGC 6475 que foram utilizados em
testes. Desta forma, utilizamos dados ptblicos do ESO - UVES POP? (European Southern
Observatory - UVES Paranal Observatory Project) de espectros de estrelas similares a
nossa amostra (tipos espectrais F, G, K e M) dos aglomerados abertos IC 2391 e NGC
6475. O aglomerado IC 2391 é um aglomerado aberto da constelacao da Vela que esté a
uma distancia de ~150 pe, rico em metais ([Fe/H| = +0,06+0,06) e jovem (~35 milhdes
de anos) (Barrado y Navascués et al., 2004; Platais et al., 2007). O aglomerado aberto
NGC 6475 é um aglomerado da constelacao do Escorpiao que estd a uma distancia de
300 pc, € rico em metais (|[Fe/H| = +0,034+0,01), e tem idade de 200£50 milhoes de anos
(Villanova et al., 2009).

Foram obtidos 19 espectros de estrelas que pertencem ao aglomerado IC 2391 e 7
espectros de estrelas que pertencem ao aglomerado NGC 6475 ja reduzidos e calibrados
em comprimento de onda. Os espectros apresentam alta resolugao (R = 80000) e intervalo
de comprimento de onda entre 3060 a 10398 A (1 A= 10"'° m), para o aglomerado IC
2391, e 3070 a 10399 A, para o aglomerado NGC 6475. Podemos observar na Tabela 3 os

dados dos aglomerados e na Figura 8 a identificagao das estrelas observadas em cada um.

Tabela 3 — Dados dos aglomerados-teste analisados no trabalho obtidos no catéalogo
WEBDA (Dias et al., 2002).

Objeto A R* Dec.* 1(°) b (°) Distancia (pc) Idade
(hhomm:ss) — (°:) (105 anos)
IC 2391 08:40:32  -53:02:00 270,362 -6,839 175 45,81
NGC 6475 17:53:51 -34:47:36 355,861 -4,501 301 298,54
* Coordenadas equatoriais J2000.
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Figura 8 — Identificagao de algumas estrelas analisadas espectroscopicamente em cada
aglomerado-teste (ESO - DSS).

2 http://www.eso.org/sci/observing/tools /uvespop.html
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2.3 Observagoes

As observagoes do survey UOCS para a amostra analisada neste trabalho foram
realizadas durante as noites dos dias 8 a 11 de margo de 2016 com o espectrografo Goodman
do SOAR (Southern Astrophysical Research) Telescope de 4,1 m localizado em Cerro
Pachon, Chile, e descrito em detalhes por Clemens et al. (2004). Foi utilizado um detector
CCD (Charge Coupled Device) com 4096 x 1896 pixeis e com escala de pixeis de 0,15
arcsec/pixel. A regiao espectral coberta foi de 3500 a 6160 A. Os espectros obtidos sao
de baixa resolucao (R = 2800) e alta razao sinal-ruido (S/N > 60 em torno de 3800 A).
Foram utilizados os modos MOS (Multiobject Spectroscopy) e longslit (fenda tinica) na
obtencao dos dados. A fenda da mascara longslit utilizada tem aproximadamente 1,03
arcsec. A rede de difracdo utilizada tem 600 1/mm (0,65 A /pixel) sem o uso de filtros.

As calibragoes em comprimento de onda utilizaram lampadas de CuHeAr com
tempo de exposicao de 120 s e lampada de quartzo para flat com tempo de exposi¢ao de
40 s, com e sem rede de difracao (sem rede de difragao é ttil para eliminar luz espalhada).
As calibragoes foram realizadas para cada estrela observada ao longo da noite.

A redugao dos espectros foi realizada por um dos membros da colaboragao através de
tarefas do software IRAF? (Image Reduction and Analysis Facility). Conforme cronograma

do survey, havera mais estrelas para serem analisadas assim que forem reduzidas.

3 http://iraf.noao.edu/
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3 Metodologia

3.1 Velocidade radial

A velocidade real ¢ de uma estrela pode ser decomposta nas componentes: radial

(¢) e transversal (7;), como pode ser observado na Figura 9.

Figura 9 — Representacao das componentes radial e tangencial da velocidade real ¢ de
uma estrela, do seu movimento préoprio p, angulo 6 formado pelo seu vetor
velocidade real U e a linha de visada e sua distancia r até um observador.

Desta forma, podemos escrever, vetorialmente, a velocidade real da estrela pela

equagao:

T =7 + 0. (1)

A componente da velocidade real de uma estrela na direcao radial, ou seja, ao
longo da linha de visada, é denominada de velocidade radial .. Desta forma, a velocidade
radial é a velocidade com que a estrela se aproxima ou se afasta de nés e é obtida pelo
denominado desvio Doppler (ver Sec¢ao 3.2). A componente perpendicular a velocidade
radial, responsavel pelo movimento proprio i da estrela, é denominada de velocidade
transversal ;. A relagao entre o movimento proprio u e a velocidade transversal é dada

por:

v = ur, (2)

onde r ¢ a distancia entre o observador e a estrela (Karttunen et al., 2007).
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3.2 Efeito Doppler

Christian Doppler (1803-1853), fisico e matematico austriaco, deduziu em 1842
que se existe velocidade relativa entre uma fonte de ondas (podendo ser luminosa, como
as estrelas, ou sonora, como uma sirene) e um observador, logo ha4 uma variagao no
comprimento de onda detectado pelo observador. Se observador e fonte se aproximam o
comprimento de onda detectado pelo observador é menor do que aquele emitido pela fonte;
caso contrario, se o observador e a fonte se afastam, o comprimento de onda detectado pelo
observador é maior do que aquele emitido pela fonte. Podemos observar, esquematicamente,

esse efeito na Figura 10.

Figura 10 — Representagao esquematica do efeito Doppler indicando a diferenca de com-
primento de onda para uma fonte luminosa se movendo da direita para a
esquerda (Kepler & Saraiva, 2014).

Na prética, esse efeito é observado, por exemplo, quando uma sirene de ambulancia
se aproxima e se afasta de um observador parado em uma avenida. Quando isso acontece,
h& uma diferenga no som da sirene quando a ambuléancia esta se aproximando e quando
esta passa pelo observador. Esse mesmo efeito também acontece para a luz proveniente
das estrelas ou de galaxias. Por exemplo, dependendo da velocidade relativa de uma
estrela a nds, observaremos a luz desta se tornar mais avermelhada (redshift), caso esta
esteja se afastando, ou mais azulada (blueshift), caso estiver se aproximando (Comins &
Kaufmann III, 2010).

De forma mais completa, a demonstracao da equagao para efeito Doppler pode ser

encontrada no Apéndice B (Equagao 19). Aqui apresentamos apenas o resultado final:

= -1 (3)
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com AN = Agps — Aiap, €M que Ay € 0 comprimento de onda medido pelo observador e
Aap € 0 comprimento de onda medido em laboratorio, isto é, para uma fonte em repouso;
v é o modulo da velocidade real da estrela, ¢ ¢ a velocidade da luz (¢ = 2,998 - 108 m/s) e

6 ¢é o angulo formado pelo vetor velocidade real e a linha de visada (ver Figura 9).

3.3 Conexao entre velocidade radial heliocéntrica e efeito Dop-

pler

Sabendo que a velocidade radial é a componente que é responsavel pelo efeito
Doppler da estrela, podemos considerar a velocidade radial como sendo v, = v cosf (ver
Figura 9) e o modulo da velocidade da estrela como sendo nao relativistica (v < c¢).
Podemos considerar a aproximagao nao relativistica, pois a velocidade das estrelas da
Galéaxia sao muito menores do que a velocidade da luz ¢, desta forma, nao hé erros sensiveis
se utilizarmos esta aproximagao (Barbieri, 2007). Desta forma, a partir da Equagao 3
temos a Equacgao 4, cuja demonstracao detalhada se encontra no Apéndice B (Equagao

20):

DA (@)

Nab &

Ao observarmos o espectro de uma estrela notamos uma curva caracteristica para
a distribuigao de energia emitida por comprimento de onda da estrela (distribuigao de
Planck para o corpo negro) e linhas de emissao ou absor¢ao (dependendo da temperatura,
superficial) caracteristicas dos elementos que estdo presentes na estrela. Para cada tipo de
elemento conhecido existe uma série de comprimentos de onda correspondentes aos fétons
emitidos ou absorvidos pelo 4tomo do elemento.

Ao medirmos a variacdo em comprimento de onda A\ para uma determinada linha
espectral entre o comprimento de onda \,,; medido no espectro da estrela e o comprimento
de onda )\, medido em laboratério, podemos calcular a velocidade radial observada da
estrela. Desta forma, pela medida da variagao do comprimento de onda A\ podemos
calcular a velocidade radial v, da estrela. De fato, os métodos utilizados para determinar
a velocidade radial consistem em medir a variagao em comprimento de onda ao longo dos
espectros observados.

A velocidade radial obtida é a velocidade radial relativa entre a estrela e o observa-

torio no momento de observagao (velocidade radial observada, v,.), levando em conta que
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o observatorio nao pode ser considerado um referencial inercial devido aos movimentos
do planeta. Desta forma, para caracterizar e poder comparar a velocidade radial nesse
instante com outras medidas realizadas ou que serao realizadas, devemos estabelecer um
sistema de referéncia inercial padrao para a sua medida. Portanto, precisamos corrigir a
velocidade radial observada v, pelos movimentos diurno e anual do observador. Assim,
estabelecemos o baricentro do sistema solar como um referencial inercial, no qual, a partir
do conhecimento dos movimentos do planeta podemos caracterizar esse referencial. A
velocidade radial heliocéntrica (V},) ¢ calculada nesse referencial e ¢ o valor publicado e
encontrado na literatura para a velocidade radial de um dado objeto. Podemos expressar

esse resultado, a partir da equacgao:

Vi, = T + Tot + U, (5)

onde v,.,; ¢ a componente da velocidade de rotacao do observatorio na superficie do planeta
na direcao da linha de visada, que é calculada sabendo a velocidade de rotagao no Equador
Vi, = 0,465 km /s, da latitude ¢ do observatério e das coordenadas da estrela, declinagao

0 e angulo horario H, obtida pela equacao:

Urot = Vg cOs @ cosd sen H, (6)

em que Ug € a componente da velocidade da Terra em relagao ao baricentro do sistema
solar na diregao da linha de visada e varia entre 29,3 km/s no afélio e 30,3 km/s no periélio
(Barbieri, 2007).

A partir da velocidade radial podemos identificar em uma amostra de estrelas
quais sao os objetos que estao ligados gravitacionalmente e quais sao estrelas de campo.
Objetos que apresentem, dentro da incerteza, a mesma velocidade radial, estao ligados
gravitacionalmente.

A partir dos espectros podemos calcular o redshift (ou blueshift) z segundo Karttu-

nen et al. (2007) como:

AN
Nab
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Em nosso caso, considerando o limite nao relativistico (v < ¢) e a velocidade radial

v, = v cos B ao utilizar a Equagao 4, encontramos

z=—. (8)

Logo, podemos calcular o redshift (ou blueshift) z a partir do resultado obtido
para velocidade radial da estrela. Assim, uma velocidade radial positiva v, > 0 indica um
redshift (z > 0) e uma velocidade radial negativa v, < 0 indica blueshift (z < 0).

Nos espectros observados, a razao sinal-ruido S/N compara o nivel do sinal com o
nivel do ruido de fundo. Quanto mais alto for a razao sinal-ruido, menor é a influéncia do
ruido sobre a medicao do sinal. Podemos obter, de maneira geral, nos espectros a razao

sinal-ruido S/N calculada a partir de:

SIN = —~2f (9)
ng + (npg)?

onde n é o namero de contagens de fétons, g é o ganho em elétrons por contagem, p é
a razao média de ganho de um elemento de resolu¢ao espectral comparado com outro
(Massey & Hanson, 2011).

Na pratica, podemos calcular a razao sinal-ruido S/N através de um software. Por
exemplo, a tarefa splot do IRAF calcula a razao sinal-ruido em uma regiao A\ do espectro

a partir de:

MEDIA

SIN = RS

(10)

onde MEDIA ¢é a média de elementos de resolucio na regiao A\ do continuo do espectro e
RMS é o desvio padrao das medidas dentro da mesma regiao A\ do espectro.

Outra informacao importante presente nos espectros é a resolucao espectral. Ela
esta relacionada com a capacidade de um instrumento resolver detalhes dos espectros
observados. Quanto maior a resolugao espectral de um instrumento, melhor ele conseguiréa

obter detalhes do espectro. A resolugao espectral R pode ser calculada por:

R=2% (11)

onde A\, é o comprimento de onda médio do espectro (Massey & Hanson, 2011). Logo, a
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partir da Equagao 7 temos:

R=-=2" (12)

3.4 CAlculo das velocidades radiais

As estrelas do survey UOCS foram observadas nos modos MOS e longslit somente
no primeiro semestre de execugao do survey (2016.1). Nos semestres seguintes a equipe
de PI optou por observar apenas no modo longslit. Essa decisao foi baseada apenas no
custo/beneficio de preparagdo das méscaras.

Antes de iniciar o calculo das velocidades radiais foi necessario escolher quais as
linhas espectrais seriam identificadas nos espectros. Considerando o espectro de estrelas do
tipo K (como o da Figura 11), dentro do intervalo de comprimento de onda do survey (3500
a 6200 A), notamos quais as linhas de absor¢ao eram mais visiveis e a qual comprimento
de onda )\, corresponde a linha de absorcao de um determinado elemento. Na Figura 11
algumas linhas de absorcao estao destacadas ao longo do espectro da estrela: H, O, Mg,

Na, e Ca. As linhas de Ca sao intensas nesse espectro, como é tipico em estrelas do tipo

K.

FA=16.94380, DEC= 1.23405, MID=51816, Plate= 394, Fiber=605
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Figura 11 — Espectro tipico de uma estrela do tipo K (SDSS, 2005).
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As linhas escolhidas eram linhas de absorgao de facil identificacdo (linhas mais
intensas, dupletos e tripletos) dentre as linhas existente no espectro. Buscamos entao, em
um banco de dados atémicos e moleculares!, qual o comprimento de onda em repouso A

seria correspondente a linha desse elemento. Na Tabela 4 estao as linhas identificadas.

Tabela 4 — Linhas espectrais identificadas nos espectros das estrelas e utilizadas para
calcular a velocidade radial (NIST, 2017).

Linhas espectrais Comprimento de onda \q; (A)

Call 3933,66
Call 3968,46
Cal 4226,73
Mg I 5167,32
Mg T 5172,68
Mg I 5183,60
Na I 5889,95
Na I 5895,92

Para realizar a anélise dos dados de forma mais simples e automatica, usamos
o IRAF, que é um software que contém ferramentas de anélise de dados astronémicos
através de tarefas (tasks) de pacotes. Em nosso caso, utilizamos o software para calcular a
velocidade radial através da analise do espectro de estrelas.

Para o calculo da velocidade radial heliocéntrica V}, os espectros obtidos devem
apresentar os parametros: ascensao reta, declinacao, data de observagao, época e tempo
universal. Para editar o parametro correspondente a época de observagao EPOCH (época,
da observagao), utilizamos a task hedit. Ela consiste em modificar no header do arquivo
do espectro o parametro correspondente a época de observacao. A tarefa, de modo geral,
altera um parametro quando o usuério insere um outro valor e o salva no arquivo do
espectro. Nos espectros analisados, a época de observagao corresponde a J2000 (Tabela 2).

A task rvidlines do IRAF foi utilizada no calculo das velocidades radiais. O usuério
também deve informar a task um arquivo de linhas espectrais que serao identificadas no
espectro. A partir da tabela de linhas (Tabela 4) criamos um arquivo listando as linhas de
absor¢ao que utilizamos para calcular a velocidade radial. A task realiza o calculo numérico
da velocidade radial a partir da férmula para a velocidade radial (Equagao 4) para cada
linha espectral presente no arquivo de linhas. Como a velocidade radial heliocéntrica V},
leva em conta a época da observacao, também é necessario informar a task o local onde

foram realizadas as observacoes e obtido o espectro. Em nosso caso, as observacoes foram

L NIST - National Institute of Standards and Technology - Atomic Spectra Database
https://www.nist.gov/pml/atomic-spectra-database
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realizadas no telescopio SOAR.
Na execugao da task rvidlines, buscamos identificar linhas de absor¢ao ao longo
do espectro e identificamos (no centroide da curva) o comprimento de onda correspondente

as linhas espectrais que queriamos identificar (Figura 12).

NOAO/IRAF V2.16.1 @saulo Sat 20:42:50 25-Aug-2018
[spec_ MWSC5319_1.0001.fits]: MWSC5319_1 - Aperture 1 150. ap:l beam:l

T T T T T T
6000 [— —
4000 |- —
Na |
2000 [— —
Call “
Mg |
i | | | 1 ] =]
3500 4000 4500 5000 5500 6000

Wavelength (angstroms)

Figura 12 — Espectro de uma estrela do aglomerado MWSC 5319 com a indicacao das
linhas espectrais da Tabela 4 utilizadas para calcular a velocidade radial.

A task calcula a velocidade radial observada v, a partir da identificacao inicial
de algumas linhas espectrais realizadas pelo usuario. Buscamos, assim, identificar linhas
ao longo do espectro. Ao se selecionar uma linha, o software busca no arquivo qual o
comprimento de onda de repouso )\, que corresponde a linha identificada e espera do
usuario uma confirmagao ou que ele insira o valor real do comprimento de onda da linha
espectral. Depois da identificagao manual de algumas linhas espectrais ao longo do espectro,
o usuario pode indicar & task que esta faca a identificacao automatica do restante das
linhas presentes no arquivo. Desta forma, com base no valor inserido pelo usuério para
o comprimento de onda de repouso A\ e a utilizagao das linhas espectrais presentes no
arquivo de linhas, o software calcula a variagao em comprimento de onda A\ e a velocidade
radial observada v, para cada linha. Ao final, a task realiza uma média aritmética simples
das velocidades radiais observadas para cada linha e calcula a velocidade radial observada
v, do objeto, que é exibida ao final da execugao da task. Se os espectros apresentarem todos
os parametros descritos corretamente, o software calcula a velocidade radial heliocéntrica

V. Os resultados encontrados sao salvos em um arquivo.
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4 Resultados e discussao

Uma vez aplicada a metodologia explicada na Sec¢ao 3.4, apresentamos na Tabela 5
os nossos principais resultados (velocidade radial observada v, e heliocéntrica V) para
a subamostra UOCS de estrelas individuais estudadas. Apresentamos, por sua vez, na
Tabela 6, os valores médios para velocidade radial heliocéntrica V), encontrados para os

aglomerados abertos.

Tabela 5 — Velocidades radiais observada (v,) e heliocéntricas (V},) para as estrelas da
amostra.

Estrela vy (km/s) o, (km/s) Vj (km/s) o (km/s)
MWSC5117-2 165,170 17,022 172,890 17,022
MWSC5117-3 151,720 12,150 159,500 12,150
MWSC5117-4 178,8 18,784 186,510 18,784
MWSC5H279-1 165,170 17,022 192,140 17,022
MWSC5279-2 165,170 17,022 192,110 17,022

MWSC5295-1  -33,761 97,152 -9,930 57,152
MWSC5295-2  -144,340 14,462 -116,460 14,462
MWSC5295-3  -224,390 17,205 -196,540 17,205

MWSC5295-4  -173,280 90,173 -145,450 90,173
MWSC5295-5  -135,980 17,577 -108,200 17,577

MWSC5312-1 -9,196 1,956 20,051 1,956
MWSC5312-2 3,040 5,857 32,273 5,857
MWSC5312-3 3,040 5,857 32,230 0,857
MWSC5312-4  -116,770 10,517 -87,581 10,517
MWSChH312-5  -39,473 9,501 -10,315 9,501
MWSC5312-6  -130,130 11,857 -101,000 11,857
MWSC5318-1  -87,826 11,549 -58,205 11,549
MWSC5318-2  -75,310 10,633 -45,700 10,633
MWSC5318-3  -65,926 17,678 -36,334 17,678
MWSC5318-4  -61,261 16,645 -31,708 16,645

MWSC5319-1  -410,430 27,468 -381,400 27,468
MWSC5319-1  -214,110 10,056 -185,020 10,056
MWSC5319-2  -240,630 10,376 -211,560 10,376
MWSC5319-3  -455,570 24,655 -426,560 24,655
MWSC5319-4  -439,650 28,653 -410,670 28,653
MWSC5H319-5  -421,280 31,660 -392,320 31,660
MWSC5323-1  -359,580 26,783 -331,140 26,783
MWSC5H323-2  -480,360 34,699 -451,950 34,699
MWSC5323-4  -511,390 29,942 -483,010 29,942
MWSC5323-5  -475,660 31,868 -447,260 31,868




42 Capitulo 4. Resultados e discussao

Tabela 6 — Velocidades radiais heliocéntricas médias (V) obtidas.

Aglomerado Aberto Vj (km/s) o (km/s)

MWSC5117 172,967 15,985
MWSC5279 192,125 17,022
MWSC5295 114,516 39,314
MWSC5312 -19,057 7,591
MWSC5318 42987 14,126
MWSC5319 -334,588 22,145
MWSC5323 428,340 30,823

Embora os dados da amostra sejam de aglomerados abertos novos do catalogo
MWSC descobertos por Schmeja et al. (2014), nao tiveram suas velocidades radiais
calculadas. Como se pode notar, alguns desses valores estao, em modulo, muito altos
quando comparados com a velocidade de escape da Galéxia (ver, principalmente, MWSC
5319 e MWSC 5323). A velocidade de escape da Galaxia na vizinhanga solar ¢ de cerca de
Vescape = D80£63 km /s (Monari et al., 2018). Uma velocidade radial proxima da velocidade
de escape da Galaxia indica que as estrelas nao estariam ligadas gravitacionalmente &
Galaxia. Segundo Barbieri (2007) raramente sao encontrados valores para a velocidade
radial de estrelas tipicas da Galaxia de 500 km /s e para estrelas mais proximas, velocidades
superiores a 50 km/s s@o raramente encontradas. Desta forma, esses resultados obtidos

nos indicam que os possiveis problemas associados aos dados podem ser:
(i) Resolugao espectral;
(ii) Calibragdo em comprimento de onda.

Os resultados obtidos podem ter sido influenciados pela baixa resolucao dos espectros
(R = 2800), além da selecao de poucas linhas no espectro para o célculo da velocidade
radial. Realizamos alguns testes ao calcular a velocidade para objetos com velocidade
radial heliocéntrica Vj, conhecida na literatura (aglomerados-teste IC 2391 e NGC 6475,
ver Segao 2.2) para verificar se havia algum problema associado a resolucao espectral.

Vale ressaltar que os dados foram obtidos como arquivos do tipo .tfits e como a
tarefa rvidlines utiliza arquivos .fits, foi necessario aprender e utilizar outras tarefas
do IRAF para converter os arquivos e conseguir calcular a velocidade radial heliocéntrica.
As tarefas utilizadas foram trebin, tdump e rspectext. A tarefa trebin cria uma tabela
a partir do arquivo inicial .tfits em um arquivo .tab, enquanto que a tarefa tdump
converte a tabela do arquivo .tab em formato ASCII (American Standard Code for

Information Interchange), gerando um arquivo .txt . Para finalizar, a tarefa rspectext
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converte o arquivo .txt em um arquivo .fits, que é o espectro ja no formato necessério
para se calcular a velocidade radial heliocéntrica.

Nos calculos das velocidades radiais heliocéntricas consideramos as velocidades
obtidas no espectro de alta resolugao (Vi aia), isto ¢, R = 80000, e no espectro com a
mesma resolucao da amostra (Vj, peiza), com R = 2800. Para obter o espectro de baixa
resolucao foi necessario convoluir o espectro de alta resolucao através da tarefa gauss
presente no IRAF. Esta tarefa convolui um espectro de alta resolugao com a fungao eliptica
de Gauss especificado com uma dispersao espectral, de modo que o resultado obtido é
o espectro de entrada na task com uma resolucao menor. Nas Figuras 13a, 13b e 13c,
observamos uma comparagao entre espectros em alta resolugao (R = 80000) e em baixa

resolugao (R = 2800).
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NOAO/IRAF V2.16.1 saulo@saulo Mon 15:13:46 08-0ct-2018

NOAO/IRAF V2.16.1 saulo@saulo Mon 15:14:49 08-0ct-2018
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Figura 13 — Comparacao entre os espectros de diferentes resolucoes espectrais para estrelas
dos aglomerados-teste IC 2391 e NGC 6475. Na Figura (a) observamos um
espectro com resolugao espectral R = 80000 e na Figura (b) o mesmo espectro
com resolugao espectral R = 2800. Na Figura (c) observamos um espectro
em baixa resolugdo (R = 2800) para uma estrela gigante do tipo espectral K
do aglomerado NGC 6475 no mesmo intervalo de comprimento de onda do

survey UOCS.

Inicialmente, utilizamos o mesmo arquivo de linhas (Tabela 4) para o célculo da

velocidade radial heliocéntrica (V},) de cada espectro dos aglomerados-teste pelo mesmo

método empregado na Segao 3.4. Além disso, utilizamos um arquivo de linhas maior (com

297 linhas, ver Tabela 14, em Anexo A) para comparar os resultados obtidos para a

velocidade radial heliocéntrica com um arquivo de linhas menor. O arquivo de linhas menor

(Tabela 4) foi utilizado no célculo da velocidade radial em baixa resolugao enquanto que o
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arquivo de linhas maior (Tabela 14) foi utilizado em alta resolu¢ao. Consideramos, nesse

teste, os espectros convoluidos na mesma resolu¢ao da amostra do projeto (R = 2800).
Os resultados obtidos para as velocidades radiais heliocéntricas calculadas em alta

e baixa resolucao dos espectros dos dois aglomerados-teste, IC 2391 e NGC 6495, pode ser

observado nas Tabelas 7 e 8.

Tabela 7 — Velocidades radiais heliocéntricas em alta (V}, qitq) € baixa (Vj, paiza) resolucao
das estrelas do aglomerado 1C 2391.

Estrela Vi qi1q (km/s)  0aq (km/s) Vi paiza (km/s)  Opgize (km/s)

004 3,851 0,064 3,430 0,455
005 -5,130 0,201 6,179 0,405
010 14,050 0,718 17,771 1,391
014 18,366 0,654 17,334 0,797
022 46,522 4,402 47,382 0,865
026 43,043 3,926 41,398 0,999
035 19,350 0,589 16,185 0,461
036 24,164 0,313 22,770 0,715
044 27,580 0,599 21,856 0,951
051 14,063 0,494 12,913 0,913
052 12,037 0,254 10,634 0,420
056 12,979 0,461 10,640 0,589
073 16,786 0,084 15,118 0,449
095 13,383 0,327 4,120 1,372
096 12,162 0,183 10,462 0,378
097 ~11,087 1,454 ~14,590 1,035
098 15,347 0,171 14,679 0,512
100 14,968 0,326 11,889 0,318
101 95,442 1,110 17,395 0,308

Tabela 8 — Velocidades radiais heliocéntricas em alta (V3 aitq) € baixa (Vi paiza) resolucao
das estrelas do aglomerado NGC 6475.

Estrela  Vh qitq (km/s)  0ata (km/s) Vi paize (km/s)  Opgize (km/s)

HD162391 -37,114 0,292 -34,000 1,193
HD162587 -42,285 0,073 -40,537 0,674
HD320768 -35,310 0,352 -34,668 0,951
HD320865 -22,391 0,734 -35,537 0,306
JJO8 -36,124 0,087 -34,662 0,516
JJ10 -36,694 0,068 -37,583 0,594

JJ22 -35,711 0,316 -35,33 0,351
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Os resultados para a velocidade radial heliocéntrica média, obtidas em alta e baixa
resolucao, das estrelas dos aglomerados estao reunidos na Tabela 9 e estao comparados

com os valores encontrados na literatura.

Tabela 9 — Comparacao das velocidades radiais médias heliocéntricas das estrelas dos
aglomerados IC 2391 e NGC 6475 em alta (V} at,) € em baixa resolugdo
(Vi baiza) com a literatura (Vj, ;) (Conrad et al., 2014).

Aglomerado Vh,alta Oalta Vhbaixa Obaiza Vh,lit Olit
Aberto (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s)
IC 2391 16,73 1,438 14,486 0,756 12,487 3,533

NGC 6475  -35,09 0,352 -36,045 0,719 -21,377 12,72

Pela Tabela 9 observamos que os valores das velocidades radiais média heliocéntrica
sao semelhantes, considerando as incertezas, tanto para alta resolucao, quanto para baixa
resolucao. Além disso, os valores obtidos para as velocidades radiais sao semelhantes ao
valor encontrado na literatura, considerando a incerteza dos dados (Conrad et al., 2014).
Os dados utilizados por Conrad et al. foram do catélogo de velocidades radiais RAVE
(Radial Velocity Experiment; Steinmetz et al. 2006). Apesar de o survey RAVE apresentar
velocidades radiais heliocéntricas muito acuradas (cerca de 0,005 km/s) e utilizar técnicas
de correlagao cruzada para o calculo da velocidade radial (Steinmetz et al., 2006), Conrad
et al. utilizou uma média aritmética ponderada pela probabilidade de pertencimento da
estrela ao aglomerado no calculo da velocidade radial do aglomerado a partir de uma
amostra de estrelas do campo do aglomerado (Conrad et al., 2014).

Os resultados encontrados para um pequeno nimero de linhas espectrais (Tabela 4)
selecionadas nos espectros dos aglomerados IC 2391 e NGC 6475 podem ser observados

nas Tabelas 10 e 11.

Tabela 10 — Velocidades radiais heliocéntricas (V) das estrelas do aglomerado NGC 6475
em baixa resolugao (R = 2800) a partir das linhas espectrais da Tabela 4.

Estrela V3 (km/s) o (km/s)
HD162391 -17,030 6,919

HD162587  -13,389 1,452
HD320768  -9,284 12,763
HD320865  -13,281 1,883
JJ08 ~11,959 1,614
JJ10 11,915 1,563

JJ22 -15,068 3,083
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Tabela 11 — Velocidades radiais heliocéntricas (V},) das estrelas do aglomerado IC 2391 em
baixa resolugao (R = 2800) a partir das linhas espectrais da Tabela 4.

Estrela  V;, (km/s) o (km/s)

004 7,232 1,052
005 2,770 3,301
010 13,097 14,672
014 22,394 5,820
022 54,041 2,616
026 50,475 2,227
035 20,126 3,737
036 28,285 6,728
044 27,916 7,277
051 17,996 5,788
052 11,731 2,810
056 15,366 1,910
073 19,534 1,053
095 13,909 1,820
096 20,133 4,883
097 1,188 26,002
098 14,535 2,947
100 11,982 0,232
101 20,999 4,659

Os resultados para a velocidade radial heliocéntrica média das estrelas dos aglo-
merados com poucas e muitas linhas espectrais selecionadas estao reunidos na Tabela 12.
Utilizamos os resultados obtidos na Tabela 10 para a velocidade radial heliocéntrica média

com muitas linhas espectrais selecionadas.

Tabela 12 — Velocidades radiais heliocéntricas médias das estrelas dos aglomerados IC
2391 e NGC 6475 selecionando poucas linhas (V},) (Tabela 4) e muitas (V)
(Tabela 14) linhas espectrais comparando com a literatura (V}, ;) (Conrad
et al., 2014).

Aglomerado Vip op Vim Om Vi it Olit
Aberto (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s) (km/s)
IC 2391 19,252 7,632 14486 0,756 12,487 3,533

NGC 6475 -13,132 5744 -36,045 0,719 -21,377 12,72

Considerando que o nimero de linhas espectrais marcado nos espectros das estrelas
dos aglomerados-teste é diferente, nao observamos uma variagao significativa no valor
obtido para a velocidade radial heliocéntrica. Devemos apenas ressaltar que a incerteza
encontrada ao se selecionar poucas linhas espectrais é maior do que aquela encontrada
com a selecao de muitas linhas. Esse resultado faz sentido, tendo em vista que se hé
um maior namero de linhas identificadas, havera uma melhor estatistica dos valores das

velocidades radiais calculadas para cada linha espectral de cada espectro e de cada estrela.
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Além disso, ha poucas linhas espectrais bem visiveis em baixa resolucao. Desta forma,
considerando um arquivo de linhas que percorre todo o espectro e, também, um arquivo
de linhas com poucas linhas distribuidas ao longo do espectro, encontramos praticamente
o mesmo resultado para a velocidade radial heliocéntrica.

Quando comparamos as incertezas obtidas para os nossos dados com a literatura,
observamos que elas s@o menores do que aquela encontrada por Conrad et al. (2014).
A maior incerteza oy; da literatura difere dos resultados encontrados devido ao método
empregado no célculo da velocidade radial do aglomerado.

Assim, esses resultados nos sugerem que o problema nao esté relacionado com a
resolucdo espectral, pois a despeito do nimero de linhas selecionadas (presentes no arquivo
de linhas) encontramos os mesmos resultados da literatura, dentro da incerteza. Desta
forma, para a amostra do UOCS, provavelmente existem problemas associados a calibragao
em comprimento de onda realizada para os espectros, afetando, portanto, os resultados
encontrados.

Recentemente os dados do Gaia DR2 foram disponibilizados com uma amostra
de quase 1,7 bilhao de objetos e mais de 7,2 milhoes de estrelas com a velocidade radial
média calculada (Gaia Collaboration et al., 2018). Desta forma, buscamos nos dados do
Gaia DR2 as estrelas da nossa amostra. Sabendo que o Gaia DR2 aumentou o numero de
aglomerados abertos observados, ja que cerca de 50% dos aglomerados abertos detectados
pelos surveys anteriores estavam até 2 kpc de noés. Esse resultado reflete o fato de que
pela diminui¢ao de tamanho angular e luminosidade dos aglomerados com a distancia
associada com obscuragao pela poeira interestelar dificulta a observacao desses objetos.
(Castro-Ginard et al., 2018). Entretanto, com o Gaia DR2 foi possivel obter informagoes
de objetos em torno de um raio de 4 kpc ao redor de nos (Cantat-Gaudin et al., 2018).

Assim, para uma maior confiabilidade nos dados, utilizamos os finding charts dos
aglomerados (Figura 7). O resultado das velocidades radiais obtidas pelo Gaia DR2,
disponiveis anteriormente na literatura e calculados neste projeto para estrelas individuais

foram comparados na Tabela 13.
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Tabela 13 — Comparacao da velocidade radial heliocéntrica (V},) dos dados do UOCS com

os dados do Gaia DR2 e da literatura.
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Observamos que os valores para a velocidade radial média encontrada pelo Gaia
DR2 e neste projeto para os mesmos objetos se encontram bem diferentes (entre 17,45
km/s e 426,92 km/s). O método utilizado para o calculo da velocidade radial pelo Gaia &
obtido através da correlagao cruzada para um espectro no intervalo de comprimento de
onda proximo ao tripleto de Ca IT (8450 a 8720 A)(Gaia Collaboration et al., 2018).

Vale ressaltar que as incertezas encontradas pelo Gaia DR2 sao até duas ordens
de magnitude menores do que aquelas encontradas pela nossa amostra, além de que nem
todas as estrelas da nossa amostra tiveram a velocidade radial obtidas pelo Gaia DR2,
sem contar que o Gaia nao tem uma resolugao tao alta (R = 11500) além de usar uma
lista de linhas limitada, dado que o intervalo espectral utilizado no calculo da velocidade

radial é pequeno.
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5 Conclusoes e perspectivas

Neste trabalho consideramos uma amostra de 7 aglomerados abertos, cerca de
30 espectros estelares, retirados do survey UOCS. Os espectros analisados tiveram suas
velocidades radiais heliocéntricas obtidas por meio do desvio Doppler através de tarefas
do software IRAF. Para um dado espectro de uma estrela, buscamos analisar as linhas de
absorcao presentes no intervalo de comprimento de onda considerado do espectro. Para
cada linha, consideramos seu comprimento de onda medido em laboratério Ay, isto é, em
repouso e disponivel em um banco de dados atdémicos e moleculares. O software calcula a
velocidade radial, a partir da Equacao 4, ao comparar o comprimento de onda da linha
medido A, no espectro com o comprimento de onda da linha em repouso A, e realiza
uma média aritmética simples das velocidades das estrelas para a obtengao das velocidades
radiais médias heliocéntricas para cada aglomerado.

Os dados preliminares analisados neste projeto apresentam resultados cujo médulo
da velocidade radial heliocéntrica é bem elevado quando comparados com a velocidade de
escape da Galaxia (Vescape = 580£63 km/s; Monari et al. 2018). Conforme Barbieri (2007), a
velocidade radial tipica de estrelas da Galéxia nao poderia adquirir estes valores encontrados
no projeto, pois indicaria que as estrelas nao estariam ligadas gravitacionalmente a Galaxia.
Podemos observar tais resultados ao comparar os valores encontrados pelo Gaia DR2 aos
nossos dados (Tabela 13).

Dois problemas poderiam estar afetando os dados: resolucao espectral ou calibracao
em comprimento de onda dos espectros. Para verificar se ha algum problema associado a
resolucao espectral, analisamos dados da literatura para aglomerados-teste IC 2391 e NGC
6475, buscando calcular a velocidade radial heliocéntrica para estrelas de tipo espectral
similar a da amostra. A velocidade radial heliocéntrica encontrada para os aglomerados
estd de acordo com a literatura, dentro da incerteza. Consideramos também que utilizar
uma lista de linhas espectrais a ser identificadas de poucas ou muitas linhas nao afeta
grandemente o valor médio encontrado para a velocidade radial da amostra, bem como a
resoluc@o do espectro (alta ou baixa) nao influencia grandemente no valor médio encontrado
para a velocidade radial.

Desta forma, estes resultados sugerem com base nos aglomerados-teste IC 2391 e
NGC 6475 que provavelmente existem problemas associados a calibragao em comprimento

de onda dos espectros que afetaram os resultados encontrados na amostra do projeto. Esse
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problema deve estar associado com a dificuldade, durante o processo de redugao dos dados,
em identificar o pico correspondente as linhas de emissao e de linhas proximas no espectro
das lampadas de calibragao.

Como perspectivas do presente trabalho destacados a utilizagao de outros métodos
para avaliar o pertencimento das estrelas aos aglomerados abertos observados. Uma
possibilidade para estimar o pertencimento das estrelas é utilizar métodos probabilisticos
bayesianos considerando o movimento préprio obtido do Gaia DR2 para os objetos. Além
disso, a partir dos conceitos aprendidos e desenvolvidos neste projeto, durante a Iniciagao
Cientifica e a graduacao, o trabalho sumarizado aqui serad continuado, na medida do
possivel, como parte de trabalho de Mestrado Académico ao analisar toda a amostra do

UOCS cinematica e quimicamente.



93

REFERENCIAS

Addison-Wesley, P. (2008). Boston: Pearson Education.

Asplund, M., Grevesse, N., Sauval, A. J., & Scott, P. (2009). The Chemical Composition
of the Sun. ARAEA, 47, 1, 481-522.

Barbieri, C. (2007). Fundamentals of Astronomy. Boca Raton: Taylor & Francis Ltd.

Barrado y Navascués, D., Stauffer, J. R., & Jayawardhana, R. (2004). Spectroscopy of Very
Low Mass Stars and Brown Dwarfs in IC 2391: Lithium Depletion and Ha Emission.
Apd, 614, 1, 386-397.

Bastian, N. & Lardo, C. (2018). Multiple Stellar Populations in Globular Clusters. AREA,
56, 83-136.

Benacquista, M. J. (2006). Relativistic Binaries in Globular Clusters. Living Reviews in

Relativity, 9, 2.

Bland-Hawthorn, J. & Gerhard, O. (2016). The Galaxy in Context: Structural, Kinematic
& Integrated Properties. ARAEA, 5/, 529-596.

Cantat-Gaudin, T., Jordi, C., Vallenari, A., Bragaglia, A., Balaguer-Nuitiez, L., Soubiran,
C., Bossini, D., Moitinho, A., Castro-Ginard, A., Krone-Martins, A., Casamiquela, L.,
Sordo, R., & Carrera, R. (2018). A Gaia DR2 view of the Open Cluster population in
the Milky Way. ArXiv e-prints.

Carraro, G., Semenko, E. A., & Villanova, S. (2016). Radial Velocities and Metallicities of
Red Giant Stars in the Old Open Cluster NGC 7762. ApJ, 152, 6, 22/, 6.

Castro-Ginard, A., Jordi, C., Luri, X., Julbe, F., Morvan, M., Balaguer-Nunez, L., &
Cantat-Gaudin, T. (2018). A new method for unveiling Open Clusters in Gaia: new
nearby Open Clusters confirmed by DR2. ArXiv e-prints.

Chiappini, C. (2001). The Formation and Evolution of the Milky Way. American Scientist,
506-515.

Clemens, J. C., Crain, J. A., & Anderson, R. (2004). The Goodman spectrograph. SPIE,
5492, 331-340.



54 Referéncias

Comins, N. F. & Kaufmann III, W. J. (2010). Descobrindo o universo. Porto Alegre:

Bookman.

Conrad, C., Scholz, R.-D., Kharchenko, N. V., Piskunov, A. E., Schilbach, E., Réser, S.,
Boeche, C., Kordopatis, G., Siebert, A., Williams, M., Munari, U., Matijevi¢, G., Grebel,
E. K., Zwitter, T., de Jong, R. S., Steinmetz, M., Gilmore, G., Seabroke, G., Freeman,
K., Navarro, J. F., & et al. (2014). A RAVE investigation on Galactic open clusters. 1.
Radial velocities and metallicities. AéA, 562, A5, 16.

Conroy, C. & Spergel, D. N. (2011). On the Formation of Multiple Stellar Populations in
Globular Clusters. ApJ, 726, 1, 13.

Dias, W. S., Alessi, B. S., Moitinho, A., & Lépine, J. R. D. (2002). New catalogue of
optically visible open clusters and candidates. AéA, 389, 871-873.

Dib, S., Schmeja, S., & Parker, R. J. (2018). Structure and mass segregation in Galactic
stellar clusters. MNRAS, 473, 1, 849-859.

Eggen, O. J., Lynden-Bell, D., & Sandage, A. R. (1962). Evidence from the motions of
old stars that the Galaxy collapsed. ApJ, 1, 225, 357-379.

Freeman, K. & Bland-Hawthorn, J. (2002). The New Galaxy: Signatures of Its Formation.
ARAHA, 40, 487-537.

Froebrich, D. (2017). New Compact Star Cluster Candidates in the Galactic Plane.
MNRAS, 469, 2, 1545-1552.

Gaia Collaboration, Babusiaux, C., van Leeuwen, F., Barstow, M. A., Jordi, C., Vallenari,
A., Bossini, D., Bressan, A., Cantat-Gaudin, T., van Leeuwen, M., & et al. (2018). Gaia

Data Release 2: Observational Hertzsprung-Russell diagrams. ArXiv e-prints.

Gaia Collaboration, Brown, A. G. A., Vallenari, A., Prusti, T., de Bruijne, J. H. J.,
Babusiaux, C., Bailer-Jones, C. A. L., Biermann, M., Evans, D. W., Eyer, L., & et al.
(2018). Gaia Data Release 2. Summary of the contents and survey properties. AéA,
616, A1, 22.

Joshi, Y. C. (2017a). Open star clusters and Galactic structure. Proceedings of the
International Astronomical Union, 330, 227-228.



Referéncias 55

Joshi, Y. C. (2017b). Probing Nearby Galactic Structure Through Open Star Clusters.
Stars: From Collapse to Collapse, 510, 81.

Karttunen, H., Kroger, P., Oja, H., Poutanen, M., & Donner, K. J. (2007). Fundamental

Astronomy. Berlin: Springer.

Kepler, S. O. & Saraiva, M. F. O. (2014). Astronomia e Astrofisica. Sao Paulo: Livraria

da Fisica.

Kharchenko, N. V., Piskunov, A. E.; Schilbach, E., Réser, S., & Scholz, R.-D. (2013).
Global survey of star clusters in the Milky Way. II. The catalogue of basic parameters.
AEA, 558, A53, 8.

Kunder, A., Kordopatis, G., Steinmetz, M., Zwitter, T., McMillan, P. J., Casagrande, L.,
Enke, H., Wojno, J., Valentini, M., Chiappini, C., & et al. (2017). The Radial Velocity
Experiment (RAVE): Fifth Data Release. AJ, 153, 2, 75.

Landau, L. & Lifshitz, E. (1971). The Classical Theory of Fields. London: Pergamon

Press.
Massey, P. & Hanson, M. M. (2011). Astronomical spectroscopy. ArXiv e-prints.

Monari, G., Famaey, B., Carrillo, I., Piffi, T., Steinmetz, M., Wyse, R. F. G., Anders, F.,
Chiappini, C., & Janfen, K. (2018). The escape speed curve of the Galaxy obtained
from Gaia DR2 implies a heavy Milky Way. A&A, 616, L9, 5.

Munari, U., Henden, A., Frigo, A., Zwitter, T., Bienaymé, O., Bland-Hawthorn, J., Boeche,
C., Freeman, K. C., Gibson, B. K., Gilmore, G., & et al. (2014). APASS Landolt-Sloan
BVgri Photometry of RAVE Stars. 1. Data, Effective Temperatures, and Reddenings.
AlJ; 148, 5, 81.

NIST  (2017). Atomic  Spectra  Database. https://www.nist.gov/pml/

atomic-spectra-database/ Acesso em 2 de agosto de 2018.

Platais, 1., Melo, C., Mermilliod, J.-C., Kozhurina-Platais, V., Fulbright, J. P., Méndez,
R. A., Altmann, M., & Sperauskas, J. (2007). WIYN open cluster study. XXVI. Improved
kinematic membership and spectroscopy of IC 2391. A&A, 461, 2, 509-522.

Pols, O. (2011). Stellar Structure and Evolution. Utrecht: Astronomical Institute Utrecht.


https://www.nist.gov/pml/atomic-spectra-database/
https://www.nist.gov/pml/atomic-spectra-database/

56 Referéncias

Schmeja, S., Kharchenko, N. V., Piskunov, A. E.; Roser, S., Schilbach, E., Froebrich, D.,
& Scholz, R.-D. (2014). Global survey of star clusters in the Milky Way. III. 139 new
open clusters at high Galactic latitudes. A&A, 568, A51, 9.

Scholz, R.-D., Kharchenko, N. V., Piskunov, A. E., Roser, S., & Schilbach, E. (2015).
Global survey of star clusters in the Milky Way. IV. 63 new open clusters detected by
proper motions. A&A, 581, A39, 15.

SDSS (2005). Spectral cross-correlation templates. http://classic.sdss.org/dr5/algorithms/
spectemplates/ Acesso em 2 de agosto de 2018.

Searle, L. & Zinn, R. (1978). Compositions of halo clusters and the formation of the
galactic halo. ApJ, 136, 748.

Soubiran, C., Cantat-Gaudin, T., Romero-Gomez, M., Casamiquela, L., Jordi, C., Vallenari,
A., Antoja, T., Balaguer-Nunez, L., Bossini, D., Bragaglia, A., & et al. (2018). Open

cluster kinematics with Gaia DR2. ArXiv e-prints.

Sparke, L. & Gallagher, J. (2007). Galazies in the Universe: An Introduction. New York:
Cambridge University Press.

Steinmetz, M., Zwitter, T., Siebert, A., Watson, F. G., Freeman, K. C., Munari, U.,
Campbell, R., Williams, M., Seabroke, G. M., Wyse, R. F. G., & et al. (2006). The
Radial Velocity Experiment (RAVE): First Data Release. AJ, 132, 4, 1645-1668.

Turner, D. G., Forbes, D., van den Bergh, S., Younger, P. F., & Berdnikov, L. N. (2005).
The Open Cluster Ruprecht 91 and Its Cepheids. AJ, 150, 3, 1194-1205.

Villanova, S., Carraro, G., & Saviane, I. (2009). A spectroscopic study of the open cluster
NGC 6475 (M7). Chemical abundances from stars in the range T.;; = 4500-10000 K.
AEA, 504, 3, 845-852.


http://classic.sdss.org/dr5/algorithms/spectemplates/
http://classic.sdss.org/dr5/algorithms/spectemplates/

o7

APENDICE A — Linhas espectrais

Tabela 14 — Linhas espectrais identificadas nos espectros das estrelas dos aglomerados-teste
(NIST, 2017).

Linha espectral Comprimento de onda A (A)

Fel 3859,9110
Fel 3865,5230
Fel 3872,5010
Fel 3878,0180
Fel 3878,5730
Fel 3899,7070
Till 3900,5400
Fel 3902,9460
Sil 3905,5230
Fel 3906,4800
Fel 3917,1800
Fel 3920,2580
Fel 3922,9120
Fel 3930,2970
Call 3933,6630
All 3944,0100
Fel 3949,9530
Fel 3951,1640
All 3961,5200
Call 3968,4690
HI 3970,0720
Fel 4005,2420
Till 4012,3850
Fel 4045,8120
Fel 4063,5940
Fel 4067,9777
Fel 4070,7707
Fel 4071,7380
Fel 4073,7623
SrlT 4077,7100
HI 4101,7400
Fel 4121,8026
Fel 4132,0580
Fel 4136,9977
Fel 4143,8680
Fell 4178,8620
Fel 4181,7540
Fel 4187,0390
Fel 4187,7950
Fel 4198,2750

Continua na prozima pdgina
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APENDICE A. Linhas espectrais

Tabela 14 — Continuagdo

Linha espectral

Comprimento de onda \;qp (A)

Fel
Srll
Fel
Fel
Cal
Fel
Fell
Fel
Fel
Scll
Fel
Fel
Crl
Fel
Fel
Fel
Crl
Fel
Crl
Fel
Till
Till
Cal
Fel
Fel
HI
Fel
Fel
Till
Till
Fel
Fel
Fell
Till
Cal
Fel
Fel
Till
Fel
Cal
Fel
Fel
Till
Fel
Fel

4199,0950
4215,5200
4216,1838
4222 2131
4226,7300
4227,4266
42331720
4233,6028
4235,9370
4246,8220
4250,1195
4250,7869
4254,3300
4260,4744
4271,1538
4271,7605
4274,7980
4282,4030
4289,7160
4294,1240
4300,0500
4301,9140
4302,5300
4307,9020
4325,7620
4340,4700
4383,5450
4389,2440
4395,0300
4399,7700
4404,7504
4415,1225
4416,8300
4417,7200
4425,4400
4427,3100
4442,3390
4443,8000
4454,3810
4454,7800
4461,6528
4466,5518
4468,5000
4469,3756
4489,7391

Continua na prorima pdgina
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Tabela 14 — Continuagdo

Linha espectral

Comprimento de onda \;qp (A)

Fell
Till
Fell
Fell
Fell
Fell
Fel
Til
Till
Fell
Ball
Fell
Till
Mgl
Till
Fell
Fell
Crll
Till
Fel
Fel
Srl
Fel
Til
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Til
Crl
Crl
Till
Fel
Fel
Fel
Til
Fel
Mgl
Fel
Fel
Fell
Fel
Fel
Fel

4491,4050
4501,2700
4508,2880
4515,3390
4520,2240
4522,6340
4531,1482
4533,2400
4533,9700
4541,5240
4554,0400
4555,8930
4563,7650
4571,0956
4571,9750
4576,3400
4583,8370
4588,1990
4589,9500
4602,0010
4602,9410
4607,3300
4607,6469
4623,0900
4625,0453
4630,1203
4635,8462
4637,5034
4643,4634
4645,1870
4651,2800
4652,1560
4657,2060
4678,8458
4683,5597
4690,1380
4693,6700
4700,1579
4702,9910
4721,0006
4729,0192
4731,4530
4735,8439
4736,7734
4741,5297

Continua na prorima pdgina
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APENDICE A. Linhas espectrais

Tabela 14 — Continuagdo

Linha espectral

Comprimento de onda \;qp (A)

Fel
Til
Till
Fel
Fel
Fel
Til
VI
Fel
HI
Fel
Fel
Fel
VI
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Til
Fel
Fel
Fel
Fel
Crl
Fell
Fel
Til
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel

47575780
4759,2760
4779,9850
4786,8070
4788,7569
4802,8797
4820,4150
4831,6430
4845,6482
4861,3300
4869,4639
4871,3180
4872,1380
4875,4870
4875,8776
4882,1434
4885,4306
4886,3318
4890,7550
4891,4920
4892,8589
4907,7318
4909,3835
4910,0169
4910,3258
4910,5648
4913,6180
4917,2300
4918,0125
4918,9940
4920,5031
49222750
4923,9270
4924,7695
4928,3360
4930,3154
4938,8138
4939,2391
4939,6867
4946,3881
4950,1060
4957,2986
4957,5968
4962,5719
4969,9176

Continua na prorima pdgina
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Tabela 14 — Continuagdo

Linha espectral

Comprimento de onda \;qp (A)

Til
Fel
Fel
Fel
Til
Til
Fel
Til
Fel
Til
Fell
Til
Fel
Fel
Til
Fel
Til
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fell
Fel
Mgl
Mgl
Fell
Crl
Fel
Fel
Fel
Fel
Fell
Fel
Fel
Fel

4981,7400
4982,4999
4983,8529
4994,1295
4999,5070
5001,0090
5002,7927
5009,6480
5014,9425
5016,1660
5018,4400
5020,0300
5022,2355
5028,1264
5039,9540
5044,2114
5064,6570
5068,7658
5074,7483
5083,3386
5090,7740
5107,4474
5107,6411
5109,6520
5123,7200
5127,3593
5131,4687
5133,6885
5137,3822
5162,2729
5166,2822
5169,0330
5171,5964
5172,6840
5183,6040
5197,5770
5206,0400
5225,5261
5226,8623
5227,1895
5232,9403
5234,6250
5247,0500
5250,2080
5266,5554

Continua na prorima pdgina
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APENDICE A. Linhas espectrais

Tabela 14 — Continuagdo

Linha espectral

Comprimento de onda \;qp (A)

Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Mgl
Fel
Fel
Fel
Cal
Fel
Cal
Cal
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Cal
Nal
Nal
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Cal
Fel

5269,5374
5369,9620
5383,3692
5393,1676
5397,1280
5404,1510
5405,3580
5405,7752
5410,9098
5415,1993
5424,0682
5429,6967
5434,5238
5445,0424
5446,9168
5501,4653
5506,7791
5528,4050
5569,6181
5572,8424
5576,0888
5581,9650
5586,7559
5588,7490
5594,4620
5661,3480
5701,5440
5705,4640
5775,0800
5793,9140
5809,2180
5855,0760
5857,4510
5889,9500
5895,9240
5902,4730
5916,2470
5956,6940
6024,0580
6027,0500
6065,4822
6093,6440
6096,6650
6102,7200
6120,2490

Continua na prorima pdgina
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Tabela 14 — Continuagdo

Linha espectral

Comprimento de onda \;qp (A)

Cal
Fel
Fel
Fel
Cal
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Fel
Cal
Nil
Cal
Fel
Fel
Ha
Fel
Fel
Fel
Fel
Lil
Cal
Fel
Cal
Cal
Cal

6122,2200
6136,6153
6136,9940
6151,6180
6162,1730
6165,3600
6173,3350
6187,9900
6200,3130
6213,4300
6219,2810
6240,6460
6246,3188
6252,5554
6393,6013
6400,0012
6439,0700
6482,7980
6493,7810
6495,7420
6498,9390
6562,8100
6574,2280
6648,0810
6677,9870
6703,5670
6707,8350
6717,6850
7723,2080
8498,0200
8542,0900
8662,1400
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APENDICE B - Equacao para o
efeito Doppler relativistico

A partir da geometria disposta na Figura 14, demonstramos a férmula do efeito
Doppler relativistico. A demonstragao consiste em utilizar as transformacoes de Lorentz
para o momento do foéton emitido com comprimento de onda N\ por uma estrela em
movimento com velocidade ¢ na direcao 2’ em um referencial instantaneo de repouso S’
em rela¢do a um referencial S onde um observador detecta o foton (Landau & Lifshitz,

1971).

Figura 14 — ITlustragao da geometria envolvida na demonstragao do efeito Doppler relati-
vistico.

Desta forma, para encontrar a formula do efeito Doppler relativistico devemos
procurar as componentes do quadrivetor momento P* no sistema de referéncias S em
repouso em relagao ao sistema S’. Sabemos que no referencial S’, o quadrivetor momento

P'" pode ser descrito como (Equagao 13):

El
P (Z5) (13

Para o foton ' = hv e p’ = hk'. Sabendo que c = \Nv e h= % entao podemos

escrever K = hf ep’ = %k:, onde k é a direcao do vetor de onda da luz. Como os angulos

o' e 0’ sao suplementares, isto é, o' + 0’ = 7w, podemos expressar o0 momento do fé6ton em
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termos do angulo entre a velocidade da estrela e da linha de visada. Assim, pela Equacao

13 obtemos que o quadrivetor momento do féton (Equacao 14):

hoh.
Pr=(= "k
(v 5)

h h h
Pt = (— —cosa/, —Seno/)

NN N
h h h
P = <y, —7 08 o, sen 6') (14)

Para escrever as componentes do momento nas coordenadas do sistema S utilizamos

a expressao (Equagao 15):

P* =AM, P (15)

onde A", sdo os elementos da matriz de transformagao de Lorentz (Equagao 16) do sistema

S’ para o sistema S, considerando que sistema S’ se move com velocidade U constante e

na diregao de 2’ positivo do sistema S’. Vale ressaltar que 8 =2 e v = L ¢ o fator de
s
Lorentz:
v By O
0 0 1

Para a coordenada espacial do momento PY no referencial S, isto ¢, u = 0, usando

a Equacao 15, obtemos:

PO — AO VP/V
h h h ,
Y= 7; - 57y cos
AN N
Ly /
i e
) X( B cosB')
)\/
A= 17
v(1 — Bcos®) (17)

Analogamente para a primeira e segunda coordenadas do momento, pela Equacao

15, obtemos, para = 1 e y = 2, respectivamente:

Pl — Al ZIPIV
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h h
3 cosf = Bvx — 5 €08 4
cos) [y v
N v vt
cos 6
= %(ﬁ —cosf)
P2 — A2 P/l/
h
Xsen& = sen o'
senf  sen o’
AN

(18)

Podemos calcular a diferenca de comprimento de onda detectada A pelo observador

no referencial S e a emitida pela estrela A" no referencial S’.

A== X
)\/
h v(1 — Bcosd)

AN T=P

N 1—pBcost

AN

!/

-1

(19)

Considerando agora o limite para baixas velocidades (v < ¢) e sabendo que a

velocidade radial v, = vcos6 e 3 = % encontramos o seguinte resultado (Equacao 20):

V1 -2
1 — Bcost
AN
~ = fcosl
AN wcost

N c

~ 1+ Bcost

A)\_’UT

N e

(20)
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