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RESUMO

Os aglomerados estelares sao essenciais para estudar a idade, a distribuicao espacial, a
dindmica, a cinemética e a composicao quimica de diferentes populacoes estelares em dife-
rentes componentes Galacticas. Assim, usamos estrelas gigantes vermelhas de aglomerados
abertos para entender melhor o processo de extra-mizing através das abundancias de CNO
e razoes isotopicas de 12C/13C, 160 /170 e 60 /180 por meio de espectros de alta qualidade
nas regioes do visivel e do infravermelho préximo. Neste projeto, analisamos espectros-
copicamente a cinematica e a quimica de uma amostra de 22 estrelas gigantes do tipo K
em 9 aglomerados abertos (NGC188, NGC2682, NGC3680, NGC5822, 1C4756, NGC6633,
NGC3532, NGC6281 ¢ NGC5460). Os espectros das estrelas do aglomerado NGC188 foram
obtidos com o espectrografo ESPaDOnS do CFHT, em alta resolucao (R = 68000), S/N
~ 15— 42 (~ 6073 A) e intervalo espectral de 3690 a 10480 A. O restante da amostra foi
observada com o espectrografo CRIRES do VLT, em alta resolu¢ao (R= 100000), S/N
~ 83 — 152 (~ 46720 A) e no intervalo espectral de 45615 a 46784 A. Utilizamos o software
IRAF para o céalculo das velocidades radiais. Para a amostra no visivel, utilizamos o
software MOOG na obtengao dos parametros atmosféricos espectroscopicos e abundancias
por meio da andlise das larguras equivalentes e sintese espectral de CNO e razao isotopica
de 2C/13C. A partir de parametros atmosféricos fotométricos e dados da literatura, por
meio do MOOG, calculamos as razdes isotopicas de 160 /170 e 60 /0. Os valores obtidos
para cinemaética e quimica sao semelhantes aos encontrados na literatura. Os resultados
no visivel e infravermelho indicam que o processo de extra-mizing pode ser analisado e
interpretado a partir dos modelos de mistura termoalina e/ou mistura termoalina induzida
por rotagao, sendo fundamental para compreender a evolugao quimica de estrelas gigantes

vermelhas e contribuindo para responder questoes fundamentais da evolucao estelar.

Palavras-chave: Via Lactea. Aglomerados estelares. Aglomerados abertos. Cinematica.

Abundancias.






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. To this end, we use red giant stars from open clusters to
better understand the extra-mixing process though the CNO abundances and isotopic
ratios of 12C/13C, 160 /170 e °0/™0 using high quality spectra in the visible and near
infrared regions. In this project, we analysed spectroscopically the kinematics and chemical
composition of a sample of 22 K-type giant stars from 9 open clusters (NGC188, NGC2682,
NGC3680, NGC5822, 1C4756, NGC6633, NGC3532, NGC6281 and NGC5460). The spectra
of the NGC188 cluster were obtained with ESPaDOnS spectrograph at CFHT, with high
resolution (R = 68000), S/N ~ 15 — 42 (~ 6073 A) and wavelength range of 3690 to 10480
A. The rest of the sample was observed with CRIRES spectrograph at VLT, with high
resolution (R = 100000), S/N ~ 83 — 152 (~ 46720 A) and wavelength range of 45615
to 46784 A. We use the IRAF software to calculate the radial velocities. For the visible
sample, we use the MOOG software to obtain the spectroscopic atmospheric parameters,
abundances by equivalent width analysis, spectral synthesis of CNO and isotopic ratio of
12C/13C. Through photometric atmospheric parameters and from literature data, using
MOOG software, we calculate isotopic ratios of 10 /70 and 0 /!80. The values obtained
for kinematics and chemistry of the sample are similar to those found in the literature. The
results in the visible and infrared indicate that the extra-mixing process can be analyzed
and interpreted from models of thermohaline mixing and/or thermohaline mixing induced
by rotation, being fundamental to understand the chemical evolution of red giant stars

and contributing to answer fundamental questions of stellar evolution.

Keywords: Milky Way. Stellar clusters. Open clusters. Stars. Kinematics. Abundances.






PRESS RELEASE

Fenémeno oceanico pode ajudar a explicar a evolugao quimica das estrelas

Os resultados deste trabalho de pesquisa de mestrado realizado por dois anos,
sugerem que o fenomeno de mistura termoalina pode explicar a quantidade de elementos
quimicos durante a evolucao de estrelas gigantes da Via Léctea. Os modelos convencionais
nao conseguem explicar satisfatoriamente os resultados medidos. A mistura termoalina
é um tipo de fendmeno de mistura entre fluidos e nas estrelas, é resultante de reagoes
nucleares que envolvem o processamento do isétopo de hélio (*He) no interior estelar.
A origem e a descrigao do fendémeno vém da oceanologia, onde a mistura termoalina é
amplamente usada para modelar regices onde a dgua se mistura com diferentes quantidades
de sal e temperaturas. Ela apresenta a forma de “dedos alongados” (dedos de sal, em inglés
salt fingers), como pode ser observada na figura a seguir, onde a 4gua quente salgada esta

no topo (colorida com corante azul) e a dgua fria doce no fundo (transparente).

—_— 7 T f— ~ =
'E!

Experimento simples de mistura termoalina realizado com agua quente salgada (acima e
colorida com corante azul) e dgua fria doce (abaixo) por E. Glebbeek e R. Izzard (Karakas
& Lattanzio, 2014).

Os resultados encontrados foram obtidos a partir da analise da quantidade de
carbono, nitrogénio e oxigénio de uma amostra diversificada de 22 estrelas gigantes. Foram
obtidos dados de alta qualidade a partir dos observatorios CFHT e VLT, sendo analisados
por meio de softwares especificos. Os valores encontrados sao semelhantes aqueles estimados
pelos modelos de mistura termoalina. Assim, esse modelo é uma grande possibilidade em
explicar os processos que acontecem durante a evolugao quimica da estrela. Os resultados
obtidos contribuem para melhor compreender e ajudar a responder questoes fundamentais

da teoria de evolugao estelar.
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Raio Galactocéntrico

Raio Galactocéntrico Solar (Ry = 8.34 kpc; Cantat-Gaudin et al., 2018)

Raio solar (1 Re = 6.96 - 10° m)

Red Giant Branch

Binéaria espectroscopica de linha tnica
Binéaria espectroscopica de linha dupla
Second Dredge-up

Razao sinal-ruido

Temperatura efetiva

Telescopio Carlos Sanchez
Thermohaline mixing

Velocidade radial observada
Velocidade radial heliocéntrica
Velocidade de rotagao projetada

Very Large Telescope

Web version of Base Données Amas (Dias et al., 2002)

Zero Age Main Sequence

Two Micron All Sky Survey
Velocidade de macroturbuléncia
Comprimento de onda

Lambda Cold Dark Matter
Micrémetro (1 pm= 10"% m)
Velocidade de microturbuléncia
Incerteza

Potencial de excitacao
Angstrom (1 A= 10710 m)



1.1
1.2
1.3

2.1
2.2

3.1
3.1.1
3.1.2
3.1.3
3.1.4
3.2
3.2.1
3.2.2
3.2.3
3.2.4
3.3

4

4.1
4.2
4.3
4.3.1
4.3.2
4.3.3
4.3.4
4.3.5
4.3.6
4.3.7
5

SUMARIO

INTRODUGAO . . . o i i e e e e e e e e e e e e 23
Evolucgao estelar de estrelas de baixamassa . . . ... ... ... 31
Processo de extra-mixing . . . . . . . . ... ... 37
Objetivos . . . . . . . . . 43
DADOS OBSERVACIONAIS. . . . . . . ..o o 45
Objetos estudados . . . . . . .. . ... ... ... ... 45
Observacoes e redugao dos dados . . . . . .. ... ... ...... 49
METODOLOGIA . . . . . . e e e e 57
Fotometria . . . . . . . .. ... 57
Temperatura efetiva . . . . . . ... . ... ... ... ... ..... 58
Gravidade superficial . . . . . .. ..o 60
Microturbuléncia . . . . . .. ..o 60
Incertezas . . . . . . . . . .. ... 61
Espectroscopia . . . . . . . ... ..o 62
Formacao de linhas espectrais . . . . ... ... ... ... ..... 62
Velocidade radial . . . . . .. .. ... ... 74
Larguras Equivalentes . . . . . . ... ... ... ........... 77
Sintese espectral . . . . . . . ... ... L 81
Incertezas . . . . . . . . . L 87
RESULTADOS EDISCUSSAO . . . .. v v iiiin .. 91
Velocidade Radial . . . . . .. ... .. ... ... ... ... ... 91
Fotometria . . . . . . . . . ... 93
Espectroscopia . . . . . . . . ... ... 106
Abundancias de CNO . . . . .. .. ... 117
Abundéancias de Na, Si, Cae Sc . . . . ... ... ... ... .... 117
Abundancias de Ti, V, Cre Co . . . ... ... ... ... ..... 118
Abundancias de Ni, Y, Cee Eu . . . . . . . . ... ... ... ... 118
Comparacgao com resultados da literatura . . . . . . ... ... .. 119
Razao isotopica 2C/13C . . . . ... ... ... 120
Razoes isotopicas 1°0/1"O e °O/0 . . . . ... .. L. 124
CONCLUSOES E PERSPECTIVAS . . . ... .. ... .... 137

REFERENCIAS . . . o o e e e e e e e e e e e s s s s s s s s, 139



APENDICE A - RAZAO DE ABUNDANCIAS QUIMICAS . ... .. 147
APENDICE B - TRANSFORMACOES ENTRE OS SISTEMAS FOTO-

METRICOS . ... ... ... 149
APENDICE C - EQUACAO DE GRAVIDADE SUPERFICIAL . ... 153
APENDICE D -LINHAS ESPECTRAIS ... ... ... ......... 157
APENDICE E - ATLAS DE ARCTURUSE10LEO . .. ........ 161
APENDICE F — RESULTADOS DETALHADOS . ............ 165

APENDICE G -LARGURAS EQUIVALENTES . ............ 171



23

1 Introducao

Desde os primoérdios a humanidade observa o céu e busca descrever o que enxerga.
Com o passar do tempo, nosso conhecimento, as técnicas utilizadas na observagao e
entendimento sobre o Universo tem aumentado. Atualmente, através de informagoes da
cinematica, quimica e os modelos das componentes, estruturas e objetos presentes na
nossa Galaxia, a Via Lactea, podemos propor modelos sobre a sua formacao. Os modelos
classicos para a formacao 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 érbitas
cruzavam a vizinhanca solar, propoe que a Galéxia foi formada de um colapso ordenado
e rapido da nuvem protogalactica, da ordem de 10® anos. Entretanto, ao analisar a
distribuicao de idade de uma amostra de estrelas gigantes de aglomerados globulares do
halo Galactico, Searle & Zinn (1978) descobriram um gradiente na idade, levando-os a
concluir que o modelo de Eggen et al. (1962) era inconsistente, sugerindo assim que a
formagao do halo ocorreu por fragmentacao da nuvem protogalactica. Desta forma, Searle
& Zinn (1978) sugerem que a Galéxia foi formada a partir da aglutinagdo de pequenos
fragmentos de nuvens e outras galaxias menores num processo caético e lento, da ordem
da idade do universo, em um cendrio hierdrquico.

Recentemente, observacoes de galaxias distantes e simulagdes computacionais sofis-
ticadas de formagao de grandes estruturas (como wvoids e superaglomerados de galaxias;
Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016; Wechsler & Tinker, 2018) indicam que o processo de
formacao Galéctico é um processo hierarquico. Os resultados estao em concordancia com o
modelo cosmolégico padrao ACDM (Lambda Cold Dark Matter, em inglés Lambda Matéria,
Escura Fria) onde as galaxias se formaram com o colapso da matéria bariénica dentro
de halos de matéria escura com eventos de fusdo (merging) e/ou acre¢ao de pequenas
estruturas (Springel et al., 2005; Schaye et al., 2015; Spergel, 2015; Helmi, 2020).

A Via Lactea é formada por trés componentes principais: halo, bojo e disco; onde

duas componentes Galacticas sao esferoidais (halo e bojo) e uma ¢é discoidal. Entre outros

L A metalicidade ¢ uma medida da abundéancia de elementos mais pesados que hidrogénio e hélio em um

objeto. Neste trabalho, consideramos [Fe/H| como indicador de metalicidade, tendo em vista que as
linhas de ferro sdo proeminentes e mais faceis de medir nas estrelas (Salaris & Cassisi, 2005). Para
detalhes da notagao [Fe/H], ver Apéndice A.
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objetos, essas componentes podem ser tragadas por estrelas de campo e/ou em aglomerados
e associagoes estelares por meio das suas idades, cineméticas e abundancias quimicas
(Freeman & Bland-Hawthorn, 2002; Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016; Helmi, 2020).

O bojo Galactico tem raio de ~ 2 kpc (1 kpc = 3.09 - 101® km = 3.26 - 103 anos-luz)
onde as estrelas pertencentes sao predominantemente velhas (2 10 bilhoes de anos). Elas
apresentam metalicidades no intervalo entre —1.5 < [Fe/H] < 40.5 e velocidades altamente
aleatorias com alta dispersao (o ~ 130 km/s; Meléndez et al., 2008; Alves-Brito et al., 2010;
Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016; Barbuy et al., 2018). O halo Galactico apresenta um
diametro de ~ 100 kpc (Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016) onde podem ser encontradas
estrelas velhas (cerca de 10 bilhdes de anos), com alta dispersao de velocidades (o ~ 100
km/s), pobres em metais? em aglomerados globulares e também gas ionizado quente
(Helmi, 2020). O halo Galactico também é composto por uma componente escura mais ou
menos esférica (Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016; Wechsler & Tinker, 2018).

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 Galactico, contendo 95% das
estrelas do disco. E composto por estrelas jovens massivas (tipo espectral O e B), além de
gas e poeira (Bland-Hawthorn & Gerhard, 2016). O disco fino apresenta uma formagao
continua de estrelas na Galaxia, com um taxa de formacao estelar atual ~ 1.6 M /ano
(Helmi, 2020). Os aglomerados abertos se distribuem ao longo do disco fino da Galaxia
(Schmeja et al., 2014; Cantat-Gaudin et al., 2018; Cantat-Gaudin & Anders, 2020). O
Sol esta localizado no disco fino da Galaxia a cerca de 8.34 kpc do centro Galéctico
(Cantat-Gaudin et al., 2018).

O disco espesso se eleva cerca de 1 kpc abaixo e acima do plano Galactico (Bland-
Hawthorn & Gerhard, 2016), ¢ mais velho que o disco fino (uma diferenga de ~ 1.6 bilhdes
de anos na vizinhanga solar; Kilic et al., 2017), apresenta uma metalicidade de [Fe/H]
~ —0.5 menor que o disco fino (Helmi, 2020) e um enriquecimento na abundancia quimica
de elementos o quando comparado ao disco fino (Edvardsson et al., 1993; Gilmore et al.,

1995; Bensby et al., 2014; Amarsi et al., 2019; Franchini et al., 2021).

Estrelas pobres em metais ([Fe/H] < —1) sdo objetos com abundéancia de ferro menor do que a
abundéncia solar do mesmo elemento.

Elementos formados a partir da captura de particulas a. O, Mg, Si, Ca e Ti sdo exemplos de elementos
a (Maciel, 1999).
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Assim, na Figura 1. apresentamos um esquema das principais componentes e

estruturas da Galéaxia.

Globular clusters
Galactic halo \ /

Galactic bﬁlge

Galactis disk s ‘Galactl'c center //

O, B stars

Gas and dust
o Emission nebula

Open cluster

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

Figura 1 — Esquema representando as componentes e estruturas presentes na Galaxia.
Disco: aglomerados abertos, gés e poeira, nebulosas de emissao e estrelas do
tipo espectral O e B; bojo: estrelas velhas, gas e poeira; halo: aglomerados
globulares. O didametro e espessura da Galaxia, bem como a distancia do Sol
ao centro da Galaxia sdo indicados na figura (Addison-Wesley, 2008).

Desde as primeiras observagoes da Galaxia realizadas com o uso do telescopio
por Galileu Galilei, em 1610, sabemos que as estrelas se agrupam em aglomerados?. Um
aglomerado pode ser definido como um grupo de estrelas ligados gravitacionalmente e que
é capaz de resistir as perturbagoes de maré (tidal disruption) nas condi¢oes da vizinhanga
solar. Além disso, ele deve ter um numero de estrelas suficiente para evitar o processo de
evaporacao de N-corpos por ao menos um tempo de relaxacao® teax ~ 100 milhdes de
anos e uma densidade de estrelas maior do que a média da sua vizinhanca na Galaxia
(Lada & Lada, 2003; Portegies Zwart et al., 2010; Krumholz et al., 2019).

Existem dois tipos de aglomerados estelares na nossa Galéxia: aglomerados glo-

bulares e abertos. Os aglomerados globulares estao localizados no bojo e no halo e sao

4 “A galaxia é de fato nada mais do que um amontoado de inumeraveis estrelas agrupadas juntas em

aglomerados ...” (Galilei, 1610).

Tempo de relaxagao dindmica t,.1ax € uma escala de tempo caracteristica para que o sistema esteja em
equilibrio dindmico, de forma que as intera¢bes mutuas entre as estrelas possam nao provocar uma
desintegragao do aglomerado por evaporagao.
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constituidos por milhoes de estrelas que tém idades médias entre 10 a 12 bilhoes de
anos (Benacquista, 2006; Conroy & Spergel, 2011). Os aglomerados abertos, por sua vez,
localizados no disco Galactico, sao formados por dezenas a poucos milhares de estrelas
jovens (1 milh@o de anos) até relativamente velhas (5 bilhdes de anos) que apresentam a
mesma composigao quimica (Conrad et al., 2014; Cantat-Gaudin et al., 2018).

Na literatura, os estudos que apresentam as mais completas compilagoes de aglome-
rados abertos conhecidos sdo 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: WEBDAS (Web Version of Base Données Amas; Dias et al.,
2002) e MWSCT (Milky Way Star Clusters; Kharchenko et al., 2013). 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
catélogo 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).

De forma geral, podemos afirmar que os aglomerados estelares sao essenciais para
estudar a idade, a distribuicao, aspectos dinamicos, cinematicos e de composi¢cao quimica
de diferentes populagoes e componentes da Galaxia (Joshi, 2017a,b; Dib et al., 2018;
Casamiquela et al., 2019). Os aglomerados abertos sao uteis para oferecer informagoes
sobre o disco Galéctico, tais como os mecanismos de formacao estelar, enriquecimento
quimico, estrutura, cineméatica e evolucao do disco, além da propria evolugao estelar
(Sestito et al., 2006, 2008; Steinmetz et al., 2006; Bragaglia et al., 2008; Cantat-Gaudin
et al., 2018, 2020; Castro-Ginard et al., 2018; Soubiran et al., 2018).

Na Figura 2 podemos ver a abundéancia dos elementos quimicos em diferentes
estagios da evolugao da Galéxia e obtidas a partir da analise de diversas regioes da Via
Lactea. Os diferentes estagios compreendem desde a abundéancia primordial de elementos
formados na nucleossintese primordial (Big Bang), passando pelo enriquecimento a partir
das primeiras estrelas formadas, os elementos formados no processo r (r-process®) em

supernovas até a abundancia solar atual (Wiescher et al., 2012).

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

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

Processo de formagao de elementos a partir da captura de néutrons em condigoes de alta densidade,
como no colapso do ntucleo de supernovas. O processo r (rapido) tem este nome, pois ele apresenta
uma taxa de formagdo mais rapida do que a taxas de decaimento 3 (Salaris & Cassisi, 2005).


http://webda.physics.muni.cz/
http://cdsarc.u-strasbg.fr/viz-bin/qcat?J/A+A/558/A53
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Figura 2 — Abundancia quimica em fung¢ao do ntimero de massa A de um elemento com-
parando diferentes estagios da evolugao Galactica obtidas a partir da anélise
de regioes da Via Lactea. Sao indicados os estagios de enriquecimento quimico:
(1) a nucleossintese primordial instantes apos o Big Bang, passando pela (2)
abundancia observada em estrelas pobres em metal do halo Galactico, (3) os
elementos pesados formados pelo processo r em supernovas e (4) a distribuigao

da abundéncia observada no Sol atualmente (Wiescher et al., 2012).

Podemos observar nas Figuras 3a e 3b a distribuicao espacial e em idade dos aglo-

merados abertos na Galaxia. Constatamos na Figura 3a que a distribuicao de aglomerados

abertos, é proximo a nossa posigdo na Galaxia (distancia < 4 kpc). Devido a precisao nas

medidas de paralaxe realizadas pelo Gaia DR2 (Data Release 2), nao é possivel estimar com

acuracia distancias maiores que 5 kpc (Cantat-Gaudin et al., 2018, 2020). Recentemente,

os dados disponibilizados do Gaia EDR3 (Early Data Release 3) apresentam uma maior

precisdo e acuracia em paralaxe (aumento de 30%) e movimento proprio (aumento de

duas vezes) em comparagao com o data release anterior. Entretanto, o EDR3 nao fornece

novos produtos de dados quando comparado ao DR2 (Gaia Collaboration et al., 2021).

Além disso, somente objetos que estao estao a uma distancia menores que 1.8 kpc sao

bem estudados na literatura apresentando parametros astrofisicos calculados (Kharchenko

et al., 2013).
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Pela Figura 3b, notamos que os aglomerados abertos se distribuem no disco da
Galéxia, desta forma, encontrar objetos distantes ¢ dificil, observacionalmente, devido a
poeira. Assim, é mais facil obter informagoes de aglomerados proximos. Notamos ainda,
que os aglomerados abertos mais jovens (~ 63 milhoes de anos) estao localizados nos
bragos espirais e no disco da Galéxia, enquanto que os mais velhos (~ 3.2 bilhdes de anos)
estao distribuidos mais homogeneamente no plano Galactico. Este efeito é resultado das
interagoes e cinematica envolvendo o disco Galactico, onde a dispersao de velocidades
aumenta pelo resultado de interagoes gravitacionais com nuvens moleculares gigantes,
efeitos da estrutura espiral, da barra Galactica e até mesmo eventos de minor mergers

(pequenas fusoes) (Cantat-Gaudin et al., 2018, 2020).
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Figura 3 — Distribuigao de aglomerados abertos (a) projetados no plano da Galéxia e

(b) em fungao do raio Galactocéntrico Rge, coloridos segundo a idade dos
aglomerados (log t). X, Y e Z sdo as coordenadas retangulares Galacticas e
Rgce é a distancia no plano Galactico a partir do Centro Galéctico. As éreas
sombreadas em (a) indicam os bragos espirais e o Sol esté na origem do sistema
de coordenadas. A linha tracejada em (b) marca o raio Galactocéntrico solar
de Ry = 8.34 kpc (adaptado de Cantat-Gaudin et al., 2020).
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Nas Figuras 4a e 4b podemos observar as diferengas nos diagramas cor-magnitude
(CMD, em inglés Color-Magnitude Diagram) entre aglomerados abertos de diferentes
idades, BH99 e Berkeley39. BH99 tem uma idade de 4.03 - 10* anos e Berkeley39 tem
7.94 - 10° anos (Dias et al., 2002). Além de pardmetros estelares, tais como idade, extingao
e modulo de distancia, encontramos diferencas na populagao de estrelas de cada objeto. A
principal diferenca é que o CMD dos aglomerados abertos jovens é dominado por estrelas
de Sequéncia Principal, enquanto que os mais velhos, com idade maior que 1 bilhao de
anos, apresentam estrelas no Ramo das Gigantes Vermelhas (RGB, em inglés Red Giant

Branch).

T T T T T T T 12 =
4t . 4
6L | 13
BI ¢ 1 1]
10 | 1
&) 1 © 15
12 + y *
R
14 i
] 71
16 e 1
.. .\--.:" 'ou :
18 | b L las® g 18
00 05 10 15 20 25 3.0
Gi:r-' Gm‘

(a)

Figura 4 — CMDs dos aglomerados abertos (a) BH99 e (b) Berkeley39 com indicagao
da Sequéncia Principal e o Ramo das Gigantes Vermelhas (RGB). Ggp e
Grp sdo bandas passantes do Gaia entre 3300 e 6800 A e 6300 a 10500 A,
respectivamente, e G é a magnitude na banda G para estrelas individuais
(Cantat-Gaudin et al., 2018).
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1.1 Evolugao estelar de estrelas de baixa massa

Podemos observar esquematicamente no Diagrama HR? da Figura 5, os principais
estagios evolutivos de uma estrela de baixa massa desde a Sequéncia Principal até o AGB

(em inglés, Asymptotic Giant Branch, Ramo Assintotico das Gigantes), passando pelo

RGB.
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Figura 5 — Diagrama HR esquemético de uma isocrona PARSEC! (Bressan et al., 2012)
tipica de uma estrela de 1.45M) de um aglomerado aberto velho (idade de
~5-10°% anos e [Fe/H| ~ +0.1 dex) com as indicagdes dos principais estagios e
regioes relacionados com a evolugao estelar (Salaris et al., 2002).

A Sequéncia Principal é uma regiao no CMD composta por estrelas que o seu
nicleo esta queimando hidrogénio em hélio e permanece ali até que a abundéancia central
de hidrogénio seja nula (Maciel, 1999; Salaris & Cassisi, 2005). Durante este estagio e em
grande parte da sua vida, a estrela queima hidrogénio em hélio por meio de duas reagoes
em cadeia, ciclo proton-proton e ciclo CNO (carbono-nitrogénio-oxigénio).

O ciclo proton-préton é uma sequéncia de reagoes de fusao nuclear de quatro

protons (nticleos de hidrogénio 'H) que formam um niicleo de hélio “He por meio dE

9 O Diagrama de Hestzprung-Russel, conhecido como Diagrama HR, apresenta a relacio entre a

luminosidade e a temperatura efetiva de uma estrela. Observacionamente, o CMD corresponde ao
Diagrama HR.
10" http://stev.oapd.inaf.it /cgi-bin/cmd


http://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd
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interagoes fracas (emissao de particulas et e neutrinos v). Como a segao de choque da
reacao (probabilidade de interagdo) é baixa, a queima de hidrogénio e a sua taxa de
produgao de energia acontecem de forma lenta (¢ ~ 10'° anos; Maciel, 1999; Wiescher
et al., 2010).

O ciclo CNO é composto principalmente por dois canais de reacao, CNO-I e CNO-II,
também conhecidos como ciclo CN e ON, respectivamente. As reacoes do ciclo CN foram
descritas independentemente por von Weizsécker (1938) e Bethe (1938) e do ciclo ON
por Burbidge et al. (1957). A partir de T~ 1.7 - 108 K, cerca de ~ 0.04% das reacoes
terminara pelo ciclo ON (Clayton, 1983). As reagoes do canal de rea¢ao CNO-III foram
descritas de forma teérica por Dearborn & Schramm (1994) e experimentalmente por Rolfs

& Rodney (1994). As reagoes estao indicadas no esquema da Figura 6:

CNO-III
(P,7) (p,c) (P,7)
13C 14N 170 — 18p
et v,
(pafy) €+ Ve
13 150) 17| et v,
(P:7) etu, ()
(p,cx) (p,7)
120 5N 16() 180y
~ 99.96% ~ 0.04% (p.a)
— _ i
v v
CNO-I CNO-II
(ciclo CN) (ciclo ON)

Figura 6 — Esquema das reagoes nucleares envolvidas no ciclo CNO (baseado em Wiescher
et al., 2010; Lebzelter et al., 2015). A notagao entre paréntesis proxima as
flechas indica as particulas mais leves que foram consumidas e geradas durante
a reagao nuclear, respectivamente. Assim, por exemplo, (p,«) indica que um
proton foi consumido e uma particula « foi formada durante a reagao nuclear.
Cerca de ~ 0.04% das reagoes terminara pelo canal de reagao CNO-II (ciclo
ON), a partir de T~ 1.7 - 10® K (Clayton, 1983).
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Nas equacoes das reagoes do ciclo CNO, observa-se que ha um equilibrio entre
os nicleos que sao produzidos e os que sao consumidos de tal forma que, no final da
reacao encontramos a produgao de hélio a partir da queima de hidrogénio. Desta forma,
os elementos carbono, nitrogénio e oxigénio sdo catalisadores da reagao (Bethe, 1938).
Devido aos diferentes canais de reagao existentes no ciclo CNO, ha uma mudanga nas
abundancias dos elementos catalisadores, de tal forma que as abundancias de carbono e
oxigénio diminuem, enquanto que a abundéncia de nitrogénio aumenta (Salaris & Cassisi,
2005; Wiescher et al., 2010). Logo, podemos utilizar as alteragoes nas abundancias de
CNO para obter informagcoes sobre o enriquecimento quimico da estrela, considerando
que estes elementos compreendem a maior parte da massa dos elementos mais pesados
que o hélio na estrela (TautvaiSiené et al., 2015; Bagdonas et al., 2018). Assim, a anélise
quimica das abundancias destes elementos em uma amostra de estrelas gigantes pode
nos dar informagao sobre a composi¢ao quimica, dinamica Galé4ctica e a evolucao estelar
(Mishenina et al., 2006; Luck & Heiter, 2007; Casamiquela et al., 2019).

A taxa de producao de energia € por meio de uma reagao pode ser mais eficiente
do que outra, dependendo da massa e metalicidade, como pode ser observado na Figura 7
(Clayton, 1983; Salaris & Cassisi, 2005). As taxas de producao de energia dependem da
temperatura para o ciclo proton-proton em €,, o< T* e para o ciclo CNO em ecno o< 7.
O ciclo préton-préoton domina a producao de energia em estrelas onde a temperatura do
nicleo T < 2107 K , enquanto que o ciclo CNO é dominante em temperaturas mais
altas. Mesmo o ciclo CNO apresentando uma taxa de produgao de energia muito maior do
que o ciclo proton-proton (ecno ~ 10'2€,,), a sua taxa de reagdo ¢ menor, pois a barreira
coulombiana da reacao ¢ mais alta do que a do ciclo proton-préton, sendo necessario uma

temperatura mais alta para que a reagao aconte¢a (Wiescher et al., 2010; Pols, 2011).
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Figura 7 — Comparacao entre a energia € (em erg g~! s7!) gerada pelo ciclo préton-proton
e ciclo CNO em fungao da temperatura central T (adaptado de Salaris &
Cassisi, 2005).

O hidrogénio comeca a ser queimado quando a temperatura na regiao central'! das
estrelas ¢ aproximadamente 7'~ 6 - 10° K. A esta temperatura, em estrelas de baixa massa,
(M < 1.3 Mg), o ciclo préton-proton é mais eficiente para a producao de energia do que
o ciclo CNO. O ciclo préton-proton é a principal fonte de energia de estrelas de massa
M < 0.8 Mg, enquanto que o ciclo CNO é dominante em estrelas de massa M 2 1.3 M
(Salaris & Cassisi, 2005).

Conforme a estrela vai consumindo o hidrogénio, a producgao de energia diminui e o
nucleo se contrai gravitacionalmente. Quando a combustao central de hidrogénio termina, a
estrela sai da Sequéncia principal (turn-off ) e se torna uma subgigante. Com a contragao do
nucleo, ocorre um aumento na temperatura e densidade centrais, de forma que a produgao
de energia pelo ciclo CNO se torna mais eficiente do que o ciclo proton-proton (Wiescher
et al., 2010). O nucleo se contrai até que a estrela atinge a regido do CMD conhecida como

low-RGB. Esta contracao leva a queima de hidrogénio em uma camada adjacente, que

1 Para que as reacdes nucleares de fusdo sejam eficientes é necessario uma alta densidade, temperatura e
pressdo. Estas condi¢oes sdo encontradas, primariamente, na regiao central da estrela (Wiescher et al.,
2012).
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aquece as camadas vizinhas, levando a sua expansao. Isso pode ser constatado pelo aumento
no raio da estrela e diminuicdo na temperatura superficial. A opacidade'? aumenta, a
convecgao passa dominar a estrela e a sua luminosidade aumenta até atingir a fase de
gigante vermelha (Maciel, 1999).

O RGB é uma regiao no CMD composta por estrelas de baixa massa (entre 0.8 M, e
~ 2 M) que tem uma camada de hidrogénio em fusdo ao redor de um nicleo de hélio inerte
(isotérmico e sem reagoes nucleares) e um envelope convectivo (Sparke & Gallagher, 2007;
Pols, 2011). Na Figura 8 podemos observar um esquema da estrutura desse tipo de estrela.
Estrelas gigantes vermelhas sao do tipo espectral K e M, muito maiores (R, 2 10 Ry) e
mais luminosas (L, 2 10 L) que as estrelas da Sequéncia Principal de mesma temperatura
efetiva (Karttunen et al., 2007). Estrelas do tipo espectral K tém temperatura efetiva
entre 3900 a 5200 K, com espectro dominado por linhas metélicas e linhas fortes de calcio
(dubleto H e K de Call em 3968 e 3933 A, além da linha de Cal em 4227 A) e da
banda G da molécula de CH (~ 4310 A). Arcturus (a Bootis), Pollux (f Geminorum) e
Aldebaran (« Tauri) sdo exemplos de estrelas do tipo K (Karttunen et al., 2007; Comins

& Kaufmann III, 2010).
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Figura 8 — Estrutura de uma estrela gigante vermelha com a indicagao do seu envelope
convectivo, da casca de hidrogénio e do nucleo de hélio sem reacao nuclear
(adaptado de Carroll & Ostlie, 2014).

12 Medida da absorcao de radiacdo no interior estelar e dependente dos processos de interacdo entre a
radiacao e a matéria (Maciel, 1999).
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Conforme a casca de hidrogénio vai queimando hidrogénio em hélio e se expandindo
em direcao a regioes mais externas da estrela, esta se torna mais fina e a taxa de producao
de energia diminui, levando a formacao de uma regiao convectiva externa, o que aumenta
ainda mais o raio da estrela. Esse aumento no raio produz um aumento na luminosidade
estelar com uma temperatura quase constante. Quando a camada convectiva atinge a
regiao onde se encontra o hidrogénio ja processado, acaba levando esse material do interior
estelar para a superficie. Esse processo é chamado de primeiro dredge-up (dragagem). Como
consequéncia, a estrela experimenta uma diminuicao momentanea na produgao de energia
pela camada de hidrogénio, gerando uma reducao na sua luminosidade. Assim, as estrelas
atravessam este intervalo de luminosidade trés vezes, resultando em uma sobredensidade
(bump) de estrelas naquela regiao do CMD (Salaris & Cassisi, 2005; Cassisi et al., 2011;
Pols, 2011).

A estrela continua no estagio de gigante vermelha alcancando a parte superior
do RGB (up-RGB) até atingir o RGB tip. Neste estagio, as estrelas com M < 2.0 Mg
passam pelo flash de hélio, onde o hélio do niicleo comeca a ser queimado inicialmente de
forma instavel'®. Depois que a estrela comeca a queimar hélio no niicleo, ha duas fontes de
energia: a queima central de hélio e uma camada que esta fundindo hidrogénio em hélio ao
redor de uma regiao rica em hélio. A estrela experimenta uma diminuicao na luminosidade
e temperatura quando o hélio comega a queimar, seguido de um aumento na temperatura
superficial, mas com uma luminosidade constante. Uma vez que o nucleo se expande e
diminui a sua densidade, a camada que esta queimando hidrogénio em hélio se encontra
em regioes mais frias. Assim, a luminosidade da estrela diminui, ja que a fonte principal
de energia era a queima de hidrogénio. Como todas as estrelas de baixa massa apresentam
massas de niicleo de hélio similares, quando hé o inicio da queima da hélio, h4 um actimulo
(clump) de estrelas nesta regiao do CMD (Salaris & Cassisi, 2005; Mishenina et al., 2006).
Assim que o hélio no ntcleo se esgota, a estrela evolui para temperaturas efetivas menores

e luminosidades maiores, entrando no estagio do Ramo Assintotico das Gigantes (Maciel,

1999).

13 Para estrelas com M > 2.0 Mg, o inicio da queima de hélio acontece sem flash de hélio, ja que a
densidade central é baixa e, na contracao, o nucleo é nao-degenerado.
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1.2 Processo de extra-mizing

O modelo padrao de evolugao estelar considera simetria esférica e equilibrio hidros-

tatico, ignorando efeitos devido & difusao, rotacao, perda de massa, overshoot'4

e campos
magnéticos na descrigdo da estrela (Maciel, 1999; Salaris et al., 2002). Neste modelo, a
convecgao ¢ o iinico mecanismo responsavel pelo enriquecimento quimico superficial da
estrela, onde os elementos produzidos no interior sao levados para a sua superficie durante
o primeiro dredge-up. Assim, o material processado no nucleo penetra na atmosfera estelar,
mudando a sua composi¢ao quimica. Este é o tinico evento de mistura esperado durante o
RGB (Iben, 1965; Maciel, 1999; Salaris & Cassisi, 2005).

Durante esta fase, as abundéancias superficiais de Li, C, N e Na, junto com a razao
isotopica ?C/!3C, séo alteradas. Em estrelas de massa baixa (0.8 < M < 2.2My) e
intermediaria (2.2 < M < 3.0 M), o material lancado para a superficie pode aumentar as
abundancias de ¥C, N, 17O e diminuir as abundancias de Li, 12C e 80 como funcao da
massa estelar inicial e metalicidade. Esses resultados nos indicam que podemos utilizar a
abundancia destes elementos e a razao isotopica como tracadores dos processos de mistura,
dependendo da massa e metalicidade estelar (Mishenina et al., 2006; Zhou et al., 2019).
Como o *2C ¢ produzido em escalas de tempo menores do que a de *C, enquanto que o *C
¢ produzido no ciclo CNO ao utilizar o 2C existente na estrela (ver esquema de reagoes
nucleares na Figura 6), assim a razao isotopica >C/3C ¢ uma medida do processamento
de 2C em relagao ao '3C (Henkel et al., 2014).

Podemos observar na Figura 9, como a razao isotoépica 12C/13C é alterada conforme
a estrela evolui durante o RGB, considerando um modelo para o processo de extra-mixing.
Quando a estrela é uma subgigante, a razao isotopica 2C/13C tem valores préximos ao
encontrados no Sol (2C/13C = 89; Lodders et al., 2009) e durante a fase de gigante
vermelha, a razao isotopica diminui alcangando valores 2C/3C ~ 20 (Charbonnel &

Lagarde, 2010).

14 Fendmeno de convecgdo em que as bolhas ultrapassam (overshoot) a regido convectiva no interior
estelar até serem desaceleradas e seu movimento ser interrompido (Salaris & Cassisi, 2005).
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Figura 9 — Diagrama HR indicando a razao isotopica de 2C/13C para uma populagao
estelar sintética calculada com o modelo BGM (em inglés, Besancon Galazry
model, modelo da Galaxia de Besangon) considerando os efeitos de mistura
termoalina na descrigao do processo de extra-mizing (Lagarde et al., 2017).

Observagoes tém mostrado que, em adi¢ao a primeira dragagem, estrelas de baixa
massa apresentam um aumento de N e diminuicao de C e 2C/13C depois do bump
luminoso. Entretanto, ao se obter as abundancias dos elementos CNO em estrelas gigantes,
sdo encontradas anomalias nas abundancias (aumento para '2C e diminuigao para “N),
quando comparamos os resultados com o que os modelos previam. Portanto deve existir
um processo de extra-mizing (mistura extra) (Chanamé et al., 2005; Smiljanic et al.,
2009; Tautvaisiené et al., 2016). Esse fenomeno foi observado em estrelas de campo e
de aglomerados abertos e globulares, indicando um processo universal, que independe
do ambiente, sendo comum a ~ 95% das estrelas de baixa massa (Pinsonneault, 1997;
Charbonnel & do Nascimento, 1998; Lagarde et al., 2019).

O tipo de processo fisico responsavel pelo extra-mizing ainda é tema de debate na
literatura, em que muitos mecanismos fisicos podem estar envolvidos: mistura rotacional
(rotational mizing) (Chanamé et al., 2005), mistura termoalina (thermohaline mixing)
(Charbonnel & Lagarde, 2010), uma combinagao entre mistura rotacional e termoalina
(thermohaline rotational and mizing) (Charbonnel & Lagarde, 2010; Lagarde et al., 2012).
Na Figura 10 observamos uma comparacgao entre o modelo padrao de evolucao estelar,
o modelo de sintese de populagao estelar BGM (Lagarde et al., 2017) que considera a

mistura termoalina e dados da literatura para estrelas gigantes de aglomerados abertos e
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globulares. Notamos que o modelo padrao nao se ajusta bem aos dados de razao |C/N]

em fungao de [Fe/H| dados da literatura para [Fe/H| < —0.5, enquanto que o modelo de

mistura termoalina se ajusta bem.
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Figura 10 — [C/N]| como fun¢ao de [Fe/H| para o modelo de populagao estelar BGM
(Lagarde et al., 2017) calculada a partir do modelo padrao de evolugao estelar
(pontos cinzas no grafico a esquerda) e considerando os efeitos de mistura
termoalina (pontos cinzas no gréafico a direita), comparadas com dados da
literatura para estrelas de aglomerados abertos e globulares da amostra de
Lagarde et al. (2019) (pontos coloridos).

Eggleton et al. (2006) propuseram que o extra-mixing é provavelmente causado
pela inversdo da massa molecular média causado pela reagao *He(*He,2p)*He na parte
externa da casca de hidrogénio em combustao em gigantes vermelhas, assim como Char-
bonnel & Zahn (2007) e Lagarde et al. (2012) identificaram o mecanismo de transporte
relacionado com a conveccao por dupla difusao frequentemente referida como conveccao
termoalina (thermohaline) (Kippenhahn et al., 1980). Nesta reagdo nuclear, dois nicleos
sao transformados em trés, e a massa molecular média diminui. Isso leva a uma pequena
diminuicao local da massa molecular, quando se move da superficie em direcao ao centro
da estrela (Salaris & Sassisi, 2017).

A convecgao termoalina é um tipo de instabilidade dupla-difusa onde hé a combina-
¢ao de gradientes na composi¢ao do meio e na temperatura, onde um agente estabilizador se
difunde mais rapidamente do que um agente desestabilizador. Um exemplo desse fenémeno
é observado nos oceanos na forma de “dedos alongados” (dedos de sal, em inglés salt
fingers), quando a adgua quente salgada esta no topo e a dgua fria doce no fundo, onde
o agente estabilizador é o calor e o agente desestabilizador é o sal (Denissenkov, 2010;

Karakas & Lattanzio, 2014).
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Essa instabilidade é controlada pela transferéncia de calor ao deslocar para baixo
uma bolha de 4dgua quente salgada, devido ao fato de que a transferéncia de calor por
colisoes moleculares é normalmente mais rapida do que o movimento dos ions de cloro
e sodio que fazem com que a composicao se equilibre. A bolha que afunda sera capaz
de entrar em equilibrio térmico com o meio circundante mais rapido do que alcangar o
equilibrio da composi¢ao. Uma vez que a dgua salgada é mais pesada do que a agua doce na
mesma temperatura, a bolha continua afundando. A medida que este movimento continua,
observamos a formagao dos dedos de sal da dgua salgada para a agua doce (Salaris &
Sassisi, 2017). No interior estelar, o papel do sal é desempenhado pela massa molecular
média (Denissenkov, 2010). Na Figura 11 podemos observar este tipo de instabilidade a

partir de um experimento simples.

Figura 11 — Experimento simples de mistura termoalina realizado com agua quente salgada
(acima e colorida com corante azul) e gua fria doce (abaixo) por E. Glebbeek

e R. Izzard (Karakas & Lattanzio, 2014).

Charbonnel & Lagarde (2010) mostraram que a mistura termoalina explica simulta-
neamente o comportamento de 12C/13C, [N/C] e Li em estrelas RGB de baixa massa. Como
as estrelas de massa intermediaria queimam o hélio central antes de passarem pelo bump
de RGB, este mesmo fenomeno de extra-mixing nao é esperado ocorrer até que as estrelas
alcancem o early-AGB'® (Tautvaisiene et al., 2000; Smiljanic et al., 2009; Charbonnel &
Lagarde, 2010).

15 0O early-AGB, em inglés, early Asymptotic Giant Branch, Ramo Assintético das Gigantes inicial, é
um estagio posterior ao clump onde o niicleo da estrela passa a ser de carbono e oxigénio inertes e a
fonte de energia da estrela vem de dois envelopes: um de hélio e outro de hidrogénio (Salaris & Cassisi,
2005).
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Os modelos de evolugao estelar indicam que os isdétopos de oxigénio sao modificados
somente em regioes profundas da estrela. Na queima de hidrogénio, 7O est4 diretamente
relacionado com 60 através do ciclo ON (pelas reagoes **O(p,y)!"F(e™, )70, ver Figura
6), assim, a razao isotépica *0/70 é uma medida da abundancia inicial de °O, que é o
isétopo mais abundante do ciclo, com variagoes na abundancia inicial por 17O (Lebzelter
et al., 2015). Como discutido por Charbonnel & Lagarde (2010), uma mistura induzida,
por rotagao é esperada para menores razoes de 0 /170 e 0 /180, quando comparado aos
modelos com velocidades de rota¢ao na Sequéncia Principal de Idade Zero (em inglés, Zero
Age Main Sequence, ZAMS) de 110, 250 e 300 km/s. De outra forma, a mistura termoalina
deveria afetar fracamente somente a razao 0 /180 e nao toda a razao 0 /170.

Na Figura 12, observamos que as razoes 2C/3C, 10 /170 e %0 /O modificam
seus valores iniciais proximos aos solares!® conforme a estrela avanca no RGB até atingir
valores 2C/13C < 20, %0 /170 ~ 500 e %0 /180 > 600 (Charbonnel & Lagarde, 2010).
Além disso, na Figura 13, observamos a comparacao entre os modelos padrao de evolugao
estelar e os dados observacionais das razoes isotopicas de **0 /17O em funcao da massa da
estrela. Para estrelas de baixa massa, a razao isotopica do modelo padrao é mais alta do

que a maioria dos valores obtidos na literatura (ver, por exemplo, Halabi & El Eid, 2016).

16 Os valores solares para as razdes isotopicas de 2C/13C, 160 /170 e 160/180 sio, respectivamente, 89,
2700 e 489 (Lodders et al., 2009).
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Figura 12 — Razoes isotopicas de 12C/13C, 160 /170 e %0 /0 obtidos com o modelo que
considera a mistura rotacional (com velocidade de rotagao inicial de 110 km/s)
e termoalina para uma estrela de 1.25M¢) (Charbonnel & Lagarde, 2010).
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Figura 13 — Razao isotopica de 0 /17O em funcdo da massa estelar para modelos padrao

de primeiro dredge-up (em inglés, First Dredge-up, FDUP) e segundo dredge-
up'™(em inglés, Second Dredge-up, SDUP) de evolugao estelar (linhas) e dados
da literatura para estrelas gigantes (pontos) (Halabi & El Eid, 2016).

17 Processo que acontece em estrelas de 3 — 5 Mg na fase de AGB onde o alto fluxo de energia produzida
pela queima da casca de hélio causa um enriquecimento na parte interna do envelope de hidrogénio
que se expande e esfria, fazendo com que essa zona convectiva penetre dentro da zona de deplecéo de
hidrogénio. Assim, as abundancias superficiais de *He e *N aumentam, enquanto as abundancias de

120 e 160

diminuem (Salaris & Cassisi, 2005).
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Logo, além da razao isotépica de 2C/!3C, podemos utilizar as razoes °0 /170
e 10 /180 para tragar o fenémeno de mixing e sua dependéncia com a massa estelar,
melhorando nosso entendimento dos processos fisicos que afetam a estrutura e a evolucgao
estelar.

Para uma melhor caracterizagao do fendmeno de extra-mizing é necessério um maior
numero de observagoes, em quantidade e qualidade, investigando estrelas de diferentes mas-
sas e metalicidades (TautvaiSiené et al., 2015). Como os aglomerados estelares apresentam
um amplo intervalo de idade e distancias galactocéntricas, eles sao essenciais para estudar a
dindmica e composi¢ao quimica de diferentes populagoes e componentes da Galaxia, (Joshi,
2017a,b; Penia Suérez et al., 2018). Assim, podemos utilizar estrelas gigantes vermelhas
de aglomerados abertos a fim de entender melhor o processo de extra-mizring a partir da
andlise de tendéncias e/ou correlagoes entre os parametros estelares, como metalicidade,

razao isotopica, razao de abundéancia [X/Fe| para véarios elementos quimicos.

1.3 Objetivos

O objetivo deste trabalho é caracterizar espectroscopicamente uma amostra de
22 estrelas RGB de 9 aglomerados abertos (NGC188, NGC2682, NGC3680, NGC5822,
1C4756, NGC6633, NGC3532, NGC6281 e NGC5460), buscando investigar o fenémeno de
extra-mizing através das abundancias de CNO e razoes isotopicas de 2C/13C, 160 /170 e
160 /180 por meio de espectros de alta qualidade na regiao do visivel e do infravermelho
proximo. Além de determinar os parametros atmosféricos e as abundancias quimicas das
estrelas, obtemos informagoes cinematicas (velocidade radiais), uteis para a caracteriza¢ao

de pertencimento das estrelas aos aglomerados estudados.
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2 Dados Observacionais

2.1 Objetos estudados

Poucos aglomerados abertos apresentam o ramo das gigantes bem populado. Logo,
para estudar o fendmeno de extra-mizing em estrelas com metalicidade préoxima a meta-
licidade solar é normalmente necessario combinar observacoes de estrelas em diferentes
aglomerados. Como as variagoes de abundéancia envolvidas no processo de extra-mizing sao
observadas em estrelas do RGB, buscamos analisar estes objetos em diversos aglomerados
abertos para investigar a relacao deste fendmeno em funcao da massa e do estagio evolutivo
das estrelas. As estrelas em aglomerados abertos apresentam uma massa bem definida a
partir do ajuste de isocronas (mais detalhes na Segao 3.1), compartilham a mesma idade
e composi¢ao quimica, além de ser possivel descrever o seu estagio evolutivo a partir do
CMD do aglomerado. A distribui¢ao na Galdxia da amostra de aglomerados analisados

neste trabalho pode ser observada na Figura 14.

observacional

S

Figura 14 — Distribuicao espacial dos aglomerados abertos analisados neste trabalho em
coordenadas Galacticas com projegao de Aitoff. Identificagao dos aglomerados
segundo a Tabela 1.
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Os dados dos aglomerados abertos analisados foram obtidos a partir do catalogo
WEBDA (Dias et al., 2002) e podem ser observados na Tabela 1 além da indica¢ao do
numero de estrelas analisadas em cada aglomerado. Para a maioria dos aglomerados abertos
da amostra, foram observados uma ou duas estrelas enquanto que para o aglomerado
NGC188, observamos 10 objetos (Tabela 1), tendo em vista que ele apresenta muitas
estrelas no ramo das gigantes vermelhas em diferentes estagios evolutivos do RGB! (low,
bump e up-RGB, além do clump e early-AGB). Um RGB bem populado evita problemas
relacionados a desvios nas medidas de idade e composi¢ao quimica da amostra, assim
como precisar o estagio evolutivo da estrela. Portanto, este aglomerado é ideal para testar
modelos de evolugao estelar, sendo importante na caracterizagao do processo de extra-
mizing analisado neste trabalho. O restante da amostra analisada consiste de estrelas
gigantes vermelhas do clump e/ou subindo o RGB (upper RGB) em aglomerados que
apresentam um intervalo de metalicidade de [Fe/H| = —0.18 a + 0.11 e massa entre 1.1 e
5.5 M. Na Figura 15 estao os finding charts dos aglomerados indicando as estrelas que

foram analisadas espectroscopicamente.

Tabela 1 — Informacoes basicas dos aglomerados abertos analisados no presente trabalho
(ver catdlogo WEBDA; Dias et al., 2002).

Aglomerado AR* Dec.* 1 b Distancia Idade D
Aberto (hh:mm:ss) (dd:mm:ss) (°) (°) (pc) (10% anos) ~*
NGC188 00:47:28 +85:15:18  122.843 22.384 2047 4.29 10 a
NGC2682 08:51:18 +11:48:00 215.696 31.896 908 2.56 1 b
NGC3680 11:25:38 —43:14:36  286.764 16.919 938 1.19 1 ¢
NGCH822 15:04:21 —54:23:48  321.573  3.593 917 0.66 2 d
1C4756 18:39:00 +05:27:00  36.381  5.242 484 0.50 1 e
NGC6633 18:27:15 +06:30:30  36.011  8.328 376 0.43 2 f
NGC3532 11:05:39 —58:45:12  289.571  1.347 486 0.31 2 g
NGC6281 17:04:41 —37:59:06  347.731 1.972 479 0.31 2 h
NGC5460 14:07:27 —48:20:36  315.746  12.628 678 0.16 1 i

* Coordenadas equatoriais J2000.
AR: Ascensao Reta; Dec.: Declinacédo; 1: Latitude Galéctica; b: Longitude Galéctica; N,: Namero
de estrelas analisadas por aglomerado; ID: Identificador do aglomerado.

1 Para mais detalhes, ver Figura 5.
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Figura 15 — Identificacao das estrelas observadas espectroscopicamente em cada aglome-
rado aberto analisado no trabalho (ESO - DSS?; European Southern Observa-
tory - Digitized Sky Survey).

Foram obtidos espectros de alta resolucao na regiao do visivel para estrelas RGB
do aglomerado NGC188 e no infravermelho, em torno de 4.6 ym, para o restante da
amostra. Esta regiao do infravermelho apresenta um grande nimero de linhas das bandas
fundamentais de rotagao e vibragao da molécula de CO onde muitas linhas dos isotopélogos®
12,13C16.17.18() s30 encontradas e podem ser utilizadas para determinar as razoes isotopicas
160 /170 e 0 /180 (mais detalhes na Segao 2.2). A maior parte desses objetos foi analisada,
anteriormente na regiao do visivel por Smiljanic et al. (2009), sendo calculada parametros
atmosféricos, abundancias e razao isotopica de ?C/13C para a amostra. Uma porcao do

espectro reduzido para as estrelas do aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10), pode ser

http://archive.eso.org/dss/dss
3 Moléculas que apresentam a mesma composi¢ao quimica, mas diferem somente em composigao isotopica.
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observada na Figura 16.
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Figura 16 — Regiao do espectro observado do aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10) com
a identificacao de algumas linhas. Acima de cada espectro, a esquerda, esté
indicado o ID da estrela (ver Tabela 2) e, a direita, os parametros atmosféricos
espectroscopicos: temperatura efetiva (Teg), gravidade superficial (log g), me-
talicidade ([Fe/H]) e microturbuléncia £ (km/s). Os resultados dos parametros
atmosféricos espectroscopicos podem ser observados na Secao 4. Os espectros
estao ordenados de forma decrescente em metalicidade.

ERES

Na Tabela 2 estao dispostas informacgoes da observacao do espectros, tais como
tempo de exposicao ., razao sinal-ruido (S/N), a data de observacao e o instrumento
utilizado na observacgao obtidas ao final da redugao. Para calcular a razao sinal-ruido,
utilizamos o software IRAF* (Image Reduction and Analysis Facility), que contém ferra-
mentas de anélise de dados astronomicos através de tarefas (tasks) de pacotes. O calculo foi
realizado por meio da task do IRAF splot, em uma pequena regiao do espectro continuo

selecionada com o cursor do mouse. A regiao considerada nao apresenta muitas linhas

4 http://www.iraf.noao.edu/


http://www.iraf.noao.edu/

2.2. Observagoes e redugao dos dados 49

espectrais e foi escolhida com o auxilio dos atlas de uma estrela de mesmo tipo espectral

da amostra, Arcturus, no visivel (Hinkle et al., 2000) e infravermelho (Hinkle et al., 1995).

Tabela 2 — Dados das observacoes dos objetos analisados no trabalho.

Estrela ID Exp.(s) S/N* Data de Observagao
ESPaDOnSQCFHT
NGC188-3018 1 600 36 24/11/2009
NGC188-1001 2 600 25 30/11/2009
NGC188-2072 3 900 30 09/09/2009
NGC188-2026 4 2700 23 01/12/2009
NGC188-1116 5 2700 26 09/09/2009
NGC188-3140 6 3600 20 30/11/2009
NGC188-1061 7 3600 29 01/12/2009
NGC188-2187 8 3600 42 02/12/2009
NGC188-1006 9 3525 15 30/09, 04/10 e 29/11/2009
NGC188-2194 10 3525 18 09/09/2009
CRIRES@VLT

NGC2682-MMU6495 11 300 157 08/04 e 01,/05/2012
NGC3680-44 12 400 122 02/05/2012
NGC5822-1 13 400 137 09/04/2012
NGC5822-240 14 400 169 02/05/2012
IC4756-69 15 400 112 02/05/2012
NGC6633-78 16 60 160 02/05/2012
NGC6633-100 17 400 185 02/05/2012
NGC3532-MMU19 18 300 106 09/04/2012
NGC3532-MMU649 19 300 133 09/04/2012
NGC6281-3 20 300 107 09/04/2012
NGC6281-4 21 300 193 02/05/2012
NGC5460-MMU17 22 100 114 02/05/2012

* S/N medido em ~ 6073 A para os objetos 1 a 10 (exceto objeto 7, em 6075 A) e em
~ 46720 A para os objetos 11 a 22.
ID: Identificador da estrela neste trabalho; Exp.: Tempo de exposicao de cada espectro.

2.2 Observacgoes e redugao dos dados

As observagoes para a amostra de estrelas do aglomerado NGC188 foram realizadas
sob proposta do PI (Principal Investigator) Prof. Dr. Rodolfo Smiljanic, do Nicolaus
Copernicus Astronomical Center, da Polish Academy of Sciences, em Varsévia, Polonia,
sob o programa 09BB02, durante algumas noites dos meses de setembro, outubro e
novembro de 2009 (ver Tabela 2). Foram obtidos espectros com o espectrografo ESPaDOnS
(em inglés, Echelle SpectroPolarimetric Device for the Observation of Stars, Dispositivo

Espectropolarimétrico Echelle para Observagao de Estrelas) do CFHT (em inglés, Canada-
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France-Hawaii Telescope, Telescopio Canada-Franca-Havai) de 3.6 m localizado em Mauna
Kea, Havai (Manset & Donati, 2003).

Foi utilizado o detector CCD (em inglés, Charge Coupled Device, Dispositivo de
Carga Acoplada) EEV1 com 2048x4500 pixeis, com pixel de tamanho de 13.5 pym. A regiao
espectral coberta foi de 3690 a 10480 A, em 40 ordens. Os espectros obtidos sdo de alta
resolucao (R = 68000), S/N ~ 15 — 42 e no modo “estrela-+céu” (“star+sky”).

A redugao dos dados foi realizada por um dos membros da colaboragao através
da pipeline do CFHT, Upena® (versao 1.0), usando o pacote de redugao Libre-ESpRIT
(versdo 2.12, 20 de abril de 2006; Donati et al., 1997). Os espectros sao disponibilizados ao
final da reducao normalizados, precisando apenas serem removidas as linhas teltiricas®,
que foi realizado utilizando a task telluric do IRAF.

O restante da amostra foi observada, sob proposta do PI Prof. Dr. Rodolfo Smiljanic,
sob os programas 089.D-0716(A) e 089.D-0716(B), durante as noites de 8 ¢ 9 de abril
(run A) e 1° e 2 de maio de 2012 (run B). Informagoes sobre os dados das observagoes
também podem ser observadas na Tabela 2. Os espectros foram obtidos a partir do
espectrografo CRIRES (em inglés, CRyogenic high-resolution InfraRed Echelle Spectrograph,
Espectrografo Echelle Infravermelho de Alta Resolu¢do Criogénico). O espectrografo
CRIRES est4 instalado no foco B Nasmyth da unidade de telescopio #1 (Antu) de 8 m do
VLT (Very Large Telescope) localizado em Cerro Paranal, Chile (Kéeufl et al., 2004).

Foi utilizado um mosaico 4x1 de quatro detectores CCDs (Aladdin III InSb)
totalizando 4096x512 pixeis, com pixel de tamanho de 27 pum e escala de pixeis de 0.086
arcsec/pixel. Apesar de o espectrografo CRIRES apresentar uma cobertura espectral de
9500 a 52000 A, consideramos o intervalo de comprimento de onda de 45615 a 46784 A,
correspondendo a ordem 12 da grade de difracao e comprimento de onda de referéncia \.of =
46376 A. Os dados foram observados com poder resolutor R = 100000, S/N ~ 83 — 152 e
com uma largura de fenda de 0.2 arcsec. Podemos observar a imagem do espectro de uma

estrela de ciéncia na Figura 17.

(a) Detector 1 ) Detector 2 ) Detector 3 ) Detector 4

Figura 17 — Imagem dos espectros para o objeto 13 (NGC5822—1).

http://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Upena,/

6 Linhas de absorcao geradas pelos gases presentes na atmosfera terrestre.
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A redugao dos dados foi realizada por mim através da pipeline disponibilizada
pelo ESO, EsoRex” (em inglés, ESO Recipe Execution Tool, Ferramenta de Execugio
de Recipe do ESO, versao 3.13.2). O EsoRex é um software de linha de comando para
executar tarefas de reducao de dados manualmente ou incorporadas a partir de script
personalizados (recipe) (Jung, 2019). Com o auxilio do Manual do Usuério (Smoker, 2011)
e Pipeline do CRIRES (Jung, 2019) e do cookbook de redugao de dados (Smoker et al.,
2013), aprendemos as estratégias utilizadas na redugdo dos dados a partir da pipeline
EsoRex. Um fluxograma simplificado dos passos seguidos na redugao dos dados pode ser

observado na Figura 18.

CRIRES calibration map

SCIENCE or

DARK FLAT <TD

crires_spec_tark crires_spec_flat crires_spec_jitter

A4

CALPRO_DARK

CALPRO_FLAT

CALPRO_EPM

raw calibration file(s)

crires_spec_dark CRIRES pipeline recipe

calibration product
(used further in cascade)

CALPRO_DARK

SCIENCE raw science fileis) ¢ step in cascade

- product used

reduced science files .
for recipe

Figura 18 — Fluxograma dos passos seguidos na reducao dos dados, conforme indicado nos
manuais e cookbook disponibilizados pelo ESO (adaptado de ESO, 2008; Jung,
2019).

Os darks sao imagens de longa exposi¢ao em que o detector nao esta exposto a luz
e servem para subtrair a corrente de escuro dos dados. O plano de calibracao especifica que
trés darks devem ser obtidos para cada tempo de integracao do detector (DIT, em inglés
Detector Integration Time, Tempo de Integragao do Detector) utilizado nas observagoes

dos objetos de ciéncia e de calibragao. A partir destes darks, foi produzido um master

T https://www.eso.org/sci/software/cpl /esorex.html
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dark (Figura 19) para cada DIT, com o auxilio da recipe crires_spec_dark, com produto
de calibragago CALPRO_DARK (ver Figura 18). Podemos observar na Figura 19 que
nas extremidades dos quatro detectores um brilho fraco (detector glow). Uma forma de
diminuir esse brilho, é obtendo darks com DIT pequenos (< 600 s), de forma que, na
média, a contagem média do ruido de leitura e o seu desvio padrao sejam proximos de

zero (Smoker et al., 2013).

(a) Detector 1 (b) Detector 2 (c) Detector 3 (d) Detector 4

Figura 19 — Darks de 20 s obtidos para o run A.

[luminando o detector com uma lampada de halogénio ou emissor de infravermelho
uniformemente obtemos uma imagem (flat) em que buscamos determinar a curvatura
espectral geral (blaze) dos detectores, variagoes de ganho de pixel a pixel e o mapa de pixeis
defeituosos (bad pizel map). Tomando trés arquivos de flat, o master dark correspondente
ao DIT utilizado para obtengao dos arquivos de flat (5 s) e o arquivo dos coeficientes de
nao linearidade do detector na data das observacoes, a partir da recipe crires_spec_flat,
foram obtidas o master flat (Figura 20) e o mapa de pixeis defeituosos do detector (bad
pizel map) (Figura 21), com produtos de calibracgago CALPRO _FLAT e CALPRO_BPM,
respectivamente (ver Figura 18). Encontramos nos detectores 1, 2 e 4 pontos e linhas
escuros causados por pixeis defeituosos que no processo de reducao, a pipeline leva em

conta na correcao desses defeitos.

i
i -
(a) Detector 1 (b) Detector 2 (c) Detector 3 (d) Detector 4

Figura 20 — Flats obtidos para o run A.
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) Detector 1 ) Detector 2 ) Detector 3 ) Detector 4

Figura 21 — Mapa de pixeis defeituosos (em branco) para o run A.

Utilizamos o modelo fisico (physical model) da disposigao das linhas espectrais no
detector na data de observacao disponibilizado pelo ESO para calibracao em comprimento
de onda dos espectros, apesar de Smoker (2011) recomendar que no intervalo espectral
observado utilizemos uma lampada hal6gena e de N,O, ja que nao encontramos na data
de observacao esse espectro no intervalo de onda considerado. No intervalo espectral
observado, 45615 < A < 46784 A, o modelo fisico é uma boa forma de calibragao dos
espectros, pois apresenta uma pequena variagdo (< 5 pixel) e deslocamento médio na
calibracao desprezivel (média = 0) (Smoker et al., 2013).

Para a reducao dos espectros dos objetos de ciéncia e de calibragao, utilizamos o
master flat e o mapa de pixeis defeituosos calculados anteriormente, o modelo fisico das
linhas espectrais no detector e o arquivo dos coeficientes de nao linearidade do detector
na data das observagoes, os arquivos com catalogos de linhas espectrais para o intervalo
espectral observado do banco de dados HITRAN (em inglés, High-Resolution Transmission
Molecular Absorption Database, Banco de Dados de Absor¢ao Molecular de Transmissao
de Alta Resolucao; Gordon et al. (2017)) e de NyO para a calibra¢@o em comprimento
de onda (arquivos disponibilizados no site do CRIRES®), o master dark correspondente
ao DIT dos espectros a serem reduzidos, além do auxilio da recipe crires_spec_jitter,
produzindo o arquivo de ciéncia reduzido EXTRACT WL _TAB (ver Figura 18).

Como as regioes analisadas nos espectros apresentam linhas teltricas, realizamos a
remocao destas linhas antes de analisarmos os espectros. Na Figura 22 estao indicadas as

regioes onde hé linhas teltricas e quais as moléculas responsaveis.

8 http://www.eso.org/sci/facilities /paranal /instruments /crires /tools.html
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Figura 22 — Espectro sintético (R ~ 10000) de absorgao do céu entre 0.3 e 30 pm calculado
com o codigo LBLRTM (em inglés, Line-By-Line Radiative Transfer Model,
Modelo de Transferéncia Radiativa Linha-por-Linha) a partir do perfil anual do
céu de Cerro Paranal. As regioes em vermelho indicam regioes com transmissao
mais afetados por linhas telaricas (Oy, O3, HyO, CO, CO,, CHy, OCS, e N5O)
e em verde indicam menores contribuigoes ((1) NO; (2) HNOjg; (3) COFy; (4)
H,0q; (5> HCN; (6) NHj3; (7) NOy; (8) No; (9) CoHy; (10) CyHg e (11) SO»;
Smette et al., 2015).
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Uma estratégia para a remocao das linhas teltricas consiste em realizar a razao
entre o espectro de uma estrela quente (tipo espectral O, B) observada nas mesmas
condic¢oes da estrela de ciéncia. Aplicando a task telluric do IRAF, as linhas teliricas
foram removidas para os espectros da amostra do aglomerado NGC188. O resultado para
o objeto 1 (NGC188-3018) pode ser observado na Figura 23a.

A regiao analisada na amostra do CRIRES apresenta muitas linhas teltricas, como
podemos observar na Figura 22, assim utilizamos uma outra abordagem para remocao
da contaminagao teltrica. Utilizamos o software Molecfit? (versao 1.5.9; Smette et al.,
2015; Kausch et al., 2015) para este fim, ao inserirmos no cédigo as informagoes sobre as
principais moléculas que dominam as linhas telturicas no intervalo espectral da amostra,
CO, N,0O, Hy0 e Ny. O software calcula e ajusta a concentragao destes gases através
de um perfil das condi¢oes atmosféricas no instante de observacao, gerando um modelo
da contribuigao telirica na regiao do espectro a ser ajustado. Geralmente, a correcao
é satisfatoria para fragdes de transmissao maiores que 70 a 80% (Noll et al., 2019). A
remocao das linhas teliricas em toda a amostra do CRIRES foi realizada segundo esses
passos e o resultado para o objeto 19 (NGC3532-MMU649) pode ser observado na Figura
23b.

9 https://www.eso.org/sci/software/pipelines/skytools/molecfit
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Figura 23 — Comparagao entre os espectros observados (com linhas teluricas) e corrigidos

por linhas telaricas com o CFHT (a) e CRIRES (b).

As observagoes da amostra do CRIRES foram realizadas em duas noites (runs

A e B), assim os mesmos métodos de extragao e reducao foram aplicados em ambos os

dados. Ao final da reducao, os espectros disponibilizados precisaram ser normalizados ao

utilizarmos a task continuum do IRAF.
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3 Metodologia

3.1 Fotometria

Utilizando os dados existentes na literatura para as magnitudes das estrelas dos
aglomerados, podemos estimar os parametros atmosféricos de temperatura efetiva Ti.g,
gravidade superficial log g e microturbuléncia £ a partir de calibra¢oes fotométricas. As
calibracoes apresentam um intervalo de aplicabilidade que depende da cor, metalicidade e
tipo espectral do objeto analisado, assim buscamos calibragoes que se aplicam aos nossos
dados.

Foram consideradas magnitudes para os objetos analisados do sistema fotométrico
2MASS (J, H e K,) e Johnson (B e V) para estimar as temperaturas efetivas Teg.
As magnitudes adotadas neste trabalho e suas referéncias estao indicadas na Tabela 3.
Utilizamos o ajuste de is6cronas PARSEC (Bressan et al., 2012) no diagrama cor-magnitude
(CMD) dos aglomerados por inspe¢ao visual para determinar o excesso de cor E(B — V),
modulo de distancia (m — M)y, a idade, metalicidade [Fe/H|, massa de turn-off Mro e o
estagio evolutivo das estrelas da amostra. Em primeira aproximacgao, assumimos que pouca
ou nenhuma perda de massa ocorreu entre o turn-off da Sequéncia Principal e o estagio
em que as estrelas estao no RGB, de forma que, a massa de turn-off do aglomerado é uma
boa estimativa para a massa das estrelas, ja que em estrelas gigantes vermelhas nao hé
uma forte perda de massa (Gilroy & Brown, 1991; Reddy et al., 2013; Stello et al., 2016).
Os valores obtidos foram utilizados para estimar os parametros atmosféricos fotométricos.
A partir do ajuste das isdécronas, podemos derivar o estagio evolutivo das estrelas em cada
aglomerado, considerando a sua posicao relativa no CMD (ver, por exemplo, os principais
pontos e as fases do estégio evolutivo de uma estrela CMD da Figura 1 em Lagarde et al.,
2012). Neste trabalho, utilizamos a mesma nomenclatura adotada por Smiljanic et al.

(2009) para designar o estagio evolutivo das estrelas da sua amostra.
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Tabela 3 — Magnitudes e cores utilizadas nos calculos dos parametros atmosféricos fotomé-

tricos.
D B? Ve JP HP KP K
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag) (mag)
1 12.887 £ 0.008 11.368 + 0.012 8.580 £ 0.026 7.892 + 0.038 7.652 + 0.023 7.683 + 0.023
2 13.053 £ 0.008 11.922 4 0.009 9.966 £+ 0.027 9.398 £+ 0.029 9.260 + 0.021 9.294 + 0.021
3 13.689 £+ 0.008 12.416 &+ 0.009 10.208 £ 0.027 9.549 + 0.031 9.429 + 0.021 9.462 + 0.021
4 14.565 £+ 0.009 13.618 £ 0.011  11.925 £ 0.027 11.440 4 0.032 11.381 4 0.024 11.417 4+ 0.024
5 14.871 £ 0.012 13.933 + 0.011 12.167 £ 0.027 11.676 + 0.029 11.551 £ 0.021 11.586 + 0.021
6 14.963 £ 0.009 13.927 £+ 0.011 12.072 £ 0.025 11.526 &= 0.030 11.496 £+ 0.018 11.532 £ 0.018
7 15.205 £ 0.009 14.158 + 0.011 12.283 £+ 0.025 11.786 + 0.032 11.698 £ 0.023 11.734 + 0.023
8 15.132 £ 0.009 14.074 £+ 0.009 12.234 £ 0.029 11.700 £ 0.030 11.567 4 0.023 11.602 £ 0.023
9 15.824 £+ 0.008 14.886 £ 0.009 13.197 £+ 0.035 12.709 4 0.036 12.675 4 0.030 12.712 £+ 0.030
10 15.947 £ 0.010 14.950 £ 0.011 13.136 £ 0.027 12.640 &= 0.033 12.589 + 0.021 12.625 + 0.021
11 10.850 9.370 6.809 £+ 0.021 6.116 £+ 0.026 5.933 + 0.029 5.965 £+ 0.029
12 11.290 10.060 7.876 &+ 0.023 7.305 + 0.053 7.165 £ 0.018 7.199 + 0.018
13 10.330 9.040 6.790 £ 0.035 6.142 + 0.042 5.966 + 0.021 5.998 + 0.021
14 10.760 9.370 7.072 &+ 0.024 6.440 £+ 0.036 6.254 + 0.016 6.287 £+ 0.016
15 10.290 9.240 7.151 + 0.02 6.669 £+ 0.031 6.537 + 0.020 6.572 £+ 0.020
16 8.740 7.310 5.005 £ 0.294 4.225 + 0.228 4.087 £ 0.036 4.118 £+ 0.036
17 9.440 8.310 6.330 £ 0.020 5.827 + 0.034 5.674 + 0.018 5.709 £+ 0.018
18 8.687 7.727 6.064 £+ 0.027 5.631 + 0.051 5.463 + 0.024 5.499 + 0.024
19 9.014 8.013 6.209 + 0.021 5.707 + 0.046 5.550 + 0.023 5.585 + 0.023
20 9.040 7.940 6.018 £+ 0.023 5.494 + 0.026 5.357 + 0.023 5.392 + 0.023
21 9.250 8.100 6.129 £ 0.020 5.592 + 0.027 5.455 + 0.024 5.490 £ 0.024
22 8.680 7.560 5.651 £+ 0.027 5.143 + 0.038 4.93 £+ 0.018 4.964 + 0.018
D (V—=K)0 (V—=K)rcs,o (J — K)res,o (B—V)o (J—H)rcs,o
(mag) (mag) (mag) (mag) (mag)

1 3.562 £+ 0.023 3.587 + 0.023 0.866 £+ 0.033 1.474 4+ 0.014 0.644 + 0.032

2 2.504 + 0.021 2.537 + 0.021 0.653 £ 0.033 1.086 & 0.012 0.534 + 0.031

3 2.830 + 0.021 2.861 + 0.021 0.723 £ 0.033 1.228 4+ 0.012 0.617 =+ 0.031

4 2.077 £+ 0.024 2.113 + 0.024 0.498 + 0.035 0.902 £+ 0.014 0.459 + 0.033

5 2.223 + 0.021 2.258 + 0.021 0.567 £ 0.033 0.893 £ 0.016 0.464 + 0.031

6 2.272 + 0.018 2.306 + 0.018 0.528 £+ 0.030 0.991 £+ 0.014 0.514 + 0.028

7 2.301 + 0.023 2.335 + 0.023 0.537 £ 0.033 1.002 £+ 0.014 0.470 + 0.031

8 2.349 + 0.023 2.382 + 0.023 0.616 £+ 0.036 1.013 £+ 0.013 0.503 + 0.034

9 2.051 + 0.030 2.086 + 0.030 0.477 £ 0.044 0.893 £+ 0.012 0.462 + 0.042

10 2.201 + 0.021 2.236 + 0.021 0.501 £ 0.033 0.952 + 0.015 0.469 + 0.031

11 3.194 + 0.029 3.222 + 0.029 0.801 £+ 0.034 1.403 0.638 + 0.033

12 2.683 + 0.018 2.714 + 0.018 0.649 £ 0.028 1.165 0.531 + 0.027

13 2.781 + 0.021 2.811 + 0.021 0.743 £+ 0.039 1.215 0.592 + 0.037

14 2.823 + 0.016 2.853 =+ 0.016 0.737 £ 0.028 1.315 0.577 + 0.026

15 2.064 + 0.020 2.099 + 0.020 0.482 + 0.027 0.830 0.402 + 0.026

16 2.478 + 0.036 2.511 = 0.036 0.754 £+ 0.284 1.170 0.661 = 0.270

17 1.888 + 0.018 1.924 + 0.018 0.503 £+ 0.026 0.870 0.408 + 0.025

18 2.160 + 0.024 2.195 + 0.024 0.562 £+ 0.035 0.935 0.418 + 0.033

19 2.360 + 0.023 2.393 + 0.023 0.618 £+ 0.030 0.976 0.481 + 0.028

20 2.013 + 0.023 2.049 + 0.023 0.539 £+ 0.031 0.905 0.448 + 0.030

21 2.075 + 0.024 2.111 + 0.024 0.551 + 0.030 0.955 0.460 + 0.028

22 2.226 + 0.018 2.260 + 0.018 0.625 £+ 0.031 0.968 0.452 + 0.030

ID: Identificador da estrela neste trabalho (ver Tabela 2).

Referéncias para fotometria: (a) nas bandas B e V, Stetson et al. (2004, objetos 1 a 10), Mermilliod et al. (2008,
objetos 2, 18 e 19) e WEBDA (Dias et al., 2002, objetos 12 a 17, 20 a 22); (b) nas bandas J, H e K por Cutri
et al. (2003) do catalogo 2MASS (Skrutskie et al., 2006).

3.1.1 Temperatura efetiva

Para determinar a temperatura efetiva escolhemos as calibra¢oes fotométricas de
Alonso et al. (1999, ver errata de Alonso et al. (2001)) para as cores V — K e J — K, ja que
elas sdo bons indicadores de temperatura para estrelas gigantes G e K (Alonso et al., 1999;
da Silva et al., 2006; Huang et al., 2015). Estas calibragoes apresentam uma dependéncia

fraca em metalicidade e luminosidade. Por exemplo, para a cor V — K, um erro de 0.05
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em magnitude implica em um erro de 0.7 a 1.0% em temperatura, e para a cor J — K, um
erro de 0.03 em magnitude corresponde a um erro de 1.7 a 2.5% em temperatura (Alonso
et al., 1999).

As calibragoes de Alonso et al. (1999) utilizam o sistema TCS (Telescopio Carlos
Sdnchez). Desta forma, as cores e magnitudes obtidas da literatura (Tabela 3) precisaram
ser transformadas para este sistema fotométrico, conforme pode ser observado na Figura
24. As transformagoes foram realizadas do sistema 2MASS para o sistema CIT (California
Institute of Technology, Carpenter, 2001) e entao para o sistema TCS (Alonso et al., 1998).
As diferencas médias entre as cores nos sistemas 2MASS e TCS é de cerca de ~ 0.26 mag
para a cor V — K e ~ 0.08 mag para a cor J — K. Assim, para uma maior precisao nos
resultados fotométricos, é necessario realizar corretamente as corregoes entre os sistemas
fotométricos, bem como propagar as incertezas envolvidas nas calibragoes fotométricas.
Antes de aplicarmos as calibragoes, devemos considerar a extingao interestelar. Como as
expressoes para a extingao utilizadas neste trabalho sdo dadas por Rieke & Lebofsky (1985)
no sistema Johnson, transformamos as cores do sistema TCS para o sistema Johnson

(Alonso et al., 1998) e em seguida retornamos ao sistema TCS com as magnitudes corrigidas.

Rieke & Lebofsky (1985)

Carpenter (2001) Alonso et al. (1998) Alonso et al. (1998)
2MASS CIT TCS Johnson

Figura 24 — Diagrama dos passos envolvidos nas transformacoes entre os sistemas fotomé-
tricos.

A demonstracao das equagoes para as transformagoes entre os sistemas fotométricos
pode ser encontrada no Apéndice B (Equagoes 65, 66 e 72). Aqui apresentamos apenas o

resultado final:

Ky = K,onmass + 0.044 — 0.014 (J — K,)anrass (1)
(V — K)reso = 0.050 +0.993 (V — K); — 2.725 E(B — V) 2)
(J = K)reso = 0.96 (J — Ky)anass — 0.477 E(B — V) — 0.003 (3)
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A partir dos resultados obtidos para as cores corrigidas (V — K)rcso (Equacao 2)
e (J— K)reso (Equagao 3) de cada estrela, calculamos as suas temperaturas fotométricas,

considerando os intervalos de aplicabilidade das calibragoes.

3.1.2 Gravidade superficial

A partir da temperatura efetiva fotométrica podemos estimar a gravidade superficial
da estrela. De forma mais completa, a demonstracao desta equacao pode ser encontrada no
Apéndice C (Equagao 88). Ao adotarmos os parametros canonicos para o Sol: T.g @ = 5772
K, log go = 4.44 dex, M, o = 4.74 mag (ver Mamajek et al., 2015; Prsa et al., 2016) e

a massa da estrela M, em massas solares (M), o resultado final obtido foi a expressao:

M* Teﬂ*
| L, =4.44 +1 —_— 41 ;
0gg + Og(M@)+ 0g(5772)—|—

+ § [my —=3.09E(B - V) — (m - M)y + BCy — 4.74] 4)

O modulo de distancia (m — M)y, o excesso de cor E(B — V) e a massa das
estrelas M, podem ser obtidos ao se ajustar is6cronas ao CMD dos aglomerados (ver
Se¢ao 3.1), enquanto que a corre¢ao bolométrica BCy na banda V' da estrela pode ser
calculada das relagoes dadas por Alonso et al. (1999) (Equagoes 5 e 6) segundo o intervalo

de aplicabilidade da temperatura 71.g.

By — ~ 299531 G 6177 4 4490 X — 2,669 X2 4 0.6943 X [Fe /H] — 0.1071 [Fe/H|—
— 0.008612 [Fe/H]Z, para 3.50 < log Toq < 3.67 (5)
By — — 209930 L 09887 + 2.975 X — 4.425 X 4 0.3505 X [Fe/H]| — 0.05558 [Fe /H|—
— 0.005375 [Fe/H|?, para 3.65 < log Tz < 3.96 (6)

onde X =log Ty — 3.52 .

3.1.3 Microturbuléncia

Utilizando os resultados fotométricos para a temperatura e a gravidade superficial,
buscamos uma estimativa fotométrica para a microturbuléncia a partir das relagoes de
Gratton et al. (1996) e Gaia-ESO Survey (em comunicacao privada com Prof. Dr. Rodolfo
Smiljanic). Ao considerar os intervalos de temperatura e gravidade da amostra, utilizamos

estas relagoes:
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¢ = —0.322 log g + 2.22, para 4027 < T,z < 6346 K e — 0.31 < logg < 5.19 (7)
£ =14744.58-107* (Tog — 4798) +2.16 - 107 (Tog — 4798)% — 0.508 (log g — 2.38)—
—0.0771 (log g — 2.38)% 4 0.22 (|[Fe/H] + 0.71) 4 0.0545 (|[Fe/H] + 0.71)?, (8)

para 3922 < T < 7500 K, 0.50 < logg < 3.50 e — 4.50 < [Fe/H| < +0.42

3.1.4 Incertezas

A partir das expressoes das calibragoes fotométricas utilizadas, calculamos as
incertezas na temperatura fotométrica considerando a lei de propagacao de incerteza
(Lima et al., 2013). Esta lei permite estimar a incerteza o(y) de uma grandeza de saida y

dependente de n grandezas de entrada x;, onde 1 =1, 2,...,n, e é dada pela expressao:

(1) = \/ (&) rtan+ () s (2 o )

As calibragoes fotométricas para temperatura de Alonso et al. (1999) sdo descritas

por fungdes O que dependem de uma cor x e da metalicidade [Fe/H| do objeto:
Oct = o + a1 & + ay x% + az x [Fe/H| + a4 [Fe/H| + a5 [Fe/H]? (10)

e que a temperatura efetiva T,g é dada por:

4
Tog = g O, (11)
eeff

onde os coeficientes a;, com ¢ = 1...5, sao obtidos a partir de um ajuste para uma amostra
de estrelas gigantes (Alonso et al., 1999).

Aplicando a lei da propagagao de incerteza as expressoes 10 e 11 e considerando a
incerteza da calibragao da cor encontramos:

2.54 - 107 2 , 2 9 >\’

o(Ter) = (933 ((al +2asx+a3 [Fe/H]) o, + <a3x+a4 +2as [Fe/H]) O‘[Fe/H]> —I—amt’x> ,

(12)

onde o, ¢ a incerteza na cor x, ojre/n) ¢ a incerteza na metalicidade e oy, € a incerteza

=40

da calibragao da cor x de Alonso et al. (1999) utilizada na calibracdo (Tine,(v—K)res

Ke O-intv(J*K)TCS =125 K)
Da mesma forma, a incerteza na gravidade superficial o(log g), cuja expressao pode

ser obtida na Equacao 4, é dada por:

.01
o(log g) — \/ 3T02 S 2(Tug) + 0.16 02(BCy ), (13)
eff
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onde opc, € a incerteza da corregao bolométrica na banda V:

N

b 2 2
o(BCy) = ((;2 + by + 2bsz + by [Fe/H]> o2 + <b5m + bg + 2b7 [Fe/H]) 0 + a?nt> (14)

em que 0;,; ¢ a incerteza da calibragao e os coeficientes b;, com i = 1...7, sao obtidos ao
escrevermos, de forma geral, a corregao bolométrica das Equacoes 5 e 6 como:

by

BCy = —— 4 by + bsz + byx® + byx |[Fe/H| + bg |Fe/H| + b7 [Fe/H| (15)

Para a microturbuléncia, as incertezas para as calibragoes de Gratton et al. (1996)

e Gaia-ESO obtidas pelos mesmos métodos anteriores sao, respectivamente:

7(§) = 1/0.104- 02(108 ) + 02 Gyatton (16)

o(§) = ((4.58 107 4+ 4.32 - 107 (Teg — 4798))2 o (Te)+

2
+ ( — 0.508 — 0.1542(log g — 2.38)) o*(log g)+

N

2
+ (0.220 +0.109([Fe/H] + 0.71)) Offeom) + U?nt,cm) (17)

onde Oint Gratton = 0.3 kI /S € Oing, gaia = 0.63 km/s.

3.2 Espectroscopia

Ao observarmos o espectro de uma estrela notamos uma curva caracteristica para a
distribuicao de energia emitida por comprimento de onda do objeto e linhas de emissao
ou absor¢ao caracteristicas dos elementos que estao presentes na estrela. Apesar de a
espectroscopia ter se iniciado no século XVII com os experimentos sobre 6ptica do fisico e
matematico inglés Isaac Newton (1666-1672) e ter se desenvolvido durante o século XIX,
foi somente no comeco do século XX, com o desenvolvimento da Mecanica Quantica, que

entendemos melhor os fenémenos envolvidos na formacao do espectro de um objeto.

3.2.1 Formacao de linhas espectrais

Um modelo adequado para o espectro de uma estrela considera que a radiagao
(energia) emitida por unidade de tempo, por unidade de area, por unidade de adngulo
solido e por unidade de comprimento de onda (intensidade especifica monocromaética) e
pode ser descrito como o de um corpo negro de temperatura T' em equilibrio térmico. O

corpo negro é um objeto tedrico que é um absorvedor perfeito, e em equilibrio térmico,
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por consequéncia, ¢ um emissor perfeito. Desta forma, podemos definir uma temperatura
efetiva T, para uma estrela, como sendo a temperatura de um corpo negro que emite a
mesma quantidade de energia por unidade de area e por unidade de tempo (luminosidade)
da estrela (Karttunen et al., 2007).

Max Planck (1858-1947), fisico alemao, postulou em 1900 que a energia dos fotons
¢ quantizada, £ = hv, onde h é a constante de Planck (h = 6.626 - 1073! J - ), e assim
pode deduzir o espectro do corpo negro. O espectro de um corpo negro a temperatura T’

também é conhecido como a distribui¢ao espectral de Planck (planckeana) e sua expressao

¢é dada pela Lei de Planck:

B 2hc? 1

h
A5 e,\ch —1

BA(T)

(18)

onde h é a constante de Planck, ¢ é a velocidade da luz (¢ = 2.998 - 10 m/s), k ¢ a
constante de Boltzmann (k = 1.381-1072 J/K) e A ¢ o comprimento de onda (Barbieri,
2007).

Na Figura 25 podemos observar planckeanas para temperaturas efetivas tipicas de

estrelas de tipo espectral semelhantes a da nossa amostra (G, K e M).

5L 5500 K —— |
5000K ——
4500 K
4000 K
3500K
3000 K ——
1.5 | B
-
€
5
z
«
o 1l 1
=
‘B
c
2
=
0.5 | |
0 ‘
0 4 5

Wavelength (um)

Figura 25 — Planckeanas para temperaturas efetivas T,g tipicas de estrelas de tipos espec-
trais G, K e M.

A distribuicao de Planck apresenta um méaximo de emissao em um comprimento

de onda que depende da temperatura 7' do corpo negro (ver Figura 25). Conforme a
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temperatura 7" aumenta, o comprimento de onda \,,,, correspondente ao pico da emissao
diminui. Wilhelm Wien (1864-1928), fisico aleméo, descobriu empiricamente em 1893 uma,

expressao para calcular este resultado, conhecida como Lei de Deslocamento de Wien:
Amax -1 = 2.898-107° m - K (19)

A Lei de Planck prevé a Lei de Deslocamento de Wien (Barbieri, 2007), podendo
ser obtida ao buscarmos o maximo da distribui¢ao, isto é, diferenciando a Equacao 18 em
relagao ao comprimento de onda A e considerando que no comprimento de onda Ay.x a
derivada é nula. A solucao desta equacao para a variavel A, resulta na expressao da Lei
de Deslocamento de Wien (Equacao 19).

Jozef Stefan (1835-1893), fisico e matemético austriaco, obteve empiricamente em
1879 que fluxo total F' de radiagao emitida (energia por unidade de tempo e por unidade
de area) por um corpo negro em equilibrio térmico é proporcional a sua temperatura
efetiva T elevada a quarta poténcia (Equagao 20). Em 1884, Ludwig Boltzmann (1844-
1906), fisico austriaco, derivou teoricamente a mesma expressao encontrada por Stefan
utilizando argumentos da Termodinamica Estatistica. Assim, a expressao (Equagao 20)

ficou conhecida como a Lei de Stefan-Boltzmann:
F=oT* (20)

onde o & a constante de Stefan-Boltzmann (o = 5.670 - 1078 W m~—2 K~%).

A Lei de Planck também preveé a Lei de Stefan-Boltzmann (Karttunen et al., 2007).
Ela pode ser obtida ao se integrar a expressao (Equacao 18) em comprimento de onda e
em angulo solido (considerando um fluxo emitido isotropicamente) para se obter o fluxo
total detectado pelo observador. Um fato interessante é que este resultado relaciona a
constante de Stefan-Boltzmann com outras constantes fundamentais presentes na Lei de
Planck (a constante de Planck h, a velocidade da luz ¢ e a constante de Boltzmann k).

Os primeiros insights para os fendmenos envolvidos na producao das linhas espectrais
foram obtidos a partir da espectroscopia. Gustav Robert Kirchhoff (1824-1887), fisico
alemao, enunciou em 1860 trés leis empiricas ao analisar diversos espectros sobre a formagao
das linhas espectrais (Carroll & Ostlie, 2014) e que podem ser observadas esquematicamente

na Figura 26:
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1. Um corpo opaco quente (solido, liquido ou gasoso) emite radia¢do em um espectro

continuo (radiagao de corpo negro).
2. Um gas quente e difuso produz linhas de emissao.

3. Um gas frio e difuso na frente de uma fonte de um espectro continuo produz linhas

de absorcao no espectro continuo.

Espectro continuo
) ' 4

193 A— 1 i

Fluxo

Comprimento de onda

Gas quente A Espectro de emiss&o A
Comprimento de onda -
Gas frio Espectro de absorcao 1

Comprimento de onda
Figura 26 — Representacao das trés Leis de Kirchhoff da espectroscopia.

Assim, a partir destas leis empiricas, podemos modelar o espectro estelar conside-
rando duas componentes, a fotosfera que emite como um corpo negro (correspondendo ao
espectro continuo) e a atmosfera estelar como um gas frio (responsével pelas linhas de
absor¢ao). A origem das linhas de absorgao e emissao esté relacionada com a absorgao e
emissao de fétons nos atomos e moléculas presentes na atmosfera.

Niels Bohr (1885-1962), fisico dinamarqués, propds em 1913 um modelo atémico
para explicar como as linhas de emissao e absorcao eram produzidas ao assumir que

(Eisberg & Resnik, 1979):
1. O modulo do momento angular orbital do elétron L € quantizado.

L=nh (21)

onde n = 1,2,... é chamado de ntimero quantico principal e i é a constante de
Planck reduzida, h = 2~ = 1.055-1073* J - s. Esta quantiza¢io tem por consequéncia

que a energia orbital do elétron é quantizada.
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2. As orbitas eletronicas sao estaciondrias. O elétron se move em uma 6rbita circular em
torno do nticleo por meio da forca coulombiana sem a emissao ou absorcao de radiagao.
Assim, para cada orbita podemos associar um nivel de energia n, correspondente ao

ntmero quantico principal.

3. A emissao ou absorcao de radiacao acontece quando o elétron salta de um nivel
para outro. Ao absorver ou emitir radiagao, o elétron emite um fé6ton com energia
E = AFE = hrv, onde h é a constante de Planck e AFE corresponde a diferenca de

energia entre os dois niveis.

Os postulados assumidos por Bohr sao uma combinacao da Fisica Classica e da
antiga Mecanica Quéantica que utilizam aproximagoes semi-classicas. Ao considerarmos a
moderna Mecanica Quantica e a equagao de Schrodinger para descrever estes fendmenos,
encontramos, casualmente, os mesmos resultados (Griffiths, 2011). Assim, podemos aplicar
este modelo atomico para explicar a formacao das linhas espectrais de absorcao e emissao.

Quando o elétron absorve um féton de energia igual a diferenca de energia entre
dois niveis, ele salta do nivel de menor energia para um nivel de maior energia. Desta forma,
ao observarmos o espectro continuo, havera no comprimento de onda correspondente a
energia daquele foton (E = %), uma diminui¢ao no fluxo detectado da fonte, gerando uma
linha de absorcao.

Caso o elétron esteja em um nivel de maior energia, ele ird saltar para um nivel
de menor energia emitindo um féton com energia correspondente a diferenca de energia
entre os niveis inicial e final. Assim, serd observado no espectro um aumento no fluxo
para aquele comprimento de onda corresponde a energia do féton. Podemos observar,

esquematicamente, a formagao das linhas de absor¢ao e emissao na Figura 27 (Carroll &

Ostlie, 2014).



3.2. Espectroscopia 67

% =6563A

Figura 27 — Representacao esquematica da formagao de uma linha de absorgao (esquerda)
e de emissao (direita) para a transi¢do eletronica entre os niveisn =2en =3
do atomo de H (Kepler & Saraiva, 2014).

Nas atmosferas estelares, o processo de formacao das linhas espectrais pode ser
descrito considerando a transmissao de energia que foi gerada no interior da estrela para
fora por meio do transporte radiativo. A partir da propagacao de um feixe de radiagao
em uma certa direcao em um meio, por meio das interagoes entre os fétons e os atomos
e/ou moléculas do gas, ha absorcao e emissao de radiagao enquanto o feixe atravessa o gas.

Este processo pode ser observado esquematicamente na Figura 28.

Figura 28 — Representagao esquemética envolvida no processo de transporte radiativo.

Assim, considerando a intensidade do feixe luminoso I, antes e depois de atravessar
uma regiao entre r e r 4+ dr no gas (ver Figura 28), podemos escrever a varia¢ao da

intensidade luminosa dIy como sendo:

I\(r+dr) — I\(r) = japdr — kxpIxdr = dI\ = jyxpdr — kapI, dr (22)
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onde p é a densidade do gés, dr é o comprimento percorrido pelo feixe, jy é o coeficiente
de emissao e k) ¢ o coeficiente de absorcao, que ¢ definido a partir do livre caminho [
médio do foton:

1 1

| = —

= = 23
noy  kap (23)

em que n é a densidade numérica de absorvedores de radiacao no gas e o, é a secao de
choque de absorcao. Assim, em uma camada de espessura L, a profundidade optica 7, é

definida a partir da expressao:

L
T\ = / kxpdr = dry = kxpdr (24)
0

Logo, a partir das definigdes de profundidade éptica (Equagao 24) e da fungao fonte
S\ = i—i, que descreve todos os processos de emissao e absor¢gao que acontecem no meio,

isto é, destruicao, criacao e espalhamento de fétons. Entao, Equacao 22 se torna:

Iy = (‘;—A - [A) kexp dr

A
d[,\:<S)\—I)\)dT)\
dl
kA SR 2
dT,\ SA A ( 5)

A solugao da Equagao 25 para uma funcao fonte S genérica é dada por:
TA
I)\(T)\) = / SA(tA) 6_(7)‘_t>‘)dt)\ —I—]/\(O) 6_7)‘ (26)
0

Considerando o Equilibrio Termodinamico Local (Local Thermodynamical Equili-
brum, LTE), cada camada da atmosfera esta em equilibrio termodinédmico, entdo em uma

dada camada, a expressao para a funcao fonte Sy é dada por:
Sy = BA(T) (27)

onde B)(T) é a fungao de distribui¢ao de Planck (Equagao 18). Assim, a lei empirica de
Kirchoff para a espectroscopia pode ser expressa como (Maciel, 1999; Gray, 2005):

I =k B\(T) (28)

Na atmosfera estelar, os fendmenos relacionados com a absor¢ao luminosa sao as
transigoes ligado-ligado (bound-bound), ligado-livre (bound-free) e livre-livre (free-free). As
transicoes eletronicas entre dois niveis energéticos de um mesmo atomo sao exemplos de

transicoes ligado-ligado, conforme comentado anteriormente. Como no interior estelar os
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atomos de H e He estao praticamente ionizados, podem existir elementos mais pesados
que nao estao ionizados, dando origem a essas transi¢oes. O processo de ionizagao é o
responsavel pelas transicoes ligado-livre, quando um elétron absorve um féton com energia
suficiente para escapar do atomo. Com uma alta densidade de atomos de H e elétrons,
hé a formacao de fons H™, que contribuem sobretudo para a opacidade. Nas transicoes
livre-livre, um elétron é acelerado ao passar proximo de outra carga, como um atomo.
Nesse processo, a principal contribui¢ao vem dos atomos de H e He ionizados no interior
estelar (Maciel, 1999).

Uma linha espectral apresenta um alargamento pois os niveis de energia nao sao
infinitamente estreitos e os dtomos apresentam um movimento relativo ao observador. Os
mecanismos principais que determinam o perfil da linha espectral sao os alargamentos
natural, colisional e térmico (Gray, 2005).

O alargamento natural da linha é devido ao principio de incerteza quantico em ener-
gia (AE- At > %), tendo em vista que os estados em um certo nivel de energia apresentam
tempos de vida finita e que estados com curta duracao tém grandes incertezas na energia.
Assim, um féton emitido apresenta um intervalo de comprimento de onda, correspondendo
a este intervalo de incerteza em energia. O perfil da linha para o alargamento natural da
linha é uma lorentziana L(w), que pode ser escrita de uma forma normalizada e como

funcao da frequéncia angular w, onde w = 27v:

/2w
(w—wo)® + (7/2)*

L(w) = (29)

onde wy € a frequéncia angular central da distribuicao e v é um parametro que especifica
a largura do alargamento (Puls, 2018). As larguras observadas das linhas espectrais nas
estrelas s@o sempre maiores do que as larguras do alargamento natural das linhas (Gray,
2005).

O alargamento colisional ou de pressao ¢ resultante da interagao colisional entre os
atomos de um gas e outras particulas, como fons, elétrons, outros atomos ou moléculas.
As colisoes geram o decaimento eletronico nos atomos de niveis excitados para niveis
inferiores, reduzindo o tempo de vida de um estado, levando a linhas mais alargadas. O
aumento da largura da linha espectral devido a colisd@o, aumenta conforme a densidade ou
pressdo, bem como a temperatura (Gray, 2005; Valverde et al., 2016). O perfil da linha
para o alargamento colisional é uma lorentziana onde a largura do alargamento ~ depende

da pressao e da temperatura do gés, sendo calculado a partir de aproximacoes que levam
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em conta o tipo de interagao atomica (Stark linear, Stark quadratico ou van der Waals;
Gray, 2005).

O alargamento térmico ou Doppler é devido ao movimento térmico ou turbuléncia
de larga escala dos atomos individuais de um gas. Assim, um foéton emitido por um
atomo se aproximando de um observador, serd detectado com um comprimento de onda
menor do que aquele emitido pelo atomo parado. O efeito inverso acontece quando o
atomo estéa se afastando do observador. Além disso, quanto maior a temperatura, maior a
velocidade média dos atomos no gas (Valverde et al., 2016). Considerando uma distribuigao
de velocidades para os atomos na linha de visada dada pela distribuicao de Maxwell-
Boltzmann, onde o nimero de atomos N (v)dv com uma velocidade entre v e v + dv é

descrita por:
N

U/

N(v)dv = e~ (0/vm)* gy (30)

em que a velocidade mais provavel v, é dada por v,, = @/%WT, onde k é a constante de
Boltzmann, T' é a temperatura do gas e m é a massa do atomo. Logo, a partir da equagao

do efeito Doppler (Equagao 38), temos a largura do alargamento Doppler AXp:

AN No [2kT
D _0m o ANp = 204/ (31)

Ao c c m

em que Ay € o comprimento de onda central da linha espectral. Como a distribuicao de
velocidades para os d&tomos é descrito por uma gaussiana, entao o perfil da linha para o
alargamento térmico é gaussiano com uma largura A\p (Gray, 2005; Puls, 2018). Portanto,

podemos escrever a distribuicao para o comprimento de onda A:

 Ap/T

Em um modelo da atmosfera estelar unidimensional, o alargamento térmico nao

N(A)dx —(ANAAD) g (32)

descreve em detalhes o comportamento em pequena escala do gas. Isso acontece ao
considerarmos os movimentos turbulentos no gas associados a células de turbuléncia em
pequena escala dos elementos de volumes da atmosfera estelar, que sao muito menores que
o livre caminho médio dos fotons (Gray, 2005; Puls, 2018). Desta forma, descrevendo o
comportamento turbulento no gas por uma distribuicao de velocidades de microturbuléncia
¢ dada pela distribuicao de Maxwell-Boltzmann, também considerada no alargamento

térmico, entao a expressao para a largura A\p (Equagao 31) se torna:

Xo [2kT
Adp =22/ == 4 e2 (33)
C m
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onde ¢ é a velocidade quadratica média de microturbuléncia. E necessario acrescentar ao
modelo de atmosfera estelar este parametro livre para que ele possa descrever correta-
mente o perfil da linha, ja que os movimentos de pequena escala do gés, modelados pela
microturbuléncia, podem afetar a transferéncia de radiagao e a descricao do perfil da linha
espectral (Gray, 2005).

A combinagao do perfil de alargamento térmico (gaussiano) com o perfil de alarga-
mento natural e/ou colisional (lorentziano) é obtido a partir da convoluc¢ao desses dois
perfis e é chamado de perfil de Voigt. Linhas espectrais com este perfil apresentam um
nicleo aproximadamente gaussiano e asas apresentam um perfil lorentziano.

Além destes mecanismos principais, o perfil da linha espectral é alterado também
pelas velocidades de macroturbuléncia ¢ e rotacao da estrela v. Em estrelas frias, esses dois
efeitos devem ser levados em conta, ja que o alargamento da linha por rotacao é comparado
com o alargamento por macroturbuléncia (Sheminova, 2019). Para uma demonstracao
mais rigorosa destes fendmenos podemos verificar em Gray (2005).

Considerando o tamanho dos elementos de turbuléncia do gas pequenos quando com-
parados a profundidade Optica, a microturbuléncia descreve bem este processo, enquanto
que quando o tamanho dos elementos de turbuléncia sao maiores do que a profundidade
Optica, é necessario levar em conta a velocidade de macroturbuléncia para descrever
corretamente este resultado. A macroturbuléncia esta relacionada com a granulagao, su-
pergranulacao, oscilagoes e outros movimentos em larga escala na superficie estelar, sendo
assim um indicador de processos convectivos nas atmosferas estelares (Sheminova, 2019).

O modelo radial-tangencial (Gray, 2005) para a velocidade de macroturbuléncia
considera que as velocidades de macroturbuléncia podem ser descritas a partir de uma
componente radial (g e tangencial (r com respeito ao disco estelar, e ambas de distribuicao
de velocidades gaussianas. Para obter as velocidades de macroturbuléncias, devemos
integrar ao longo do disco estelar. Na maioria dos casos (g = (v = (g = ¢ (ver discussao
em Sheminova, 2019). Isso significa que a velocidade de macroturbuléncia é isotropica e que
a distribuicao do deslocamento Doppler de qualquer comprimento de onda para qualquer
mancha de granulagao na superficie da estrela é independente da direcao observada.
Devemos levar em conta que a integragao no disco estelar apresenta um efeito significativo.

Enquanto a macroturbuléncia torna o perfil da linha com um pico mais nitido e
asas mais largas, a rotagao estelar torna o perfil mais raso. Assim, ao se buscar integrar

no disco estelar, podemos representar a intensidade do continuo I, por uma expressao na
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forma linear do escurecimento de borda (limb-darkening) na forma:
I =1Iy(1 —¢c+ecos?) (34)

onde [ ¢é a intensidade do continuo no centro do disco estelar, ¥ ¢ o angulo de incidéncia
da luz disco estelar, medido com respeito a linha de visada, e € é o coeficiente linear de
escurecimento de borda (limb-darkening coefficient), dado a partir da Figura 29. Se € = 0,
o disco estelar é uniformemente iluminado e, se € = 1, o disco estelar estd completamente

obscurecido. Assim, consideramos para a nossa amostra ¢ ~ 0.6 (Gray, 2005).
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Figura 29 — Coeficiente linear de escurecimento de borda € como fungao da cor B —V de
uma estrela para um determinado comprimento de onda em angstrons (Gray,
2005).

O perfil da linha devido a rotacao estelar, considerando um coeficiente linear de
escurecimento de borda (Equacao 34) é dado pela Equagao 35, representando a soma de

uma contribuigao na forma eliptica (1° termo) e parabolica (2° termo):

[(AN) = W;A(i (_15_) ST (AAAAL)QJr QAALil — (1 - (AA)‘)\L)2> (35)

onde AX;, = X\g %ﬂi, em que A\, é a largura do alargamento. Este parametro depende de

vsent, que é a velocidade de rotagao equatorial projetada na direcao da linha de visada,
onde i é o angulo do eixo de rotagao estelar em relacao a linha de visada (Gray, 2005),

como pode ser observado na Figura 30.
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Figura 30 — Representagao da componente de velocidade de rotacao equatorial projetada
na direcao da linha de visada v'sen, onde ¢ é o angulo entre o eixo de rotacgao
estelar e a linha de visada.

Na caracterizacao do perfil da linha, a macroturbuléncia e a rotagao estelar sao
processos interdependentes, ja que a macroturbuléncia depende de propriedades convectivas,
que sao afetadas pela rotacao estelar. A rotagao é dirigida por mecanismos envolvidos
com a atividade magnética em camadas convectivas (Sheminova, 2019). Assim, devemos
considerar ambos os parametros para descrever uma linha espectral.

A partir do conhecimento das linhas espectrais, podemos determinar a velocidade
radial, composicao quimica, temperatura, turbuléncia, densidade, campo magnético e
velocidade de rotacao de uma estrela. As informagoes sobre a cinematica sao obtidas a
partir da velocidade radial, e a composicao quimica da analise de abundancias, que é
realizada de forma geral, por dois métodos: medidas de largura equivalente (EW, em
inglés, Equivalent Width) ou sintese espectral (Jofré et al., 2019). De maneira simplificada,

os passos envolvidos nesta analise pode ser observados na Figura 31:
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Figura 31 — Esquema dos passos realizados na obtengao das abundéncias estelares (Jofré
et al., 2019).
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3.2.2 Velocidade radial

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

(U,) e transversal (¢}), como pode ser observado na Figura 32.

Figura 32 — Representagao das componentes radial e tangencial da velocidade real ¢ de
uma estrela, do seu movimento préoprio u, angulo # formado entre o 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
equacao:

U =10, + U;. (36)

A componente da velocidade real de uma estrela perpendicular & linha de visada,
responsavel pelo seu movimento préprio i, é denominada de velocidade transversal v;. Ela

esta relacionada com o movimento préprio i do objeto a partir de:
Vg = ur, (37)

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

A componente da velocidade real de uma estrela na direcao radial, ou seja, ao longo
da linha de visada, ¢ denominada de velocidade radial 7, onde v, = v cos @ (ver Figura 32).
Assim, a velocidade radial é a velocidade com que a estrela se aproxima ou se afasta de nos
e é obtida pelo denominado desvio Doppler. De forma mais completa, podemos observar
a demonstracao da equagao para o efeito Doppler relativistico conferindo no Apéndice
B de Cantanhéde (2018). Ao considerarmos que as velocidades das estrelas da Galaxia
sao muito menores do que a velocidade da luz ¢, nao ha erros sensiveis se utilizarmos a

aproximacao nao relativistica para a velocidade radial:

AN v,
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com A\ = X\ — )y, em que A é o comprimento de onda medido pelo observador e Ay é o
comprimento de onda medido para uma fonte em repouso, isto é, em laboratorio (Barbieri,
2007).

Desta forma, ao medirmos a variacao em comprimento de onda A\ para uma
determinada linha espectral entre o comprimento de onda A medido no espectro da estrela
e o comprimento de onda Ay medido em laboratério, podemos calcular a velocidade radial
observada da estrela. Entao, através destas medidas realizadas ao longo dos espectros
observados podemos calcular a velocidade radial v, da estrela.

Como a velocidade radial heliocéntrica V), leva em conta a direcao do objeto, o
tempo de observacao e o local de observacao, ao considerar os movimentos anual e diurno

da Terra, a velocidade radial heliocéntrica pode ser obtida a partir de:
Vh = v, + CH (39)

onde CH ¢é a correcao heliocéntrica que leva em conta os movimentos anual e diurno do
planeta na direcao do objeto.

Para execugao do calculo, os espectros obtidos devem apresentar os parametros:
ascensao reta, declinacao, data de observagao, época, tempo universal e lugar de observacao.
Para editar um parametro do header do espectro, utilizamos a task hedit, como por
exemplo, o pardmetro correspondente a época de observacao FPOCH e lugar de observacao
OBSERVAT. A tarefa, de modo geral, consiste em alterar um parametro no header do
arquivo quando o usudrio insere um outro valor e o salva no arquivo do espectro. Nos
espectros analisados, a época de observagao corresponde a J2000 (Tabela 1) e as observagoes
foram realizadas nos telescopios CFHT (objetos 1 a 10) e VLT (objetos 11 a 22).

A task rvidlines do IRAF foi utilizada no calculo das velocidades radiais. Além
disso, consideramos calcular a correcao heliocéntrica a partir do pacote Astropy!. Na
execugao da task do IRAF, o usuario deve informar um arquivo de linhas espectrais que
serao identificadas no espectro. No processo de criacao do arquivo de linhas, consideramos
as linhas de absor¢ao mais visiveis e de facil identificacdo (linhas mais intensas, dupletos e
tripletos) no espectro de estrelas do tipo K, dentro do intervalo de comprimento de onda
analisado (3690 a 10480 A, para os objetos de 1 a 10, e 45615 a 46784 A, para os objetos de
11 a 22) e que nao apresentassem contaminagao por linhas telaricas. Especialmente para

os objetos 11 a 22, como a regido entre 45615 e 46192 A apresenta muitas linhas teltricas

L https://www.astropy.org/
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intensas e que acabam afetando na determinacao do continuo da regiao, consideramos
calcular as velocidades radiais a partir das linhas espectrais encontradas na regiao entre
46257 ¢ 46784 A, que nao apresenta muitas linhas teliricas. Buscamos entdo, em bancos
de dados atomicos e moleculares® e na literatura (Goorvitch, 1994), qual o comprimento
de onda em repouso \g seria correspondente a linha desse elemento. Foram criadas as
listas de linhas para os objetos 1 a 10, com 297 linhas (ver Tabela 20), e para os objetos
11 a 22, com 61 linhas (ver Tabela 21), disponiveis no Apéndice D.

No célculo da velocidade radial observada v, a task rvidlines parte da identificacao
inicial de algumas linhas espectrais realizada pelo usuario com o auxilio do atlas de Arcturus
no visivel (Hinkle et al., 2000) e Arcturus e 10 Leo no infravermelho (Hinkle et al., 1995;
Nicholls et al., 2017) (uma porgao do atlas na regido espectral analisada no infravermelho
neste trabalho pode ser observada no Apéndice E). Buscamos, assim, identificar linhas ao

longo do espectro. As linhas consideradas, estao identificadas na Tabela 4.

Tabela 4 — Linhas espectrais identificadas nos espectros e utilizadas no calculo da veloci-
dade radial (NIST, 2019; Gordon et al., 2017; Goorvitch, 1994)

Objetos 1 a 10 Objetos 11 a 22
A (A) Elem. A (A) Molec.

4226.7300  Cal 46301.889  CO
4861.3300  Hp 46306.151  3CO
5167.3200 Mgl 46433.865 13CO
5172.6840 Mgl 46437.276  13CO
5183.6040 Mgl 46582.674 C180

5889.9500  Nal 46598.349  CO

5895.9240  Nal 46600.118  CO
6562.8100 Ha 46771.151  C70
46781.706  13CO

Ao se selecionar uma linha, o software busca no arquivo qual o comprimento de onda
de repouso Ay que corresponde a linha identificada e espera do usuario uma confirmacao
ou que ele insira o valor real do comprimento de onda da linha espectral. Depois da
identificacao manual de algumas linhas espectrais ao longo do espectro, o usuario pode
indicar a task que esta faca a identificacao automética 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

2 NIST - National Institute of Standards and Technology - Atomic Spectra Database (Instituto Nacio-
nal de Padroes e Tecnologia - Banco de Dados de Espectros Atomicos; https://www.nist.gov/pml/
atomic-spectra-database)

HITRAN - High-Resolution Transmission Molecular Absorption Database (Banco de Dados de Absorgao
Molecular de Transmissao de Alta Resolugdo; https://hitran.org/; Gordon et al. (2017))


https://www.nist.gov/pml/atomic-spectra-database
https://www.nist.gov/pml/atomic-spectra-database
https://hitran.org/
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software calcula a variacao em comprimento de onda A\ e a velocidade radial observada
v, para cada linha a partir da formula da velocidade radial (Equagao 38). 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 execucao da
task. Se os espectros apresentarem todos os parametros descritos corretamente, o software
calcula a velocidade radial heliocéntrica V},. Os resultados encontrados sdo salvos em um

arquivo.

3.2.3 Larguras Equivalentes

Podemos obter informagoes sobre a abundéancia dos 4tomos ou moléculas de uma

certa linha espectral a partir da medida da sua largura equivalente. Podemos definir a

largura equivalente (EW) para uma linha espectral de comprimento de onda central \g
Fy

e fluxo relativo 2, em que F) corresponde ao fluxo do perfil da linha e F;. ao fluxo do

continuo linear na sua vizinhanca, como:

EW = / Fe— FA = EW = / (1——)d)\ (40)

onde a integral ¢ realizada no intervalo de comprimento de onda entre \; e Ay de um lado

a outro da linha espectral, como pode ser visto na Figura 27 (Carroll & Ostlie, 2014).

Continuo linear

Fluxo relativo (

— |EW
Af

A\ Ao

Comprimento de onda

Figura 33 — Definigao de largura equivalente (EW).

A largura equivalente EW esta relacionada com a largura (medida em unidades de
comprimento de onda) para que uma linha espectral de perfil retangular e profundidade

unitaria possa apresentar a mesma area da linha espectral. A partir dessas medidas
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podemos obter informacoes sobre a for¢a de uma linha espectral e também a forma da
linha apresenta informagoes sobre o ambiente em que ela foi formada (Carroll & Ostlie,
2014).

Para converter as larguras equivalentes em abundéancias, é necessario calcular quan-
tos atomos de um dado elemento podem contribuir para uma linha espectral. Logo, além
das medidas de largura equivalentes, devemos conhecer as condigoes fisicas da atmosfera
da estrela, que é realizado ao considerarmos um modelo atmosférico. Ao assumirmos o
Equilibrio Termodinamico Local (LTE), as equagoes que descrevem as condigoes fisicas da

atmosfera estelar sao dadas por:

1. A distribuicao de energia cinética das particulas é dada pela Lei de Maxwell:

o

m'u2

) e 2T dv (41)

2
n(v)dv = 4mnv (
(v) 2nkT
onde n(v) é a densidade numeérica de particulas no intervalo de velocidades entre v
e v+ dv, v é a velocidade e m é a massa das particulas, T é temperatura local da
camada, k é a constante de Boltzmann. Assim, a pressao mecanica do gas, a partir

da Mecanica Estatistica, pode ser expressa como pgss = nkT'.

2. A distribuigao de energia dos fétons segue a Lei de Planck:

2hc? 1

h
Ao ek — 1

(42)

onde h é a constante de Planck, c é a velocidade da luz, k é a constante de Boltzmann,
A é o comprimento de onda e T' é a temperatura. Assim, pela Lei de Kirchoff da
espectroscopia, o coeficiente de emissao na camada é dado por jy = kz\B\(T) (ver

Equacao 28).

3. A distribuicao dos elétrons entre os diferentes estados de excitagao dos atomos, fons

e moléculas segue a equacao de Boltzmann:
N; i\ _XiXf
ks S (9_> e (43)
Ny \gs

onde N; e Ny é a densidade numérica, g; e gf é a degenerescéncia e x; e X s sa0 0s po-
tenciais de excitagao relativo aos estados de energia inicial ¢ e final f, respectivamente,

k € a constante de Boltzmann e T' é a temperatura de excitacao.
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4. A distribuicao dos dtomos entre os diferentes estados de ionizacao segue a equagao

de Saha:
Ny Zi1 5040
1 =1 2.5logT — ——; — logp. — 0.176 44
0g —— =log == +25log 7 Xi —logp (44)
onde % é a razao entre a densidade numérica e % é a razao entre as funcoes

de particao entre os estados ionizados i e i + 1, x; é o potencial de excitagao do
estado inicial 7, p. € a pressao de elétrons do gas e T é a temperatura do gas. A
constante —0.176 que aparece na expressao ¢ decorrente de que as unidades de
medida para cada grandeza esta expressa no sistema CGS e é derivada a partir de
constantes fundamentais, como a massa do elétron m,, a constante de Boltzmann k

e a constante de Planck h.

De forma pratica, medimos as larguras equivalentes manualmente utilizando o
software IRAF, por meio da task splot. Com o auxilio do atlas de Arcturus (Hinkle et al.,
2000), buscamos uma determinada linha espectral e considerando o continuo local, obtemos
a sua largura equivalente. As medidas de largura equivalente foram realizadas utilizando a
lista de linhas usada por Smiljanic et al. (2009), atualizada com os parametros atdémicos
mais recentes encontrados em Puls et al. (2018). Também consideramos o parametro
de amortecimento de van der Waals® Cg no calculo de abundancias obtidos a partir do
banco de dados de Kurucz?, entretanto esse parametro é opcional na analise das linhas ja
que para estrelas do tipo espectral G/K este pardmetro ndo é especialmente importante
(Luck & Heiter, 2007). Consideramos linhas espectrais com potencial de excita¢ao y < 5
eV e 20 < EW < 120, que nos garantem que as linhas analisadas apresentam um perfil
gaussiano. Além disso, como nossa amostra de estrelas do aglomerado NGC188 apresenta
um espectro bastante ruidoso (S/N ~ 15 — 42), torna dificil as medidas de EW para
linhas espectrais mais fracas. Assim, desconsideramos linhas espectrais com EW < 20 e
que apresentassem dificuldade de obtencao das medidas por conta do ruido. Para garantir
que os métodos empregados sao consistentes, consideramos medir as larguras equivalentes
para Arcturus, que é uma estrela de mesmo tipo espectral da amostra e com resultados

disponiveis na literatura.

3 Parametro de alargamento de uma linha espectral que descreve as interacdes instantineas entre

moléculas diferentes, neutras e nao-polarizadas. Esse pardmetro é importante em atmosferas de estrelas
frias que sdo dominadas por moléculas (Schweitzer et al., 1996; Gray, 2005)

Robert L. Kurucz on-line database of observed and predicted atomic transitions

(Banco de dados on-line de transi¢oes atomicas observadas e preditas por Robert L. Kurucz; http:
//kurucz.harvard.edu/atoms.html)


http://kurucz.harvard.edu/atoms.html
http://kurucz.harvard.edu/atoms.html
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A partir das medidas de largura equivalente, considerando o equilibrio termodiné-
mico local (LTE), utilizamos o software de analise de linhas e sintese espectral MOOG®
(versdao 2017; Sneden, 1973) por meio da rotina abfind para calcular os parametros
atmosféricos (temperatura efetiva (T.g), gravidade superficial (logg), velocidade de mi-
croturbuléncia ¢ e metalicidade [Fe/H]|) e obter as abundancias dos elementos Na, Mg,
Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Co, Ni, Y e Ce. Os elementos considerados na analise quimica nos
ajudarao na caracterizacao da amostra e serao tteis em comparacoes com resultados ja
publicados na literatura. Também utilizamos os modelos de atmosfera em uma dimensao
plano-paralelas de Kurucz a partir do codigo ATLAS9 (Castelli et al., 1997).

Para calcular os parametros atmosféricos com o MOOG, inicialmente utilizamos um
modelo com os parametros atmosféricos determinados fotometricamente. A temperatura
efetiva T foi obtida a partir do equilibrio de excitacao das linhas de Fel, ao buscar
remover a relagdo entre a abundancia de Fel e o potencial de excita¢ao dessas linhas (ver
Figura 34). A velocidade de microturbuléncia £ ¢ obtida ao considerar que a abundancia
de Fel e a largura equivalente reduzida (log(EW/)\)) sdo independentes, de forma que a
inclinagao grafico [Fel /H| versus log(EW/\) seja nula. A gravidade superficial é obtida
ao considerarmos o equilibrio de ionizag¢ao, quando ambas as abundancias de Fel e Fell
sao iguais. Obtemos a metalicidade [Fe/H]| igualando o valor usado no modelo e no obtido
pelo output do MOOG. Esse processo foi repetido de forma iterativa até que todos as
condigoes fossem satisfeitas simultaneamente (Sneden, 2002; Bubar, 2010; Sousa, 2014;

Sousa & Andreasen, 2018). O resultado final obtido pode ser observado na Figura 34.

® https://www.as.utexas.edu/~ chris/moog.html


https://www.as.utexas.edu/~chris/moog.html
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Figura 34 — Diagramas utilizados no calculo dos parametros atmosféricos espectroscopicos
para o objeto 6 (NGC188-3140). Abundancia de Fel versus o potencial de
excitacao x das linhas de Fel, empregado para determinar a temperatura
efetiva espectroscopica Teg, quando a inclinacao do grafico é nula. Abundancia
de Fel wversus a largura equivalente reduzida log(EW/)), empregado para
obter a velocidade de microturbuléncia &, quando a inclinacao do grafico é
nula. Abundéancia de Fel (pontos vermelhos) e Fell (pontos azuis) versus a
largura equivalente reduzida log(EW/)\), empregado para obter a gravidade
superficial espectrocopica, quando a inclinagao do grafico é nula.

Considerando os parametros atmosféricos obtidos anteriormente, calculamos as

abundéancias para os outros elementos com o MOOG a partir das larguras equivalentes

(Na, Mg, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Co, Ni, Y e Ce).

3.2.4 Sintese espectral

Outra forma de obter as abundancias é pela técnica de sintese espectral. Utilizamos
no célculo, o modelo de atmosfera estelar obtido espectroscopicamente e uma lista de
linhas com parametros atdmicos e/ou moleculares para uma regiao proxima de uma linha,
espectral ou banda molecular especifica. A lista de linhas utilizada contém os parametros:
comprimento de onda A, identificacao atomica ou molecular, potencial de excitacao y, peso
estatistico multiplicado pela for¢a do oscilador log gf da linha e energia de dissociagao D
molecular.

Calculamos a abundancia dos elementos que formam estas linhas e/ou bandas

moleculares comparando as linhas de absorcao sintética ao espectro observado. O calculo
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é repetido de forma iterativa, alterando a abundéancia de um elemento por vez, até que os
perfis sintéticos e observados sejam semelhantes.

Inicialmente, para os objetos 1 a 10, buscamos encontrar a velocidade de macrotur-
buléncia ( e a velocidade de rotagao projetada v sen i, seguindo os métodos empregados
por Sales Silva et al. (2014), da Silveira et al. (2018), Pefia Suarez et al. (2018) e Martinez
et al. (2020) para estrelas gigantes vermelhas em aglomerados abertos. A partir destes
parametros fixados podemos reproduzir o alargamento das linhas espectrais. Buscamos
uma regiao com linhas espectrais sem blend onde através da sintese espectral com o
MOOG pudéssemos obter estes parametros atmosféricos. Linhas com blend apresentam
um alargamento espectral maior do que linhas isoladas, o que pode superestimar os pa-
rametros calculados (Carlberg et al., 2011). Assim, escolhemos a linha de Fel em 6302.5
A para calcular os parametros, mantendo um deles constante e ajustando o outro de
forma iterativa até que os espectros sintéticos e observados coincidam. Como primeira
aproximacao, utilizamos a macroturbuléncia ¢ e a velocidade de rotacao projetada v sen ¢
obtida para Arcturus (¢ = 3.5 km/s, v sen i = 4.5 km/s), que apresenta mesmo tipo
espectral da amostra. Na Figura 35, podemos ver os ajustes para encontrar a velocidade
de rotagao projetada v sen i e a macroturbuléncia ¢ para o objeto 8 (NGC188-2187) e

como cada um desses parametros afeta o perfil da linha.

o . X, ,:-.'-. * o . . s,
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Figura 35 — Exemplo da determinacao da velocidade de rotagao projetada v sen i e ma-
croturbuléncia ¢ para o objeto 8 (NGC188-2187).
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As abundancias de C, N e O e a razao 2C/13C foram obtidas através da sintese
espectral utilizando o software MOOG por meio da rotina synth. Consideramos as
velocidades de macroturbuléncia ¢ e rotagao projetada v sen ¢ obtidas anteriormente como
parametros fixados suficientes para descrever o alargamento espectral. Neste trabalho
adotamos as abundancias solares dadas por Asplund et al. (2009), log A(C) = 8.43 , log
A(N) = 7.83 e log A(O) = 8.69, onde log A(X) = 12 + log (’;—2) (ver Anexo A, para
referéncia da notagdo abundancias quimicas), e os pardmetros para as linhas atoémicas e
moleculares utilizadas por Brooke et al. (2013) e Sneden et al. (2014), sendo disponibilizados
em comunicagao privada com o Prof. Dr. Rodolfo Smiljanic. Para verificar os métodos
empregados, também calculamos as abundéancias em Arcturus e comparamos os resultados
com a literatura.

A abundéncia de carbono foi determinada através da banda de Cy(0,1) do sistema
Swan A3TI-X3IT em 5135 A. O potencial de dissociacao adotado para a molécula de Cy foi
Dy(Cy) = 6.27 eV (Brooke et al., 2013). A abundancia encontrada se refere as abundancias
dos isotopos do carbono (?C +13C). Obtemos a abundancia de nitrogénio através da
banda de CN(5,1) do sistema vermelho A2II-X2% em 6332.18 A e a abundancia de oxigénio
foi calculada a partir da linha proibida® [O I] em 6300.311 A. A razio isotopica de 2C/13C
foi derivada pelo ajuste das linhas de '2CN e 3CN na regido de 8005 A. A linha proibida
apresenta um blend com a linha fraca de Nil em 6300.34 A e com as linhas proximas de
ScIT em 6300.70 A, que esté incluida na sintese com dados de Johansson et al. (2003) e
Spite et al. (1989), respectivamente.

Inicialmente, determinamos a abundancia de oxigénio, com o resultado encontrado,
obtemos a abundancia de carbono, e por fim a abundancia de nitrogénio. Com os valores
calculados, encontramos a razao isotopica ?C/13C. Como os espectros sao bastante ruidosos
(S/N ~ 15 — 42), buscamos a curva que melhor se ajusta ao perfil das linhas e o continuo

local do espectro observado. Os resultados obtidos podem ser observados na Figura 36.

6 Linha espectral ndo permitida pelas regras de selecio da Mecéanica Quéantica, levando em conta uma

aproximacao de dipolo elétrico para as transi¢oes atomicas. Ao considerarmos ordens mais altas nas
aproximagoes (dipolo magnético e quadrupolo elétrico), as transigbes sdo possiveis (Griffiths, 2011).
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Figura 36 — Comparagao entre os espectros observados (pontos pretos) e sintético (linhas
azuis, vermelhas e verdes) nas regioes consideradas para sintese espectral
de CNO e da razao isotopica 2C/13C. A curva de melhor ajuste aos dados
observados ¢ a vermelha.

Para a sintese espectral no infravermelho, consideramos os mesmos métodos em-
pregados por Harris & Lambert (1984a,b), Harris et al. (1987, 1988), Abia et al. (2012)
e Lebzelter et al. (2015). Para a construcao da lista de linhas, utilizamos a metodologia
adotada por Abia et al. (2012), ao incluir ndo somente linhas de CO mas também de
outras moléculas. A lista final inclui as linhas moleculares de CO, C,, CN, OH, SiO, MgH
e SiS. Abia et al. (2012) utilizam linhas de HyO na sua lista, mas como realizamos a
sintese espectral com o software MOOG, que considera apenas moléculas diatémicas no
calculo, nao podemos utilizar estas linhas. Na regiao de sintese, CO é a molécula que mais
contribui para a formagao de linhas, enquanto que linhas atomicas e de outras moléculas
contribuem pouco (ver Hinkle et al., 1995). As referéncias para as listas de linhas e seus

respectivos potenciais de dissociacao D, adotados no trabalho podem ser observados na

Tabela 5.
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Tabela 5 — Referéncias da lista de linhas de sintese espectral no infravermelho.

Molec.  Ref. Dy (eV) Ref.

CO Goorvitch (1994) 11.09 Huber & Herzberg (1979)
12¢, Yurchenko et al. (2018)* 6.27 Sneden et al. (2014)
12C13C Yurchenko et al. (2018)* 6.244 Ram et al. (2014)

CN Sneden et al. (2014) 7.724 Sneden et al. (2014)
OH Brooke et al. (2013) 4.411 Brooke et al. (2013)
Sio Barton et al. (2013)* 8.26 Huber & Herzberg (1979)
MgH  Yadin et al. (2012)* 1.34 Huber & Herzberg (1979)

SiS Upadhyay et al. (2018)*  6.47 Herzberg (1957)

* Parametros moleculares espectroscopicos.

Consideramos a lista de linhas de Goorvitch (1994) para a molécula de CO, pois,
segundo Pavlenko et al. (2020), esta é uma das listas que melhor reproduz as abundancias e
razoes isotopicas encontradas na literatura na regiao do infravermelho, quando comparada
com listas mais recentes. Esta lista de linhas apresenta os parametros moleculares para
sete isotopologos” de CO (12C16Q, 1BCI6Q, 12C170, 1BCITO, 12C1RO, 1BCEO e 1C60).
Entretanto, como as abundancias dos isotopologos BC70, BC¥0 e “CY0 é muito menor
do que abundancia dos outros isotopologos (~ 107°; Gordon et al., 2017), utilizamos em
nossa lista de linhas apenas as linhas moleculares de 2C'*0, 3C16Q, 12C!70 e 12080,
como realizado por Abia et al. (2012). As linhas espectrais destes isotop6logos podem ser
facilmente identificadas e, assim, utilizadas para medir as razoes isotopicas (Harris et al.,
1988).

Os dados utilizados para as linhas de Cy, SiO, MgH e SiS foram obtidos a partir
dos parametros disponibilizados pelo projeto ExoMol®, que busca reunir listas de linha de
moléculas importantes na andlise de atmosferas de planetas extrasolares e estrelas frias. Os
parametros para as linhas precisaram ser obtidos a partir de pardmetros espectroscopicos
(frequéncia de transi¢ao v, coeficiente de Einstein® Ay, ju, energia do estado de mais
baixo nivel E;», nimero quantico de momento angular rotacional J”, fator de spin nuclear
molecular total §) e convertidos para parametros astrofisicos a serem utilizados na sintese
espectral (comprimento de onda A, potencial de excitacao x, log gf da linha). Para detalhes
da conversdo, ver Bernath (2020) e Pavlenko et al. (2020).

Utilizamos a regiao entre 46620 e 46730 A para a sintese espectral, que nas obser-

vagoes, corresponde a parte de espectro observada com o detector 4 (46556 — 46784 A).

Moléculas que apresentam diferengas somente na sua composicao isotopica.
http://www.exomol.com/

9 Probabilidade por unidade de tempo de uma transicdo espontanea entre os estados J' e J”.


http://www.exomol.com/
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A regiao apresenta linhas de CO que nao estao com blend, e nao sao afetadas por linhas
teltricas. Para o célculo das razoes isotopicas de 0 /17O e 60 /1®0, consideramos os
parametros atmosféricos fotométricos calculados neste trabalho, as abundancias de CNO e
a razao isotopica de ?C/13C disponiveis na literatura para cada objeto. Adotamos um
alargamento gaussiano de largura a meia altura (Full Width at Half Mazimum, FWHM)
~ 1.1 A ao espectro sintético para reproduzir a resolucio do espectro observado.

A partir desses valores, estimamos a razao isotopica 0 /170 e, em seguida, a razio
160 /180, comparando, respectivamente, as linhas de C'7O e C'®0 menos intensas no
espectro sintético ao espectro observado. O processo foi realizado iterativamente até que
o espectro sintético reproduzisse da melhor forma as linhas de C'7O e C'®0 no espectro
observado. Podemos observar um exemplo da sintese espectral obtida para um objeto da
amostra na Figura 37. Como forma de verificacao dos métodos adotados, calculamos as

razoes isotopicas para Arcturus e comparamos com os valores encontrados na literatura.
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Figura 37 — Sintese espectral para o calculo das razdes isotopicas de 160 /170 e 60 /180.
Os pontos pretos correspondem ao espectro observado e a linhas coloridas cor-
respondem aos espectros sintéticos. Algumas linhas de C17O e C'80 utilizadas
na sintese estao marcadas.

Como pode ser observado, o espectro sintético nao ajusta completamente ao centro
das linhas mais fortes de CO, de forma que a profundidade das linhas sintéticas é maior
do que as linhas observadas. Esse resultado também é encontrado em outros trabalhos ao
analisarem estrelas gigantes do tipo K em ~ 5 um (por exemplo: Harris & Lambert, 1984a,b;

Harris et al., 1988; Tsuji, 2008) e esté relacionado com as limitagoes do modelo atmosférico
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hidrostético ao descrever as camadas externas da estrela. As linhas mais intensas de CO
sao produzidas nas camadas mais altas da atmosfera e sao mais sensitivas as condigoes
encontradas ali, enquanto que as linhas menos intensas sao formadas em camadas mais
baixas da atmosfera e sdo insensiveis as condigoes da alta atmosfera (Harris et al., 1988;
Tsuji, 2008). Em estrelas gigantes vermelhas do tipo K e M, as linhas mais intensas sao
formadas em uma camada de nuvens moleculares frias na alta atmosfera, também conhecida
como zona de dissociagdo molecular quase-estatica (quasi-static molecular dissociation
zone; Tsuji, 2008, 2009). Desta forma, consideramos apenas as linhas menos intensas para

o célculo das razoes isotopicas.

3.3 Incertezas

Para estimar as incertezas devido a erros nas medidas de larguras equivalentes o gy,

utilizamos a expressao dada por Cayrel (1988):

onde S/N é razao sinal-ruido, §, é a dispersao espectral e FWHM ¢é a largura a meia
altura (Full Width at Half Mazimum) da linha espectral, que pode ser estimada como
FWHM =~ A\, onde A\ pode ser obtida a partir da resolucao espectral R considerado um

>\t1'pico

=2 Em nosso caso temos

comprimento de onda tipico do espectro Agpico onde A\ =
Atipico ~ Amedio ~ 3395 A, entdo FWHM ~ A\ = 0.05 A.

Para os nossos espectros, S/N ~ 15 — 42, R = 68000 e J, =~ 0.032 A/pixel,
logo esperamos que as incertezas nas medidas de EW sejam cerca de 1 — 4 mA. Assim,
observamos que os erros sao dados principalmente pela S/N e a resolugao do espectro. Para
todas as medidas de largura equivalente, essas incertezas trazem erros que sao menores do
que as incertezas devidas aos parametros atmosféricos, de forma que podemos desprezar
essas incertezas com respeito a abundancia de ferro (Alves-Brito et al., 2005; Sales Silva,
et al., 2014).

Para estimar as incertezas em cada paradmetro atmosférico obtido a partir das
medidas de largura equivalente, seguimos os métodos empregados em Alves-Brito et al.
(2005); Smiljanic et al. (2009); Puls et al. (2018). Buscamos uma estrela com os parametros

atmosféricos semelhantes a média dos valores obtidos para a amostra. O objeto escolhido

para a amostra foi o objeto 6 (NGC188-3140).
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O calculo da incerteza para um parametro atmosférico consiste em variar este
parametro até que a abundancia de Fel calculada pelo MOOG seja alterada em um desvio
padrao do ajuste linear das linhas de Fel. Os valores encontrados sao AT, ~ + 128 K,
Alogg ~ £ 0.56 dex, A[Fe/H| ~ & 0.05 dex e A ~ % 0.12 km/s. Esses resultados sao
valores tipicos encontrados na literatura para estas incertezas (por exemplo: Smiljanic
et al., 2009; Alves-Brito et al., 2010).

Para estimar as incertezas nas abundéancias, consideramos derivar novos valores
para cada elemento ao variar os parametros atmosféricos em um desvio por vez. A incerteza
total das abundancias foi encontrada a partir da quadratura das incertezas, conforme a

Equagao 46, assumindo que os erros sao independentes:

Ototal = \/ J%QH + 0120g gt U[2Fe i+ Jg + 02 ostra (46)
onde o; ¢ a incerteza de um certo parametro atmosférico i (temperatura efetiva (Teg),
gravidade superficial (log ¢g), metalicidade ([Fe/H]) e microturbuléncia (§)) € Gamostra ¢ O
desvio padrao da abundéancia da amostra. Os resultados obtidos para as incertezas nas
abundancias podem ser observados na Tabela 6.

Tabela 6 — Incerteza das abundancias medidas através de EW para o objeto 6 (NGC188-

3140).
AT Alogyg A|Fe/H] A&
el o K T 0.56 dox L 0.05 dex L 0.12 ks Jomostra Teotal
Nal 0.14 0.02 0.08 0.10 0.35  0.40
Sil 0.24 0.05 0.11 0.10 0.13  0.31
Cal 0.16 0.01 0.08 0.09 024 031
Scll 0.25 0.01 0.18 0.17 029  0.45
Til 0.25 0.07 0.11 0.12 024  0.39
VI 0.27 0.09 0.11 0.11 0.12  0.35
VII 0.31 0.01 0.20 0.18 0.26  0.49
Crl 0.17 0.03 0.08 0.09 0.09 023
Crll 0.35 0.07 0.20 0.20 0.10  0.47
Col 0.04 0.01 0.04 0.05 0.17  0.18
Nil 0.11 0.01 0.07 0.07 0.11  0.18
YII 0.24 0.01 0.18 0.19 027  0.45
Cell 0.21 0.02 0.17 0.17 0.16  0.36

Varios fatores podem influenciar na determinacao de abundéancia, entre eles estao
(1) a acurécia nos parametros dos modelos adotados, (2) medidas das larguras equivalentes,
(3) qualidade no ajuste dos espectros e (4) erros internos envolvidos no método usados
(aproximagao termodindmica considerada, LTE, e modelo atmosférico unidimensional

plano-paralelo).
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Também determinamos os erros nas abundéancias que foram derivadas usando a
sintese espectral de C, N, O e 2C/13C. Buscamos variagoes nas abundancias devido a
mudangas em um desvio padrao na temperatura efetiva, gravidade superficial e microtur-

buléncia. Os resultados podem ser observados na Tabela 7.

Tabela 7 — Incerteza das abundancias medidas através de sintese espectral para o objeto 6

(NGC188-3140).

AT Alogg A[Fe/H] A&
X/Fe] 9 K 056 dex £ 0.05 dex £ 0.12 dex Cemestra  Ctotal
C 0.03 0.19 0.04 0.03 0.13 0.24
N 0.08 0.18 0.04 0.06 0.15 0.26
0 0.05 0.22 0.05 0.05 0.18 0.30
120 /13Q 2 3 p 0 2 5

Na tltima coluna, sao indicados a incerteza total calculada compondo quadrati-
camente as incertezas devidas aos parametros atmosféricos (ver Equagao 46), da mesma,
forma para os elementos obtidos via medidas de largura equivalente. Observamos que
as abundancias sao fracamente sensiveis a variagoes na velocidade de microturbuléncia,
desde que linhas menos intensas foram utilizadas na sua determinacao. As incertezas na
abundancia de carbono resultam em varia¢oes na abundéncia de nitrogénio, pois utilizamos
linhas moleculares de CN na determinagao da abundéancia de nitrogénio (Sales Silva et al.,
2014).

Para o célculo das incertezas na sintese no infravermelho (objetos 11 a 22), conside-
ramos as incertezas médias encontradas nos parametros atmosféricos fotométricos, nas
abundancias de CNO e na razao isotopica de 2C/13C. Os valores sdo AT.g ~ + 189 K,
Alogg =~ £ 0.08 dex, A¢ =~ + 0.50 km/s, A|C/Fe| ~ £ 0.10 dex, A[N/Fe|] ~ + 0.13 dex,
A|O/Fe] &~ + 0.16 dex e A2C/3C ~ + 2. Os valores considerados para os parametros
sao tipicos para as incertezas encontradas na literatura. Para uma estrela representativa
da amostra com parametros atmosféricos semelhantes a média dos valores da amostra. A
estrela escolhida foi o objeto 12 (NGC3860-44). Utilizando a mesma metodologia da sintese
espectral para a amostra no visivel (objetos 1 a 10), calculamos a incerteza para as razoes
isotopicas no infravermelho compondo quadraticamente as incertezas dos parametros
atmosféricos, da abundéancias de CNO e da razao isotopica de 2C/!3C. Os resultados

podem ser observados na Tabela 8.
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Tabela 8 — Incerteza das abundéancias medidas através de sintese espectral no infravermelho
para o objeto 12 (NGC3860-44).

AT Alogyg A¢ A|C/Fe] A[N/Fe|

+ 189 K £ 0.08dex =4 0.50 km/s =4 0.10 dex =+ 0.13 dex
16()/170 420 50 50 100 —
160/180 400 70 100 215 —

A[O/Fe| ARG/ BC

£ 0.16 dex T2 Ttotal

5O0/70 - 437
160 /180 — — 470

Observamos que as razoes isotopicas de oxigénio nao sao sensiveis & variagoes em
um desvio padrdao das abundéncias de [N/Fe], [O/Fe| e na razao isotopica de 2C/13C,
de forma que o aspecto do grafico nao se modifica sensivelmente. Para variagoes maiores
que um desvio padrao, notamos altera¢oes nas asas das linhas espectrais (considerando
mudangas 2 0.5 dex em [O/Fe]), e na profundidade das linhas (para mudangas 2 0.2 dex
em [C/Fel).
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4 Resultados e discussao

4.1 Velocidade Radial

Uma vez aplicada a metodologia explicada na Secao 3.2.2 para o célculo da veloci-
dade radial, apresentamos na Figura 38 os resultados de velocidade radial heliocéntrica
Vi, para a amostra de estrelas comparada com os valores da literatura V}, ;. Os valores
numéricos podem ser encontrados na Tabela 22 no Apéndice F. Para as estrelas do aglome-
rado NGC188, especialmente, indicamos na Figura 39 um grafico com as suas velocidades

radiais heliocéntricas.
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Figura 38 — Comparagao entre os resultados de velocidade radial heliocéntrica V}, obtidos
com a literatura V ji;.
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Figura 39 — Resultados para a velocidade radial heliocéntrica do aglomerado NGC188. A
velocidade média V, é de —38.43 + 1.42 km/s.

No aglomerado NGC188, o objeto 5 (NGC188-1116) apresenta uma grande diferenca
entre as velocidades radiais heliocéntricas observada e encontrada na literatura (~ 30
km/s). A diferenga encontrada pode ser explicada considerando que, segundo Geller et al.
(2008, 2009) e Jacobson et al. (2011), o objeto é uma estrela binaria espectroscopica e a
diferenca entre as velocidades radiais heliocéntricas encontradas por Geller et al. (2008) e
Jacobson et al. (2011) é de ~ 10 km//s.

Para o objeto 11 (NGC2682-MMU6495), consideramos apenas o espectro obtido em
01/05/2012 (run B) no calculo da velocidade radial, ja que o espectro obtido em 08/04,/2012
(run A) apresenta uma baixa S/N (ver Tabela 2) o que dificulta na identificagao das linhas
espectrais.

Segundo Mermilliod et al. (2008), a partir de uma anélise das velocidades radiais
médias do aglomerado NGC3532 ((V,,) = 4.33 + 0.34 km/s), a estrela 19 (NGC3532-
MMUG649) nao pertence a este aglomerado, desta forma consideramos apenas o objeto 18
(NGC3532-MMU19) no célculo da velocidade radial. Assim, apresentamos na Tabela 9,
os valores médios encontrados para velocidade radial heliocéntrica (V}) dos aglomerados

abertos comparado com a velocidade radial média encontrada na literatura.
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Tabela 9 — Velocidades radiais heliocéntricas médias (V},) obtidas comparadas com a
literatura (Soubiran et al., 2018).

ABOMErado iy (lan/s) (Vi) (kmn/s)
NGC188 —38.43 &+ 1.42 —41.70 & 0.19
NGC2682 34.40 + 0.76 33.80 + 0.13
NGC3680 2.59 + 1.23 1.74 4+ 0.25
NGC5822 —31.53 +1.09 —28.15+0.18

1C4756 —25.11 & 0.50 —24.74 + 0.17
NGC6633 —30.72 = 0.53 —28.62 + 0.12
NGC3532 2.92 + 0.38 5.37 +£ 0.17
NGC6281 —5.14 4+ 1.30 —5.00 4+ 0.14
NGC5460 —5.63 £+ 0.42 —4.61 £+ 1.65

Os resultados encontrados das velocidades radiais heliocéntricas V}, para as estrelas
individuais e a média do aglomerado apresentam valores semelhantes aos encontrados na
literatura, considerando a incerteza dos dados. Esses resultados nos indicam que as estrelas
observadas pertencem aos aglomerados, exceto a estrela 19 (NGC3532-MMU649 Mermilliod
et al., 2008), e concordam com os resultados obtidos recentemente por Cantat-Gaudin &

Anders (2020) ao pertencimento (membership) das estrelas (probabilidade 2 60%).

4.2 Fotometria

Considerando a metodologia explicada na Secao 3.1, apresentamos na Figura 40 os
ajustes de isdcronas e os valores encontrados para os parametros dos aglomerados a partir
dos ajustes (metalicidade |[Fe/H], idade, modulo de distancia (m — M)y, excesso de cor
E(B —V) e massa de turn-off Mro). O resultado encontrado para o estagio evolutivo das
estrelas da amostra pode ser observado na Tabela 10, além de informagoes disponiveis na

literatura sobre a binaridade das estrelas.
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Figura 40 — Ajuste de is6cronas PARSEC (Bressan et al., 2012) ao CMD dos aglomerados

analisados (ver Tabela 3 para referéncias da fotometria dos aglomerados) com
os parametros dos aglomerados encontrados. As estrelas da amostra estao
indicadas com quadrados vermelhos e identificadas com o seu ID deste trabalho
(ver Tabela 2) enquanto que o restante das estrelas dos aglomerados estao
indicadas com pontos cinzas para um melhor ajuste. (Continua na proxima

pdgina)
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Figura 40 — Continuacao
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Tabela 10 — Estagio evolutivo e binaridade para a amostra de estrelas.

ID Objeto Estagio Evolutivo Binaridade  Ref.
1 NGC188-3018 up-RGB ou early-AGB nao 1
2 NGC188-1001 up-RGB ou early-AGB nao 1
3  NGC188-2072 up-RGB sim 1,2
4 NGC188-2026 clump nao 1
5 NGCI188-1116 clump sim 1,2,3
6 NGC188-3140 bump nao 1
7 NGC188-1061 bump nao 1
8 NGC188-2187 bump nao 1
9 NGC188-1006 low-RGB nao 1
10 NGC188-2194 low-RGB sim 1,2
11 NGC2682-MMU6495 up-RGB ou early-AGB nao 4
12 NGC3860-44 up-RGB ou early-AGB nao 5
13 NGC5H822-1 up-RGB ou early-AGB nao 6
14 NGC5H822-MMU240  up-RGB ou early-AGB nao 6
15  IC4756-69 clump sim 6
16 NGC6633-78 up-RGB ou early-AGB nao 5
17 NGC6633-100 low-RGB ou clump nao 7
18 NGC3532-MMU19 clump nao 1
20 NGC6281-3 low-RGB ou clump nao 1
21 NGC6281-4 low-RGB ou clump nao 1
22 NGC5460-MMU17 clump nao 1

Referéncias: (1) Geller et al. (2008), (2) Geller et al. (2009), (3) Jacobson
et al. (2011), (4) Mermilliod & Mayor (2007), (5) Mermilliod et al. (1995), (6)
Mermilliod & Mayor (1990) e (7) Mermilliod & Mayor (1989).

As estrelas analisadas do aglomerado NGC188, (objetos 1 a 10) em sua maioria,
foram identificadas como estando no RGB (low, up e bump). O restante da amostra
(objetos 11 a 22) apresenta estrelas em sua maioria identificados, possivelmente, no RGB
ou clump. Os diferentes estégios evolutivos das estrelas sao importantes na caracterizagao
do processo de extra-mixing ao longo do RGB.

Além do estégio evolutivo, a Tabela 10 apresenta a indicacao que algumas estrelas
de nossa amostra foram identificadas na literatura como estrelas binarias. Geller et al.
(2009) indica o periodo de rotagao das estrelas binérias espectroscopicas do aglomerado
NGC188. O objeto 3 (NGC188-2072) tem um periodo de 344.01+0.05 dias com uma massa
< 1.14 M, para a estrela primdria e massa < 1.10 M, para a estrela secundéria. O objeto
5 (NGC188-1116) tem um periodo de 35.178 £0.005 dias com uma massa de 1.14 Mq para
a estrela priméria e 1.09 Mg para a estrela secundéria. O objeto 10 (NGC188-2194) tem
um periodo de 1029 & 7 dias, com 1.13 My para a estrela priméria e massa < 0.64 M,
para estrela secundaria. O aglomerado NGC188 apresenta uma rica populagao binaria e
uma grande variedade de candidatos de objetos em interacao (Geller et al., 2009; Geller &

Mathieu, 2012).
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Os objetos 3 (NGC188-2072) e 10 (NGC188-2194) foram classificados como binérias
espectroscopicas de linha tnica (SB1), enquanto que o objeto 5 (NGC188-1116) foi
classificado como uma binaria espectroscopica de linha dupla (SB2) (Geller et al., 2008).
As estrelas binarias sao classificadas em SB1 quando observamos o espectro de apenas
uma das estrelas, enquanto que em SB2 sao detectados os espectros de ambas as estrelas.
Nos espectros analisados, nao detectamos as linhas espectrais da estrela companheira do
sistema binario, tendo em vista que a baixa S/N (S/N ~ 26, para o objeto 5, NGC188-1116)
acaba dificultando a identificacao das linhas da outra estrela.

Segundo Mermilliod & Mayor (1990) e Mermilliod et al. (2007), o objeto 15 (IC4756-
69), pertencente ao aglomerado IC4756, é uma estrela binaria espectroscopica de longo
periodo orbital (1994 dias), com uma massa de 2 Mq para a estrela RGB primaria e 0.54
Mg para a estrela secundéria, provavelmente uma estrela ana-branca! (Smiljanic et al.,
2009).

Assim, para estrelas binarias que nao interagem entre si, evoluindo como estrelas
individuais, conforme indicado por Pena Suérez et al. (2018), ndo esperamos uma dife-
renca significativa nas abundancias entre estrelas binéarias e nao-binarias de um mesmo
aglomerado aberto, desta forma, podemos realizar a analise quimica desprezando possiveis
diferencas relacionadas com a binaridade da amostra.

De forma detalhada, os resultados fotométricos obtidos para os parametros dos
aglomerados (metalicidade [Fe/H], idade, modulo de distancia (m — M)y, excesso de cor
E(B—V) emassa de turn-off Mro) e a comparagao com os resultados disponiveis literatura
podem ser observados na Tabela 11. Como as magnitudes disponiveis na literatura para os
aglomerados NGC2682 e NGC3532 apresentam apenas estrelas no ramo das gigantes (ver
Figura 40), assumimos os valores de [Fe/H]| e idade da literatura para as estrelas analisada

nesses aglomerados (objetos 11 e 18).

L Estrela remanescente dos estagios finais de evolugdo estelar para estrelas de baixa massa inicial

(1<M <8 Mg) em que nao ha mais reagdes nucleares no interior estelar, sua luminosidade ¢ devida ao
resfriamento e que apresenta massa e raio da ordem do raio da Terra (Maciel, 1999; Salaris & Cassisi,
2005).



98 Capitulo 4. Resultados e discussao

Tabela 11 — Comparagao dos resultados dos parametros dos aglomerados obtidos na foto-
metria com a literatura.

Aglomerado [Fe/H] Idade (m—M)y EB-V) Mro
Aberto (dex) (10° anos) (mag) (mag) (Ma)
NGC188 +0.17 5.20 11.55 0.045 1.45
NGC2682 +0.03 2.56 9.85 0.077 1.30
NGC3680 +0.04 1.79 10.15 0.065 1.50
NGC5822 +0.02 0.96 9.75 0.095 1.53
1C4756 +0.07 0.70 8.95 0.220 2.16
NGC6633 +0.10 0.43 8.60 0.260 2.55
NGC3532 -+0.00 0.31 8.59 0.025 2.89
NGC6281 +0.00 0.21 9.15 0.195 3.21
NGC5460 —-0.15 0.20 9.35 0.135 3.30
Literatura
Aglomerado [Fe/H] Idade* (m—M)y3 E(B-YV) Mo
Aberto (dex) Ref.  (10° anos) (mag) (mag) Ref. (Mz) Ref.
NGC188 +0.114+0.04 1 4.29 11.81 0.085 4 1.1 )
NGC2682  +0.03£0.05 1 2.56 9.97 0.050 4 14 6
NGC3680  —0.01+£0.06 1 1.19 10.07 0.062 4 1.8 7
NGC5822  +0.08+0.08 1 0.66 10.28 0.312 4 2.5 8
1C4756 +0.02+0.04 1 0.50 9.02 0.192 3 2.7 8
NGC6633  —0.08+0.12 1 0.43 8.44 0.182 3 2.9 8
NGC3532  +0.00+£0.07 1 0.31 8.55 0.042 4 3.2 8
NGC6281  +0.06+0.06 1 0.31 8.86 0.192 4 3.3 8
NGC5460  —0.18+0.22 2 0.16 9.44 0.094 4 5.5 9

Mro: Massa de turn-off.

Referéncias: (1) Netopil et al. (2016), (2) Fossati et al. (2012), (3) WEBDA (Dias et al., 2002),
(4) Kharchenko et al. (2013), (5) Meibom et al. (2009), (6) Reddy et al. (2013), (7) Pefa Suérez
et al. (2018), (8) Leao et al. (2018) e (9) Jura (1987).

Os resultados encontrados para os parametros dos aglomerados sao semelhantes aos
valores disponiveis na literatura, dentro das incertezas dos parametros. Obtemos valores
similares aos encontrados por Wang et al. (2015) para o aglomerado NGC188 utilizando
fotometria de multifiltros e ajuste de isdcronas e, mais recentemente, por Bossini et al.
(2019) para os aglomerados NGC188 e NGC2682, ao utilizar métodos bayesianos no ajuste
das is6cronas.

Encontramos uma diferenca de ~ 0.2 dex em metalicidade quando comparado a
Netopil et al. (2016) para o aglomerado NGC6633, entretanto em Kharchenko et al. (2013)
encontramos |[Fe/H]= +0.06 + 0.01 para o aglomerado. Desta forma, podemos considerar
que o nosso resultado para a metalicidade é coerente com a literatura.

Os valores encontrados para o moédulo de distancia do aglomerado também sao
semelhantes aos resultados encontrados recentemente utilizando dados do Gaia DR2

(Bossini et al., 2019; Cantat-Gaudin & Anders, 2020; Cantat-Gaudin et al., 2020; Dias
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et al., 2021). Diferencas no modulo de distancia e o excesso de cor, com relagdo a literatura,
estao relacionados com a inacuracia do ajuste da is6crona a amostra, ja que a maior parte
das estrelas dos aglomerados se encontra na sequéncia principal (ver Figura 40). Ainda
observamos uma diferenca de 2.2 M) na massa de turn-off para o aglomerado NGC5460
quando comparamos com o resultado obtido por Jura (1987). A sua estimativa da massa
de turn-off considerou a massa total do aglomerado inferida por meio do didmetro angular
do aglomerado aberto. Assim, tendo em vista que o método empregado neste trabalho a
partir da analise fotométrica das estrelas do aglomerado é mais preciso para determinar a
sua massa de turn-off (ver, por exemplo, Smiljanic et al., 2009), consideramos o resultado
encontrado como a massa de turn-off do aglomerado.

Os valores obtidos para os parametros dos aglomerados (Tabela 11) foram utilizados
na obtengao dos parametros atmosféricos fotométricos das estrelas (temperatura efetiva Ty,
gravidade superficial log g e microturbuléncia £). Os valores numéricos encontrados estao
disponiveis em detalhes na Tabela 23 do Apéndice F. Os resultados para a temperatura
efetiva fotométrica encontrada a partir da calibragdo de Alonso et al. (1999) com as cores

J — K eV — K podem ser observados na Figura 41.
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Figura 41 — Resultados fotométricos de temperatura efetiva para calibragoes fotométricas
nas cores J — K eV — K.
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A partir da Figura 41, notamos que o objeto 16 (NGC6633-78) apresenta uma
incerteza maior na temperatura (o ~ 430 K) para a calibragao da cor J — K. Isso ocorre
pois 0 objeto apresenta uma incerteza muito maior na banda J (o ~ 0.294 mag; ver Tabela
3) devido a uma baixa qualidade na sua fotometria JHK, (Qflg=DDE; Cutri et al., 2003).

Desta forma, para investigar este resultado, buscamos outras calibragoes, como van
Belle et al. (1999) e Huang et al. (2015) para a cor V — K, além de utilizar as calibragoes
de Alonso et al. (1999) para as cores B —V e J — H. Para a cor J — H foi necessario
realizar as transformacoes entre os sistemas fotométricos (ver Figura 24), enquanto que
para a cor B —V, apenas corrigir o avermelhamento?. A diferenca média entre os sistemas
2MASS e TCS para a cor J — H ¢é de cerca de ~ 0.05 mag. As expressoes utilizadas na
transformagao desta cor também sao demonstradas em detalhes no Apéndice B (Equagao

78), com a indicagao aqui apenas do resultado final:
(J — H)roso = 0.031 4+ 0.911 (J — H)aprass — 0.311 E(B — V) (47)

As incertezas para estas calibragoes também utilizaram os métodos descritos na

Sec¢ao 3.1.4 enquanto que a calibracao de van Belle et al. (1999) depende apenas da cor
V- K:

Teg = 3030 + 4750 - 1070187 (V=Ko (48)

Para esta calibragao (Equagao 48), encontramos este resultado para a incerteza:
o(Teg) = 0.431 - (Teg — 3030) - o(v—k), (49)

Os resultados obtidos para a temperatura efetiva fotométrica com diferentes cali-

bragoes sao comparados com as calibragoes adotadas anteriormente na Figura 42.

2 (B=V)o=(B-V)—E(B-V),onde (B—V)qéacor B—V desavermelhada e E(B —V) é o excesso
de cor.
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Figura 42 — Resultados fotométricos de temperatura efetiva obtidos para calibragoes foto-
métricas nas cores J — K,V —-K, B—VeJ—H.

Comparando as Figuras 41 e 42, notamos que apenas a calibracao para a cor
J — K de Alonso et al. (1999) do objeto 16 (NGC6633-78) apresenta uma grande incerteza
enquanto que os valores obtidos a partir de outras calibragoes sao semelhantes dentro
das incertezas, inclusive para os outros objetos. Desta forma, podemos considerar uma
temperatura fotométrica para os objetos a partir de uma média aritmética simples das
temperaturas obtidas por todas as calibra¢oes. Portanto, o valor considerado para a

temperatura efetiva fotométrica pode ser observado na Figura 43.
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Figura 43 — Temperatura efetiva fotométrica considerada para os objetos.
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A partir da temperatura fotométrica encontrada anteriormente, podemos estimar
a gravidade superficial a partir da expressao da Equacao 4, cujos resultados podem ser

observados na Figura 44.

as | * 3 ]
o AL |
g ¢

3 §§ o °

o2y * 'R

5] ; '}% } {'7

1 | | | | | | | | | | | | | | | | | |

| | | |
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Object

Figura 44 — Resultados fotométricos para a gravidade superficial.

Considerando que o objeto 16 (NGC6633-78) apresenta uma incerteza de o ~ 430
K e a expressao para a gravidade superficial (Equagao 4) depende da temperatura efetiva
fotométrica, assim, encontramos que uma incerteza maior em log g para este objeto (o ~
0.2 dex) quando comparado com o restante da amostra (o ~ 0.1 dex).

A partir da temperatura fotométrica e da gravidade encontradas anteriormente,
considerando a metalicidade adotada para os aglomerados (Tabela 11), podemos estimar
fotometricamente a microturbuléncia dos objetos a partir das calibragoes de Gratton et al.
(1996) (Equagao 7) e Gaia-ESO (Equagao 8). Consideramos, assim, a microturbuléncia
obtida via fotometria como a média dos resultados obtidos para as duas calibracoes. Os
resultados encontrados para a microturbuléncia dadas pelas calibragoes fotométricas podem
ser observados na Figura 45a e o resultado considerado da microturbuléncia fotométrica

pode ser observado na Figura 45b.
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Figura 45 — Resultados fotométricos para a microturbuléncia dados (a) pelas calibragoes
fotométricas e (b) o valor considerado para cada objeto.

Observamos que a incerteza na microturbuléncia dada pela calibragao de Gratton
et al. (1996) (o ~ 0.3 km/s) é menor do que aquela estimada pela relagao Gaia-ESO (o ~
0.6 km/s), pois nao depende da temperatura efetiva fotométrica e da metalicidade do
objeto, o que acontece para a calibragdo Gaia-ESO (ver Equagao 8).

Assim, podemos reunir na Tabela 12 os resultados fotométricos e comparar com

valores obtidos na literatura:
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Tabela 12 — Comparacao entre os resultados fotométricos obtidos e os valores encontrados

na literatura para a amostra.

ID T (K) log g (dex)  [Fe/H] (dex) ¢ (km/s)  Ref.

1 4100 £ 200 1.70 £ 0.20 +0.06 &£ 0.08 1.50 £ 0.20 Jacobson et al. (2011)
4018 £ 110 1.53 £ 0.07 +0.17 1.79 + 0.49 Este trabalho
4574 + 172 2.18 + 0.08 +0.17 1.62 +£ 0.50 Este trabalho
4400 + 100 2.10 + 0.20 +0.13 £ 0.03 1.50 + 0.20 Friel et al. (2010)
4400 + 200 2.30 + 0.20 +0.06 £ 0.06 1.50 £+ 0.20 Jacobson et al. (2011)
4400 =50 2.20 £ 0.10 +0.14 + 0.02 1.50 + 0.10 Jacobson & Friel (2013)
4328 + 169 2.21 + 0.09 +0.17 1.57 £ 0.50 Este trabalho

4 5100 + 200 3.20 + 0.20 +0.03 £ 0.08 1.50 & 0.20 Jacobson et al. (2011)
4986 + 179  3.05 + 0.07 +0.17 1.33 £ 0.50 Este trabalho
4831 + 168 3.10 £+ 0.07 +0.17 1.27 £ 0.50 Este trabalho
5000 + 200 3.30 £ 0.20 +0.01 £ 0.06 1.50 & 0.20 Jacobson et al. (2011)
4807 + 165 3.09 + 0.07 +0.17 1.27 £ 0.50 Este trabalho

7 4900 £ 200 3.30 £ 0.20 +0.02 £ 0.07 1.50 £ 0.20 Jacobson et al. (2011)
4782 + 168  3.17 £ 0.07 +0.17 1.23 4+ 0.50 Este trabalho

8 4800 + 200 3.20 +0.20 —0.07 & 0.07 1.50 4+ 0.20 Jacobson et al. (2011)
4710 +£ 168  3.09 + 0.07 +0.17 1.25 £ 0.50 Este trabalho

9 5011 + 183 3.57 + 0.07 +0.17 1.08 + 0.50 Este trabalho

10 5100 £ 200 3.70 & 0.20 +0.07 & 0.06 1.50 4+ 0.20 Jacobson et al. (2011)
4870 + 170  3.53 £ 0.07 +0.17 1.07 £ 0.50 Este trabalho

11 4250 £ 62 1.00 £ 0.14 +0.03 £+ 0.05 — Netopil et al. (2016)
4160 £ 71  1.55 £ 0.13 +0.04 £+ 0.06 — Kunder et al. (2017)
4131 +£ 162  1.47 £ 0.10 -+0.03 1.80 £ 0.49 Este trabalho

12 4508 + 200 2.00 +0.30 —0.28 +0.32 1.70 4+ 0.30 Pasquini et al. (2001)

4475 — —0.14 + 0.16 — Anthony-Twarog et al. (2009)

4800 £ 50 2.60 £0.10 —0.13 +£0.08 2.10+ 0.10 Mitschang et al. (2012)
4500 + 200 1.70 +0.30 —0.15 £ 0.08 1.50 + 0.30 Pena Suéarez et al. (2018)
4518 + 162 1.99 + 0.08 +0.04 1.66 + 0.50 Este trabalho

13 4800 +£ 200 2.50 +0.25 +0.09 & 0.21 2.50 & 0.50 Luck (1994)
4470 £ 60 2.00 £0.26 +0.03 £ 0.10 1.38 + 0.08 Smiljanic et al. (2009)
4400 + 200 1.90 +0.30 —0.09 £ 0.09 1.40 + 0.30 Pena Suéarez et al. (2018)
4339 + 166 1.61 £ 0.08 +0.02 1.77 + 0.50 Este trabalho

14 4425 £ 60 1.954+0.26 +0.02 4+ 0.11 1.34 & 0.08 Smiljanic et al. (2009)
4307 + 161  1.72 £ 0.08 +0.02 1.73 + 0.50 Este trabalho

15 5130 £60 3.00 +0.26 +0.08 & 0.08 1.31 & 0.08 Smiljanic et al. (2009)
5049 + 167 2.37 + 0.06 +0.07 1.63 £ 0.50 Este trabalho

16 4370 £ 60 1.80 +0.26 +0.04 £ 0.10 1.51 + 0.08 Smiljanic et al. (2009)
4315 £90 1.72+0.23 —0.14 +£0.13 1.69 + 0.08 Morel et al. (2014)
4290 £ 65 1.85+0.16 —0.03+0.12 1.68 £ 0.07 Morel et al. (2014)

4369 1.46 +0.04 1.62 Luck (2014)

4370 £ 30 1.83 £0.12 —-0.20 + 0.19 — Boeche & Grebel (2016)
4549 + 433  1.51 £+ 0.20 +0.10 1.85 £ 0.51 Este trabalho

17 5245 £ 44 3.11 £0.06 +0.35 &= 0.03 0.85 Valenti & Fischer (2005)
5118 £29 283 +£0.25 +0.04 £ 0.10 1.65 4+ 0.03 Santos et al. (2009)

Continua na prorima pdginag
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Tabela 12 — Continuagdo

ID Teg (K) log g (dex) [Fe/H] (dex) ¢ (km/s)  Ref.
4979 + 72 2.75 £ 0.12 +0.00 + 0.10 1.58 &+ 0.10 Santos et al. (2009)
5015 +£ 60 2.85+0.26 +0.11 £0.11 1.44 £ 0.08 Smiljanic et al. (2009)
5035 + 80 2.74 £ 0.19 —0.01 &£ 0.11 1.55 &+ 0.07 Morel et al. (2014)
5055 + 55  2.56 + 0.05 —0.07 = 0.10 1.58 4 0.06 Morel et al. (2014)
4991 + 114 2.61 £ 0.22 +0.00 = 0.10 — Jacobson et al. (2016)
5080 £ 107 2.17 £ 0.04 +0.10 1.73 £ 0.50 Este trabalho

18 5000 4+ 200 2.36 + 0.25 +0.13 +0.02 2.00 & 0.50 Luck (1994)
4995 £ 60 2.65 +0.26 +0.11 £ 0.11 1.52 4+ 0.08 Smiljanic et al. (2009)
4905 £ 172 2.20 £+ 0.07 -+0.00 1.65 £ 0.50 Este trabalho

20 49154+ 60 2.30 £0.26 +0.01 £0.09 1.64 &= 0.08 Smiljanic et al. (2009)
5012 + 168 1.95 £ 0.06 -+0.00 1.78 £ 0.50 Este trabalho

21 5015+ 60 2.50 +£0.26 +0.09 + 0.07 1.70 & 0.08 Smiljanic et al. (2009)
4929 + 167 1.98 £ 0.06 +0.00 1.75 £ 0.50 Este trabalho

22 4824 + 166 1.71 £ 0.07 —0.15 1.80 £ 0.50 Este trabalho

Os resultados fotométricos apresentam diferencas médias de ~ 120 K em tempera-
tura efetiva, ~ 0.3 dex em gravidade superficial e ~ 0.2 km /s em microturbuléncia quando
comparados com os parametros espectroscopicos disponiveis na literatura (exceto os objetos
2, 5 e 22, que nao apresentam valores na literatura). As diferengas encontradas sao da
ordem das incertezas da amostra e da literatura, assim os resultados para temperatura
efetiva, gravidade superficial e microturbuléncia concordam com os valores da literatura.

Em metalicidade, os resultados obtidos para as estrelas do aglomerado NGC188
sao semelhantes aos valores encontrados na literatura, dentro das incertezas (exceto para
os objetos 1, 5, 8, 9 e 10). A metalicidade dos objetos 2, 5 e 9 que nao apresentam os
parametros atmosféricos disponiveis na literatura, considerando as incertezas, se encontram
dentro da média dos valores esperados para a média do aglomerado na literatura ([Fe/H| =
+0.11 £ 0.04; Netopil et al., 2016).

A metalicidade dos objetos 1, 5, 8, 9 e 10 apresentam valores bem diferentes quando
comparados aos resultados de Jacobson et al. (2011). Esses resultados s@o 0.1 a 0.2 dex
menores do que outros valores encontrados para espectros de alta resolucao na literatura
(ver, por exemplo, a metalicidade do objeto 3, NGC188-2072). Segundo Heiter et al. (2014)
e Netopil et al. (2016), esse resultado ¢ decorrente do fato de que os espectros utilizados
sao de resolugao intermediéria (R ~ 18000). Assim, consideramos a metalicidade obtida,
fotometricamente como sendo coerente com o valor médio encontrado por Netopil et al.
(2016) para o aglomerado (|Fe/H] = +0.11 + 0.04) em alta resolugao.

Da mesma forma, as diferengas de até 0.2 dex entre as metalicidades consideradas
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neste trabalho e as encontradas na literatura para os objetos 12, 13, 16, 18 e 21 sao
consequéncias das diferencas em resolucao entre os trabalhos anteriores da literatura, bem
como da metodologias empregadas para determinar as metalicidades (por exemplo, espec-
troscopia, fotometria, asterosismologia; Netopil et al., 2016). Assim, o valor considerado
para cada objeto apresenta uma concordancia com os valores médios dos aglomerados

derivados quando comparado aos encontrados na literatura em alta resolucao.

4.3 Espectroscopia

Depois de obter os parametros atmosféricos por fotometria, utilizando os métodos
da Sec¢ao 3.2.3, calculamos os parametros atmosféricos de forma espectroscopica, como
também as abundéancias por meio da medida de larguras equivalentes, para as estrelas do
aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10). Para o restante da amostra de estrelas (objetos 11
a 22), utilizamos os resultados fotométricos encontrados anteriormente para os parametros
atmosféricos, tendo em vista que esses espectros foram observados na regiao do infraverme-
lho proximo (~ 4.6 um) e nao podemos utilizar o mesmo método espectroscopico adotado
na regiao do visivel (equilibrio de excitagao e ionizacao a partir de linhas de Fe), tendo em
vista que nao é possivel identificar essas linhas na regiao.

Para verificar a consisténcia dos métodos de analise espectroscopica empregados
no trabalho, consideramos aplicar a mesma metodologia em Arcturus. Ela é uma estrela
de mesmo tipo espectral da amostra (tipo espectral K), com parametros atmosféricos e
abundéancias disponiveis na literatura (por exemplo, Alves-Brito et al., 2010; Ramirez &
Allende Prieto, 2011; Fanelli et al., 2021). A comparacao entre os resultados encontrados

para Arcturus neste trabalho e da literatura pode ser observada na Tabela 13.
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Tabela 13 — Comparacao entre as abundancias medidas para Arturus.

Este trabalho 1 2 3
Ter (K) 4244 + 128 4280 £ 75 4286 + 30 4283 + 33
log g (dex) 1.50 £ 0.56 1.59 4+ 0.30 1.66 £+ 0.05 1.67 + 0.06
[Fe/H| (dex) —0.58 +0.05 —0.49 £ 0.05 —0.52 £0.04 —0.57 £+ 0.01
¢ (km/s) 1.66 &= 0.12 1.74 & 0.20 1.74 1.60 £ 0.05
[Na/Fe] 0.21 £0.13 0.16 £ 0.12 0.11 4+ 0.03 0.09 £ 0.03
[Si/Fe] 0.48 £+ 0.10 0.26 4 0.05 0.33 £ 0.04 0.32 £ 0.02
[Ca/Fe] 0.05 £ 0.10 0.04 £+ 0.05 0.11 £ 0.04 0.03 £ 0.02
[Sc/Fe] 0.06 £ 0.15 — 0.19 £ 0.06 0.10 £ 0.04
|Ti/Fe] 0.06 £ 0.12 0.21 £ 0.03 0.24 £+ 0.05 0.20 £+ 0.02
[V/Fe] 0.24 £ 0.19 — 0.20 £ 0.05 —
|Cr/Fe] 0.11 £ 0.12 — —0.05 £ 0.04 -0.05 £ 0.02
[Co/Fe] 0.20 £ 0.06 — 0.09 £ 0.04 0.02 £ 0.02
[Ni/Fe] 0.09 £ 0.06 — 0.06 £+ 0.03 0.04 £+ 0.01
[Y /Fe| —0.20 &+ 0.16 — — —0.11 4+ 0.08

Referéncias: (1) Alves-Brito et al. (2010), (2) Ramirez & Allende Prieto (2011) e (3)
Fanelli et al. (2021).

Para a abundéancia de |[Eu/Fe|, obtemos 0.23 £0.15 dex e encontramos na literatura
[Eu/Fe| = 0.30 £ 0.05 (Overbeek et al., 2016). A analise de Arcturus por Alves-Brito et al.
(2010) utilizou espectro 6ptico de alta resolugdo (R = 65000) e alta S/N (S/N ~ 250),
enquanto que Ramirez & Allende Prieto (2011) consideram um espectro de alta resolugao
(R ~ 100000) e Fanelli et al. (2021) utiliza espectro de alta resolugao (R = 50000) no
infravermelho proximo. A metodologia utilizada para o calculo das abundéncias neste
trabalho (medidas de EW) foi a mesma adotada pelos trabalhos citados anteriormente. As
diferencas encontradas entre os valores calculados neste trabalho e a literatura para os
parametros atmosféricos e abundancias em Arcturus sdo da ordem da incerteza dos dados,
desta forma, os resultados encontrados sao coerentes com a literatura.

Os resultados obtidos para os parametros atmosféricos espectroscopicos da amostra
de estrelas do aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10) podem ser observados na Tabela
14 e foram comparados aos resultados obtidos anteriormente a partir da fotometria (ver
Tabela 12) na Figura 46. Os valores numéricos detalhados dos paradmetros encontrados e
comparados com a fotometria estao disponiveis em detalhes na Tabela 24 do Apéndice
F. Na Tabela 14, também podemos encontrar os resultados obtidos para as velocidades
de macroturbuléncia ¢ e rotacao projetada v sen ¢ das estrelas. Esses parametros foram
obtidos a partir dos métodos empregados na Secao 3.2.4 com o objetivo de calcular a

sintese espectral dos elementos CNO.
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Tabela 14 — Parametros atmosféricos, metalicidades, macroturbuléncias e velocidades de
rotacao projetada derivados espectroscopicamente.

Teg logg 13 ¢ v sen ¢
ID (K) (dex) (km/s) [Fel/H] N [Fell/H]| N (kn/s)  (km/s)
1 4091 0.70 138 —-0.19+0.18 36 —-0.19+0.33 8 5.5 4.0
2 4541 1.15 1.62 —0.56 £ 0.47 25 —0.56+0.39 7 7.0 4.0
3 4486 218 1.45  +40.12+£024 39 +40.12+0.31 11 5.0 4.0
4 4965 2.60 0.86 +0.254+0.24 40 +0.25+0.33 12 6.0 3.0
5 4864 3.01 1.3 —-0.16 £031 31 —-0.16£046 6 5.5 4.0
6 4911 251 1.3 —-0.03+£029 38 —-0.03+£0.25 10 4.5 2.5
7T 4829 2.78 126 +0.124+£0.29 40 +40.12+0.34 10 5.5 3.0
8 4797 283 094 +0.17+£0.20 44 +0.17+0.21 9 4.5 3.5
9 5086 3.33 130 —-022+£032 24 -022+£021 4 4.0 4.0
10 4841 2.59 1.55 —0.07+£0.22 38 —0.07+0.26 10 5.5 2.0

N: Numero de linhas espectrais identificadas.
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Figura 46 — Comparagao entre os resultados espectroscopicos e fotométricos para (a)
temperatura efetiva Tog, (b) gravidade superficial log g e (¢) microturbuléncia
¢ das estrelas do aglomerado NGC188. Continua na prorima pdagina
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Figura 46 — Continuacao

Quando comparamos os resultados espectroscopicos para temperatura efetiva e
microturbuléncia (Figuras 46a e 46b, respectivamente), os resultados obtidos sao semelhan-
tes ao que encontramos na fotometria, dentro da incerteza. Para a gravidade superficial
(Figura 46b), o resultado espectroscopico ¢ ligeiramente menor (diferenga média de ~ 0.5

dex), mas dentro da incerteza das medidas espectroscopicas (o = 0.56 dex).
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As incertezas em gravidade superficial espectroscopicas sao ~ 7 vezes maiores do que
os valores fotométricos, enquanto que as incertezas em microturbuléncia espectroscopica
sao ~ 4.2 vezes menor do que os resultados fotométricos. Esses resultados decorrem dos
vinculos estabelecidos nas calibracoes fotométricas adotadas, que é menor para a gravidade
superficial do que para a microturbuléncia.

As estrelas 1 (NGC188-3018), 2 (NGC188-1001) e 10 (NGC188-2194) apresentam
as maiores diferencas em gravidade superficial fotométrica e espectroscopica (~ 1.0 dex),
o que pode ser atribuida a baixa S/N dos espectros das estrelas. Uma baixa S/N acaba
afetando na identificagdo e nas medidas de largura equivalente das linhas de Fel e Fell, ja
que a gravidade superficial é obtida a partir do equilibrio de ionizacao das linhas de Fel e
Fell.

As velocidades médias dos resultados encontrados em macroturbuléncia e v sen ¢
sao () = 5.3 km/s e (v sen i) = 3.4 km/s, respectivamente. O objeto 2 (NGC188-1001)
apresenta o maior valor de macroturbuléncia obtido e esse fato tem origem na baixa S/N
do espectro, que acaba afetando no ajuste do espectro no processo de sintese espectral. Os
valores médios sao semelhantes aos encontrados para estrelas gigantes do tipo espectral K
(ver Tabela B.2; Gray, 2005) e também sao semelhantes aos encontrados para Arcturus
(¢ =5.0km/s e vseni= 1.5 km/s). Como forma de teste da metodologia adotada para o
céalculo das velocidades de macroturbuléncia e v sen ¢, calculamos estes parametros para
esta estrela de referéncia de gigantes do tipo K. Os resultados de Arcturus sao semelhantes
aos obtidos por Sheminova (2015) dentro da incerteza (¢ = 5.6 £ 0.2 km/s e v sen i = 1.5
km/s). Assim, nossos resultados para macroturbuléncia ( e v sen i sdo coerentes com a
literatura para estrelas gigantes do tipo espectral K.

Comparamos na Figura 47 os resultados encontrados para as velocidades de rotagao
projetada v sen ¢ aos dados da literatura obtidos para estrelas gigantes de campo do tipo

espectral K analisadas por Carlberg et al. (2011).
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Figura 47 — Velocidade de rotacao projetada v sen ¢ para estrelas gigantes em funcao da
temperatura fotométrica. Simbolos em vermelho indicam as estrelas analisadas
e em preto estrelas da amostra de Carlberg et al. (2011).

Os resultados encontrados para v sen ¢ sao semelhantes a valores tipicos para
estrelas do mesmo tipo espectral da amostra (2.0 < v sen i < 6.0 km/s; Pena Suarez
et al., 2018). Os objetos apresentam uma baixa rota¢do e podem ser classificados como
slow rotators (v sen i < 10 km/s; Carlberg et al., 2011). Cerca de ~ 97% da amostra das
estrelas de campo analisada por Carlberg et al. (2011) pode ser classificada como slow
rotators (ver Figura 47). Assim, os resultados encontrados para v sen ¢ sdo similares aos
valores existentes na literatura.

A partir dos parametros atmosféricos espectroscopicos e das medidas de largura
equivalente para os elementos Na, Mg, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Co, Ni, Y, Ce e Eu, podemos
calcular as suas abundancias. As medidas de larguras equivalentes de cada objeto podem
ser observadas na Tabela 27 no Apéndice G. As larguras equivalentes para o elemento
Mg apresentaram valores superiores ao intervalo considerado para analise de abundancias
(EW > 120). Linhas espectrais deste tipo nao apresentam um perfil gaussiano, que é o perfil
de linha esperado pelos modelos adotados, assim, nao podemos calcular as abundancias de
Mg para a amostra. Além das abundancias calculadas por meio das larguras equivalentes,
as abundancias de CNO e a razao isotopica 12C/C, que sao os resultados prioritarios

desta analise espectroscopica, foram obtidas por meio da sintese espectral.
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Os valores para as abundéancias e a razao isotopica encontrados para a amostra de
estrelas do aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10) podem ser observados na Tabela 15 (ver
Tabela 25 do Apéndice F para valores numéricos detalhados). Na Tabela 16 comparamos
as abundancias médias encontradas com a literatura. As abundéancias médias de V e Cr
foram obtidas a partir da média das abundéancias de cada um dos seus estados de ionizagao.
A comparacao entre os resultados obtidos para as razoes de abundéancia de C a Eu das
estrelas individuais do aglomerado NGC188 e a literatura em funcao da metalicidade sao
dispostos na Figura 48. Os dados da literatura utilizados na comparagao consistem das
abundéancias medidas para estrelas gigantes de campo (Luck & Heiter, 2007), clump giants
(Mishenina et al., 2006, 2007) e aglomerados abertos (Gratton & Contarini, 1994; Brown
et al., 1996; Carretta et al., 2005; Friel et al., 2005; Yong et al., 2005; Jacobson et al.,
2008; Smiljanic et al., 2009; Pancino et al., 2010; Friel et al., 2010; Jacobson et al., 2011;
Carrera & Pancino, 2011; Zacs et al., 2011; Villanova et al., 2009; Santrich et al., 2013;
Bécek Topcu et al., 2015, 2016; Drazdauskas et al., 2016a,b; Casamiquela et al., 2019).
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Tabela 16 — Comparacao das abundancias médias obtidas para o aglomerado NGC188

com a literatura.

|X/Fe| Ref. [X/Fe] Ref.
[Fe/H]  0.12 £ 0.02  Friel et al. (2010) Sc  —0.01 £0.04 Casamiquela et al. (2019)

—0.03 + 0.04 Jacobson et al. (2011) 0.27 £ 0.15  Este trabalho
0.12 + 0.04  Jacobson & Friel (2013) Ti  0.05 £0.I12  Friel et al. (2010)
0.11 +£ 0.04  Netopil et al. (2016) 0.14 £ 0.05  Jacobson et al. (2011)
0.12 + 0.04  Overbeek et al. (2016) 0.06 + 0.05  Casamiquela et al. (2019)
0.14 +£ 0.03  Donor et al. (2018) —0.12 £ 0.04  Slumstrup et al. (2019)
0.13 £ 0.01  Carrera et al. (2019) 0.03 = 0.03  Donor et al. (2020)
0.03 £ 0.03  Casamiquela et al. (2019) 0.15 £ 0.12  Este trabalho
0.04 + 0.01  Slumstrup et al. (2019) \Y 0.03 £ 0.08  Donor et al. (2018)
0.09 £ 0.02  Donor et al. (2020) 0.01 £ 0.05  Casamiquela et al. (2019)
—0.05 + 0.08 Este trabalho —0.03 £ 0.14 Donor et al. (2020)

C 0.00 £ 0.08  Este trabalho 0.52 £ 0.19  Este trabalho

N 0.43 £ 0.09 Este trabalho Cr 0.11 £ 0.08  TFriel et al. (2010)

O —0.04 £ 0.10 Friel et al. (2010) —0.01 £ 0.06 Donor et al. (2018)
0.02 + 0.04  Donor et al. (2018) —0.01 + 0.01 Carrera et al. (2019)
0.05 £ 0.03  Casamiquela et al. (2019) 0.04 £ 0.02  Casamiquela et al. (2019)
0.00 = 0.05  Donor et al. (2020) —0.03 + 0.05 Slumstrup et al. (2019)
0.18 £ 0.09  Este trabalho 0.04 £ 0.04  Donor et al. (2020)

Na 0.15 £ 0.03  Friel et al. (2010) 0.01 £ 0.12  Este trabalho
0.10 £ 0.05  Jacobson et al. (2011) Co 0.09 £0.07  Friel et al. (2010)
—0.01 + 0.05 Carrera et al. (2019) 0.13 £ 0.11  Donor et al. (2018)
0.15 £ 0.03  Slumstrup et al. (2019) 0.08 £ 0.07  Donor et al. (2020)
—0.01 £ 0.18 Donor et al. (2020) 0.21 £ 0.06 Este trabalho
0.23 £ 0.13  Este trabalho Ni  0.08£0.05 Jacobson et al. (2011)

St 0.17 £ 0.08  Friel et al. (2010) 0.04 £ 0.02  Donor et al. (2018)
0.25 £ 0.05  Jacobson et al. (2011) 0.03 £ 0.01  Carrera et al. (2019)
0.01 £ 0.02  Donor et al. (2018) 0.09 + 0.04  Casamiquela et al. (2019)
0.00 £ 0.01  Carrera et al. (2019) 0.12 £ 0.03  Slumstrup et al. (2019)
0.09 £ 0.03  Casamiquela et al. (2019) 0.04 £ 0.03  Donor et al. (2020)
0.14 + 0.04  Slumstrup et al. (2019) 0.14 £ 0.06  Este trabalho
0.03 £ 0.01  Donor et al. (2020) Y —0.02£0.06 Slumstrup et al. (2019)
0.23 £ 0.10  Este trabalho 0.07 £ 0.16  Este trabalho

Ca —0.03 £ 0.06 Friel et al. (2010) Ce 0.34 £0.25 Este trabalho
—0.04 + 0.06 Jacobson et al. (2011) Eu —0.18 £0.I12 Jacobson & Friel (2013)
—0.02 £ 0.02 Donor et al. (2018) —0.12 £ 0.07  Overbeek et al. (2016)
—0.02 + 0.01 Carrera et al. (2019) —0.16 Este trabalho
0.04 £ 0.06  Casamiquela et al. (2019)
—0.09 £+ 0.08 Slumstrup et al. (2019)
—0.02 £ 0.04 Donor et al. (2020)

0.09 £ 0.10

Este trabalho
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Figura 48 — Razao de abundéancias de C a Eu em funcdo da metalicidade [Fe/H| das
estrelas analisadas do aglomerado NGC188 (em vermelho) comparadas com a
literatura. Os simbolos em amarelo representam estrelas gigantes de campo
de Luck & Heiter (2007), os verdes representam clump giants de Mishenina
et al. (2006, 2007) e em azul as abundancias médias de aglomerados abertos
disponiveis na literatura. Continua na prorima pdagina
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Figura 48 — Continua¢ao
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4.3.1 Abundancias de CNO

Observamos na Figura 48a que as razoes de abundancia de [C/Fe|, [N/Fe| e [O/Fe|
obtidas tém valores similares aos encontrados na literatura, uma anticorrelagao entre
|[C/Fe] e [Fe/H| e entre [O/Fe| e [Fe/H]. Além disso, encontramos uma superabundéancia de
nitrogénio na amostra ([N/Fe| > 0.0 para todas as estrelas). Estes resultados sao esperados
pelos modelos de evolugao estelar e sao observados de forma geral em estrelas gigantes, em
que o carbono apresenta uma baixa abundancia e o nitrogénio mostra um enriquecimento,

sendo um indicativo do processo de extra-mizing (Mishenina et al., 2006; Luck & Heiter,

2007).

4.3.2 Abundancias de Na, Si, Ca e Sc

As razoes de abundancia encontradas para Na, na Figura 48b, tém valores similares
aos encontrados na literatura para estrelas gigantes e aglomerados abertos. Os objetos 2
(NGC188-1001) e 9 (NGC188-1006) apresentaram uma baixa razao [Na/Fe|, —0.35 e —0.31,
respectivamente, enquanto o objeto 5 (NGC188-1116) apresentou uma alta razao [Na/Fe],
0.91. Esses resultados podem estar associados com as medidas de largura equivalente
realizadas nos espectros de baixa S/N para linhas espectrais destes elementos. Como pode
ser observado na Tabela 27 (ver Apéndice G), das duas linhas espectrais de Na escolhidas
para analise, alguns objetos apresentaram larguras equivalentes superiores ao intervalo
considerado para anélise de abundancias (EW > 120).

As abundéancias de Si apresentam valores entre ~ 0.08 e 0.53 dex, com uma dispersao
de 0.10 dex com relagao a média de 0.23 dex. Os valores obtidos sao semelhantes aos
encontrados na literatura para o aglomerado (ver Tabela 16), dentro da incerteza, e
também para estrelas gigantes e outros aglomerados abertos. Para a abundancia de Ca,
grande parte da amostra apresenta resultados semelhantes aos encontrados na literatura,
entretanto os objetos 2 (NGC188-1001), 3 (NGC188-2072) e 5 (NGC188-1116) apresentam
valores maiores do que a média da literatura, o que pode estar relacionado com as medidas
de largura equivalente realizadas nos espectros de baixa S/N (S/N ~ 27).

O resultado encontrado para [Sc/Fe| é cerca de 0.3 dex maior do que o disponivel na
literatura por Casamiquela et al. (2019), o que decorre das linhas espectrais consideradas na,
obtencao das abundancias. Utilizamos duas linhas espectrais medidas em nove estrelas da
amostra, enquanto que Casamiquela et al. (2019) utilizaram outras cinco linhas espectrais

no calculo das abundéancias em seis estrelas.
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4.3.3 Abundancias de Ti, V, Cr e Co

Na Figura 48c, as abundancias de Ti concordam com os valores da literatura
para estrelas gigantes e aglomerados abertos. Observamos que o objeto 9 (NGC188-1006)
apresenta uma abundancia ~ 0.7 dex maior do que os valores da literatura. Este objeto
apresenta uma baixa S/N, o que pode estar associado com as medidas de largura equivalente
de Ti para este objeto.

As abundancias de V encontradas sao ~ 0.5 dex maiores do que a da literatura a
partir da média entre as medidas de [VI/Fe| e [VII/Fe]. Casamiquela et al. (2019) utilizam
cinco linhas espectrais de VI e encontram [VI/Fe|] = 0.01£0.05, com uma diferenga de ~ 0.3
dex do que foi obtido neste trabalho. Donor et al. (2018), e mais recentemente Donor et al.
(2020), encontraram, respectivamente, |V/Fe] = 0.03 + 0.08 e [V/Fe] = —0.03 £ 0.14, com
uma grande incerteza. Ao comparar esses resultados com estrelas de campo, Casamiquela
et al. (2019) e Donor et al. (2020) observam que a abundancia de V apresenta uma grande
dispersao. Assim, consideramos que nossos dados estao coerentes com a literatura, apesar
da sua grande dispersao.

As abundéancias de Cr e Co apresentam valores com uma média de 0.01 dex e 0.21
dex, respectivamente. As abundéncias encontradas de Cr sao proximas aos valores solares
e semelhantes aos encontrados na literatura para o aglomerado (ver Tabela 16), dentro
da incerteza, bem como para outros aglomerados abertos e estrelas gigantes. Os valores
para Co também apresentam valores semelhantes aos da literatura, dentro da incerteza,
entretanto, para o objeto 9 (NGC188-1006) obtemos um valor ~ 0.6 dex maior do que os
valores da literatura, possivelmente associado as medidas de largura equivalente obtidas

em baixa S/N do espectro deste objeto.

4.3.4 Abundancias de Ni, Y, Ce e Eu

As abundéncias de Ni e Y tém valores que concordam com dados da literatura para
estrelas gigantes e aglomerados abertos dentro da incerteza da amostra. As medidas de
[Ni/Fe| apresentaram uma menor dispersao quando comparada ao restante da amostra
(~ 0.06 dex). Ja para a abundéancia de Y, encontramos uma diferenga de ~ 0.09 dex
quando comparado ao obtido por Slumstrup et al. (2019). A diferenca encontrada pode ser
atribuida a que Slumstrup et al. (2019) utilizaram trés linhas espectrais obtidas para uma
estrela do aglomerado, enquanto que nossos resultados foram obtidos a partir de uma linha

espectral em oito estrelas do aglomerado. Notamos que para o objeto 2 (NGC188-1001)
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também encontramos um valor ~ 0.5 dex menor do que os valores da literatura, sendo
resultado das medidas realizadas em um espectro ruidoso.

As abundéancias de Ce e Eu apresentam poucos dados na literatura, entretanto,
as abundancias obtidas concordam com as médias obtidas para os aglomerados abertos
em ~ 0.2 dex (ver Tabela 16). Em sua maioria, as medidas de largura equivalente para
os elementos foram menores ou bem proéximas ao limite considerado para distin¢ao do
ruido espectral (EW < 20). Assim, obtivemos poucas abundéancias para as estrelas da
amostra. Apesar da dificuldade observacional e dos poucos dados, os resultados obtidos

sao coerentes com a literatura, dentro das incertezas.

4.3.5 Comparagao com resultados da literatura

Encontramos na literatura (em Friel et al., 2010) os resultados disponiveis para as
abundéncias apenas para o objeto 3 (NGC188-2072) da nossa amostra. Uma comparagao
entre os resultados encontrados neste trabalho e na literatura pode ser observada na Figura

49 (ver Tabela 26 do Apéndice F para valores numéricos detalhados).

) Friel et al. (2010) =
04 T This work —e—
03 | —
[ ]
02 [ ]
3 'y 1 L
01| . —
E | e - [}
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| 2
—041 | | —
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Figura 49 — Comparagao das abundancias obtidas para o objeto 3 (NGC188-2072) com a,
literatura (Friel et al., 2010).
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Para a estrela em comum (objeto 3, NGC188-2072) com a amostra de Friel et al.
(2010), os nossos resultados apresentam uma diferenca entre 0.1 e 0.2 dex, dentro da ordem
da incerteza dos dados. Os resultados sao semelhantes aos encontrados para a abundancia
média dos elementos em outros trabalhos (ver Tabela 16).

A maior diferenca encontrada entre os nossos resultados e a literatura é para a
abundéncia de oxigénio (0.2 dex). Friel et al. (2010) encontram [O/Fe|= —0.18 calculada a
partir de sintese espectral para a linha de [OI] em 6300.3 A. Os autores ainda obtém uma
abundancia média de oxigénio para o aglomerado NGC188 como sendo [O/Fe|=—0.04£0.10,
ao considerar em sua amostra espectros de resolugao intermediaria (R ~ 28000) no éptico
(5000-8300 A) para quatro estrelas no aglomerado. Donor et al. (2018) tém resultados para a
abundancia de oxigénio analisando o espectro de alta resolucao de 13 estrelas do aglomerado
na banda H do infravermelho proximo (1.5—1.7 pm), com uma média de [O/Fe|= 0.0240.04.
Analisando 14 estrelas nesta mesma regiao, Donor et al. (2020) encontram uma média de
[O/Fe]= +0.00 £ 0.05 e Casamiquela et al. (2019) com espectros de 5 estrelas em alta
resolucdo (R > 65000) e no 6ptico (4000-9000 A) obtém [O/Fe]= 0.05=+0.03. Ao comparar
os valores, hd uma diferenca de ~ 0.2 dex com relagao aos valores calculados aqui, sendo
da ordem das incertezas nos nossos dados.

As abundéncias de cromo e cobalto obtidas por Friel et al. (2010) sao baseadas
em medidas de apenas uma linha espectral, apresentando entao uma maior incerteza. Em
nossa analise foram medidas 13 linhas espectrais de Crl e 7 linhas de Col. Desta forma,

nossos resultados apresentam uma precisao maior do que os valores de Friel et al. (2010).

4.3.6 Razao isotopica *C/1*C

Utilizamos as abundancias de carbono e nitrogénio para buscar caracterizar o
processo envolvido no extra-mizring, pois enquanto as abundancias de carbono e nitrogénio
sao suscetiveis a mudangas durante a vida da estrela, isso nao acontece com o oxigénio.
A abundéancia de oxigénio se mantém aproximadamente constante desde a formagao da
estrela. Assim, podemos utilizar esta abundancia para estudar e tracar a evolucao quimica
da Galaxia (Tautvaisiené et al., 2016).

Nas Figuras 50 e 51 podem ser encontrados os resultados da razao isotopica de
12C/13C em funcao da razao de abundéancia de |N/C| para as estrelas do aglomerado
NGC188 e da massa de turn-off do aglomerado comparadas aos modelos da literatura

obtidos a partir de codigos de evolugao estelar (ver Tabela 17 para mais detalhes) e de
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outros aglomerados abertos (Smiljanic et al., 2009; Mikolaitis et al., 2010, 2011a,b, 2012;
Bocek Topcu et al., 2015, 2016; Drazdauskas et al., 2016a,b; Bagdonas et al., 2018; da
Silveira et al., 2018; Penia Suérez et al., 2018; Szigeti et al., 2018; Martinez et al., 2020).

Tabela 17 — Modelos da literatura utilizados na comparacio dos resultados para 2C/3C.

Legenda Modelo Ref.

standard Modelo padrao de primeiro dredge-up e 1
segundo dredge-up

th-+Vzams =0 Somente mistura termoalina (sem rotagao) 1

th-+Vzams = 110 Mistura termoalina induzida por rotagao 1
com velocidade inicial Vzang = 110 km/s

th+Vzams = 250  Mistura termoalina induzida por rotacao 1
com velocidade inicial Vzang = 250 km/s

th-+Vzams = 300  Mistura termoalina induzida por rotagao 1
com velocidade inicial Vzaus = 300 km/s

FDUP Modelo padrao de primeiro dredge-up 2

TH+V Mistura termoalina induzida por rotacao, 2

com velocidade inicial 90 < Vzams < 137 km/s

Vzawms: Velocidade de rotacao estelar na Sequéncia Principal de Idade Zero.
Referéncias: (1) Charbonnel & Lagarde (2010) e (2) Lagarde et al. (2012).
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Figura 50 — Razdo isotopica >C/"¥C em funcao da razao de abundéancia de [N/C] e
comparada com dados da literatura de aglomerados abertos e modelos de
Charbonnel & Lagarde (2010) de primeiro dredge-up (linhas continuas) e de
segundo dredge-up (linhas tracejadas).
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Figura 51 — Razao isotopica 2C/13C em funcgao da massa de turn-off, comparada com
dados da literatura de aglomerados abertos, modelos de Charbonnel & Lagarde
(2010) e Lagarde et al. (2012). As linhas continuas correspondem aos modelos
padrao de primeiro dredge-up (FDUP) e as linhas tracejadas correspondem aos
modelos com mistura termoalina e mistura termoalina induzida por rotacao

(TH+V).

Podemos observar na Figuras 50 e 51 que os resultados encontrados para a amostra
concordam com outros valores encontrados na literatura para aglomerados abertos, dentro
da incerteza. Observamos também que o modelo padrao de primeiro dredge-up nao consegue
explicar a razao isotopica 12C/13C em funcao da razao de abundancia de [N /C| para estrelas
com massa M < 3 Mg sendo necessério um modelo de extra-mizing. Assim, os modelos que
consideram o processo de mistura termoalina e mistura termoalina induzida por rotacao
sao uma possibilidade de explicar os principais processos de extra-mixing envolvidos nessas
estrelas. A mistura induzida por rotagao modifica a estrutura quimica interna das estrelas
na sequéncia principal e essa assinatura ¢ revelada na abundancia medida em estégios
posteriores. O modelo adotado por Lagarde et al. (2012) difere do modelo de Charbonnel
& Lagarde (2010) ao assumir que a mistura termoalina e a rota¢do agem juntos, além
de considerar que o transporte de momento angular ¢ dominado pela maior quantidade
de turbuléncia nas regioes convectivas, tornando o perfil de abundéancias mais achatado.
Assim, quanto maior a velocidade de rotagdao, menor sera a razio isotopica de 2C/13C. O
envelope convectivo foi considerado como um corpo rigido rotando durante a sua evolucgao
(Charbonnel & Lagarde, 2010; Lagarde et al., 2012). Os coeficientes de transporte quimico

associados com os modelos foram simplesmente adicionados na equacao de difusao e
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possiveis interagoes entre os dois mecanismos nao foram considerados (Tautvaisiené et al.,
2016; Bagdonas et al., 2018).

Assim, os modelos que sao uma possibilidade para explicar os resultados obtidos
e disponiveis s@o os modelos de mistura termoalina de Charbonnel & Lagarde (2010)
(TH4+Vzams = 0 km/s) e mistura rotacional e termoalina de Charbonnel & Lagarde (2010)
(TH4Vzams = 100 km/s) e de Lagarde et al. (2012) (TH+V). Esses resultados também
sao encontrados para outros aglomerados abertos na literatura (por exemplo, Sales Silva
et al., 2014; TautvaiSiené et al., 2015; Bagdonas et al., 2018; Penia Suérez et al., 2018). Os
modelos que utilizam a mistura rotacional e termoalina, reproduzem satisfatoriamente as
abundéancias das observacoes de estrelas RGB (Karakas & Lattanzio, 2014; Lagarde et al.,
2019).

Podemos observar também, na Figura 52, como a razao isotépica varia ao longo do

diagrama CMD do aglomerado e com o estagio evolutivo das estrelas.
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Figura 52 — CMD das estrelas do aglomerado NGC188 com a razao isotopica 2C/*3C
para os objetos analisados. Objetos marcados com “x” nao tiveram razoes
isotopicas calculadas.

Ao analisarmos os resultados encontrados para a razao isotopica e o estagio evolutivo
das estrelas na Figura 52, notamos que o objeto 8 (NGC188-2187) apresenta uma razao
isotopica maior do que o objeto 6 (NGC188-3140), apesar de ambos se encontrarem no

mesmo estagio evolutivo. Isso pode indicar que o processo de extra-mixing ainda nao atuou
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fortemente neste objeto em comparagao com o restante da amostra. Como os valores
encontrados para a razao isotopica ?C/13C < 20, concluimos que ¢ provével que grande
parte da amostra ja tenha experimentado o processo de extra-mizing. Segundo Gilroy &
Brown (1991) e Smiljanic et al. (2009), estrelas no RGB tip e no clump apresentam razdes
isotopicas menores do que aquelas preditas pelo modelo padrao (12C/*3C = 13.1£2.6, para
Mro ~ 2.0 M)). Assim, para as estrelas que puderam ser calculadas as razoes isotopicas,

podemos considerar que os resultados encontrados também sao coerentes com a literatura.

4.3.7 Razodes isotopicas 0 /170 e 1°0 /%0

Para o calculo das razoes isotopicas de 90 /170 e 160 /10 da amostra do infraver-
melho (objetos 11 a 22), os valores considerados para as abundéancias de CNO e a razdo
isotopica de 12C/13C a partir da literatura, bem como os resultados obtidos para as razoes
isotopicas de 0 /170 e 0 /180, podem ser observados na Tabela 18 (ver Tabela 25 do
Apéndice F para valores numeéricos detalhados). Escolhemos utilizar medidas disponiveis
na literatura, pois nao podemos calcular essas quantidades a partir da regiao analisada no
infravermelho (~ 4.6 ym), ja que linhas atomicas sdo muito fracas ou altamente misturadas
com outras linhas espectrais. A maior parte das abundéncias e razio isotépica de 2C/13C
adotadas para a amostra de estrelas neste trabalho foram obtidas a partir da anélise de

Smiljanic et al. (2009).
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Para a maioria dos objetos foram encontradas abundancias de CNO e razao isotdpica
de '2C/!3C disponiveis na literatura, entretanto para os objetos 11 (NGC2682-MMU6495) e
14 (NGC5822-240), que nao tinham essas medidas disponiveis, buscamos utilizar os valores
médios para as estrelas gigantes do aglomerado. O objeto 15 (IC4756-69) apresenta linhas
de 70 e O nao muito intensas e de dificil identificacdo, assim, ndo conseguimos medir
as suas razoes isotopicas. Para o objeto 22 (NGC5460-MMU17), que ndo apresenta nem
medidas de abundéancia e razao isotdpica ou os valores médios na literatura para estrelas
do aglomerado, consideramos utilizar as abundéancias e razao isotopica de Aldebaran, uma
estrela do mesmo tipo espectral K, calculada por Abia et al. (2012) na mesma regido que
analisada neste trabalho (~ 4.6 ym).

As incertezas obtidas para as razoes isotopicas de 150 /170 e 160 /180 apresentam
valores 2 430, o que indica uma grande dispersao para os resultados das razoes isotdpicas.
Os valores obtidos também sao similares aos encontrados na literatura (ver, por exemplo,
Harris & Lambert (1984a,b), Harris et al. (1987, 1988) e Abia et al. (2012)), o que indica
que sao consistentes com outros resultados calculados.

Nas Figuras 53, 54 e 55, podemos observar uma comparacao entre as medidas de
abundancia de carbono, nitrogénio e a razao isotopica de 12C/13C consideradas com valores
disponiveis na literatura para aglomerados abertos (Smiljanic et al., 2009; Mikolaitis et al.,
2010, 2011a,b, 2012; Bocek Topcu et al., 2015, 2016; Drazdauskas et al., 2016a,b; Bagdonas
et al., 2018; da Silveira et al., 2018; Pena Suarez et al., 2018; Szigeti et al., 2018; Martinez
et al., 2020) e modelos (ver Tabela 17 para detalhes dos modelos da literatura).
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Figura 53 — Abundéancia de nitrogénio |[N/Fe| em fungao da abundancia de carbono |C/Fe|
para as estrelas do aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10, em vermelho) e a
amostra analisada no infravermelho (objetos 11 a 22, em azul), comparada
com dados da literatura de aglomerados abertos e modelos padrao de primeiro
dredge-up (linhas continuas, FDUP) e com mistura termoalina e mistura
termoalina induzida por rotacao (linhas pontilhadas, TH+V).

30 : ‘
I ‘ " Smiljanic et al. (2009)  x
Mikolaitis et al. (2010, 2011a, 2011b, 2012)  *
Bocek Topcu et al. (2015, 2016)
standard Drazdauskas et al. (2016a, 2016b)  x
3 Bagdonas et al. (2018)
o5 | Da Silveira et al. (2018) X |
Pefia Suarez et al. (2018)  x
I oo . Szigeti et al. (2018)  x
XX Martinez et al. (2020)  x
| 7 th+Vzapmg=0 IR Sample =
20 X X X i
o |
L)
)
‘(\_l
15 | / th+Vzams=250 th+Vzans=300 |
5 ]
20
W <X X
10 1
X
5 I | | L | L | L |
0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2
[N/C]

1.4

Figura 54 — Razao isotopica ?C/!C em funcdo da razao de abundancia de [N/C| para as
estrelas do aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10, em vermelho) e a amostra
analisada no infravermelho (objetos 11 a 22, em azul), comparada com dados
da literatura de aglomerados abertos e modelos de Charbonnel & Lagarde

(2010) de primeiro dredge-up (linhas continuas)

tracejadas).

e segundo dredge-up (linhas
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Figura 55 — Razao isotopica 2C/3C em fungao da massa de turn-off para as estrelas do
aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10, em vermelho) e a amostra analisada no
infravermelho (objetos 11 a 22, em azul), comparada com dados da literatura de
aglomerados abertos, modelos de Charbonnel & Lagarde (2010) e Lagarde et al.
(2012). As linhas continuas correspondem aos modelos padrao de primeiro
dredge-up (FDUP) e as linhas tracejadas correspondem aos modelos com
mistura termoalina e mistura termoalina induzida por rotacao (TH+V).

Observamos na Figura 53 que os valores adotados para abundancias de nitrogénio
e carbono sao tipicos de valores encontrados da literatura e que se distribuem préximos
dos valores esperados pelos modelos, segundo as suas incertezas. O objeto 15 (IC4756-69)
apresenta uma alta abundancia de nitrogénio e baixa de carbono. Este objeto é uma estrela
binaria espectroscopica com uma companheira de baixa massa (0.54 M). Smiljanic et al.
(2009) ao analisar as abundancias desse objeto, o desconsiderou da anélise, tendo em vista
o seu comportamento compativel com aquele observado em estrelas gigantes mais massivas.
Recentemente, Van der Swaelmen et al. (2017) discutem que o objeto é provavelmente
um sistema de pos-transferéncia de massa. Esse tipo de objeto apresenta uma evolugao
diferente de estrelas individuais, justamente pelo fato da interacao entre as duas estrelas
Karakas & Lattanzio (2014). Desta forma, excluimos este objeto desta anélise e discussao
a seguir.

A partir das Figuras 54 e 55 observamos que o modelo padrao de primeiro dredge-
up nao consegue explicar os valores de razao isotopica 2C/C em funcao da razao de
abundancia de [N/C| sendo necessario um modelo de extra-mizing. Assim, os modelos

de Charbonnel & Lagarde (2010) (TH+Vzaus = 0 km/s) e mistura termoalina induzida
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por rotagao de Charbonnel & Lagarde (2010) (TH+Vzams = 110 km/s) e de Lagarde
et al. (2012) (TH+V) s@o uma possibilidade para explicar os valores encontrados. Este
resultado é similar ao que foi obtido da analise da amostra de estrelas do aglomerado
NGC188 (objetos 1 a 10) e nos indica que o processo de extra-mizing pode ser descrito a
partir dos modelos de mistura termoalina e/ou mistura termoalina induzida por rotagao.
Assim, as condicoes iniciais de cada estrela influenciam em sua evoluc¢ao, o que pode ser
observado pela grande dispersao dos dados.

Notamos também que o objeto 11 (NGC2682-MMU6495) apresenta uma abundéancia
e razoes isotopicas de 12C/13C bem proximas aos valores indicados pelo modelo padrao.
Tautvaisiene et al. (2000) obtém valores médios maiores para a razao isotopica de 2C/13C
das trés estrelas do RGB do aglomerado NGC2682 analisadas em sua amostra do que
para as estrelas do clump do aglomerado (2C/13C = 16 4 4). A estrela analisada est4,
subindo o RGB (ver Figura 40), e isso indica que o processo de extra-mizing ainda nao
teria comegado a atuar no objeto e que aconteceria depois do flash de hélio (TautvaiSiene
et al., 2000).

Nenhuma das estrelas da amostra tinha razoes isotopicas de °0/170 e 160 /0
calculadas na literatura. Assim, na Figura 56, buscamos comparar as razoes isotopicas
encontradas em fungao da massa de turn-off dos aglomerados com os modelos (ver Tabela
19 para mais detalhes) e valores encontrados na literatura para outros objetos (Harris &
Lambert, 1984a,b; Harris et al., 1987, 1988; Tsuji, 2008; Abia et al., 2012; Lebzelter et al.,
2015).
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Tabela 19 — Modelos da literatura utilizados na comparacao dos resultados para °0/'70

e 160/180.
Legenda  Modelo Ref.
FDUP Modelo padrao de primeiro dredge-up 1,2, 3, 4*
TH+V Mistura termoalina induzida por rotacao, 2

com velocidade inicial 90 < Vzams < 137 km/s
Mudanca na composi¢ao quimica inicial**

CIS8OHH 10/770 = 2696 ¢ 150,/ 0 = 249 5

C160LL  '50/"0 = 1348 e 150 /180 = 249 5!
C160L 160 /170 = 1617 e 150 /180 = 299 5)
Mudanca nas taxas de reacao nuclear para 'O e BO***
O17L Baixa taxa para 'O e recomendada para *O )
O18L Taxa recomendada para 7 e baixa taxa para 2O 5
O17H Alta taxa para 7O e recomendada para 80 5
O18H Taxa recomendada para 7O e alta taxa para 80 5
O17BH  Taxa recomendada para 7O por Bruno et al. (2016) 4
O17BL Taxa recomendada para 'O por Bruno et al. (2016) e 4

composi¢ao quimica inicial **0 /70 = 1797

* Taxa de reagao nuclear !"O(p,a)'*N dada por Iliadis et al. (2010) e composicdo inicial
solar (160/170 = 2696, Lodders et al., 2009) para modelo de Straniero et al. (2017).

** Valores solares como referéncia para composicio quimica inicial: 60 /70 = 2696 e
160 /180 = 499 (Lodders et al., 2009).

*** Taxas de reagao nuclear comparadas aos valores recomendados por Iliadis et al. (2010)
para 7O(p,a)*N e O(p,a)!®N (ver Figura 6).

Vzams: Velocidade de rotagao estelar na Sequéncia Principal de Idade Zero.
Referéncias: (1) Boothroyd & Sackmann (1999), (2) Lagarde et al. (2012), (3) Karakas &
Lattanzio (2014), (4) Straniero et al. (2017) e (5) Lebzelter et al. (2015).
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Figura 56 — Razao isotopica 0 /170 e 160 /10 em fun¢ao da massa de turn-off, comparada
com dados da literatura de outros objetos, modelos padrao de primeiro dredge-
up da literatura (linhas continuas, FDUP), mistura termoalina com rotagao de
Lagarde et al. (2012) (TH+V), modelos de Lebzelter et al. (2015) e Straniero
et al. (2017) obtidos a partir de variagdes na composigao quimica inicial e nas
taxas de reag@o nuclear dos modelos de evolucao estelar (linhas tracejada e

pontilhada). Para detalhes dos modelos da literatura, ver Tabela 19.
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A partir da Figura 56 observamos que os nossos dados apresentam resultados
semelhantes aos encontrados na literatura para as razoes isotopicas de oxigénio, conside-
rando a incerteza dos dados. Os valores encontrados estao entre 380 < 60/ 0 < 930
e 280 < 60/ 0 < 1160. A grande dispersao dos dados pode ser um indicativo de que
as condigoes iniciais de cada estrela influenciam em sua evolugao. Sao esperados um
aumento na razao isotoépica de 0/7O e uma diminuicao em 60 /*0, considerando
valores solares para as abundancias iniciais de estrelas entre 1 e 2 M) (Harris & Lambert,
1984b; Harris et al., 1988). Pelo estagio evolutivo dos objetos da amostra (up-RGB e
clump), esperamos que todos ja tenham experimentado o processo de extra-mizing, exceto
o objeto 11 (NGC2682-MMU6495). Assim, os valores obtidos para as razoes isotopicas de
oxigénio podem reproduzir os efeitos de extra-mixing.

Os valores encontrados para as razoes isotopicas de oxigénio da amostra entre
1 e 2 Mg concordam com o que era esperado na literatura, exceto para o objeto 11
(NGC2682-MMUG6495), que possivelmente ainda nao passou pelo processo de eztra-mizing.
Os resultados encontrados para a amostra sao um pouco maiores daqueles obtidos por
Lebzelter et al. (2015) para uma amostra de estrelas com massas entre 1.8 e 4.5 M), onde
250 < 160/70 < 300 e %0 /™0 ~ 350. Os resultados apresentam uma diferenca entre os
intervalos indicados por Straniero et al. (2017), com os modelos de Bruno et al. (2016),
em que 0/"0 ~ 1000 e 640 < %0/"™®0 < 760. Os modelos de Lebzelter et al. (2015)
e Straniero et al. (2017) ndo apresentam diferengas significativas com relagdo ao modelo
padrdo de primeiro dredge-up para a razao isotopica de 60 /170 neste intervalo de massa
(1.8 <M <4.5 Mp).

Para estrelas de massa < 2 M), as razdes isotopicas de °0/7O atingem valores
~ 500 menores do que era esperado pelo modelo padrao (ver objetos 11 a 14). Os valores
encontrados também sao observados em razoes isotopicas da literatura (por exemplo Harris
& Lambert, 1984b; Lebzelter et al., 2015). O modelo de mistura termoalina de Charbonnel
& Lagarde (2010) indica que, para uma estrela de 1.25 M), é esperado que '°0 /170 ~ 500
e 160/®0 > 600. Um modelo posterior de mistura termoalina com rotacao de Lagarde
et al. (2012) apresenta uma razao isotopica menor do que os valores do modelo padrao
e, assim, é um modelo que pode para explicar o comportamento da razao isotépica da
amostra nesse intervalo de massa. Para massas 2 2 M), os modelos padrao e de mistura
termoalina nao apresentam grandes diferengas, sem contar que as incertezas da amostra

sao maiores do que as diferencgas entre os modelos.
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Na literatura sao propostas diversas formas para explicar essa diferenca encontrada
entre as medidas de razao isotépica de 1°0/7O e o modelo padrao de primeiro dredge-up.
Sao alguns exemplos: alta perda de massa antes do primeiro dredge-up, mistura devagar
durante a Sequéncia Principal e/ou uma redugio na taxa de reacao para *O(p,a)®N
(ver Figura 6) (Harris & Lambert, 1984b), modelos paramétricos para nucleossintese e
circulagdo de massa (Abia et al., 2012), mistura termoalina (Charbonnel & Lagarde, 2010)
e mistura termoalina induzida por rotagao (Charbonnel & Lagarde, 2010; Lagarde et al.,
2012), difusao de elementos por meio de overshoot (Halabi & El Eid, 2016), revisao da
taxa de reagao de consumo de 7O (}*O(p,a)'"N, ver Figura 6) (Straniero et al., 2017) e
mudangas na composigao e razao isotopica iniciais (Lebzelter et al., 2015; Straniero et al.,
2017).

Apesar de existirem diversas propostas, no entanto, muitas delas nao discutem o
mecanismo fisico envolvido no processo de extra-mizing, mas buscam alterar parametros
relacionados com o modelo de evolugao estelar (por exemplo Abia et al., 2012; Lebzelter
et al., 2015; Halabi & El Eid, 2016; Straniero et al., 2017) e até mesmo nao conseguindo
explicar satisfatoriamente as razoes isotopicas obtidas, sendo assim necessario invocar um
modelo que possa descrever o mecanismo fisico que atua nesse fenomeno (por exemplo
Tsuji, 2008; Abia et al., 2012; Karakas & Lattanzio, 2014; Halabi & El Eid, 2016). Desta
forma, observamos que o modelo de mistura termoalina para o extra-mizing de Lagarde
et al. (2012), pode ser uma possibilidade em explicar a razao isotopica de oxigénio, tendo
em vista que ele também pode explicar a razao isotopica de ?C/13C. Assim, podemos
utilizar este modelo para explicar as razoes isotopicas de 150 /170 e 150 /180 obtidas.

Para a razao isotopica de *O /180, niao observamos uma diferenca significativa
entre a amostra e os modelos considerados, tendo em vista que esta razao isotopica nao
apresenta uma grande dependéncia com massa da estrela, ao apresentar um comportamento
praticamente constante e que pode depender apenas da composicao inicial do objeto. Esse
comportamento também é observado na literatura para estrelas onde o processo de extra-
mizing esteve atuando (Harris et al., 1988; Straniero et al., 2017).

O is6topo O nao é produzido por nenhuma reacgao pelos ciclos CN (CNO-I) e
ON (CNO-II) do ciclo CNO, mas destruida pela reagao *O(p,a)'”N do canal de reagao
CNO-III (ver Figura 6) que é mais relevante em estrelas massivas (Harris & Lambert,
1984b; Lebzelter et al., 2015). Assim, para a nossa amostra de estrelas, a abundéncia de

180 reflete a abundancia inicial e a taxa de consumo durante a queima de hidrogénio.
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Em nossa amostra, para os objetos 16 a 22, notamos uma possivel dependéncia com a
composicao inicial, segundo os modelos de Lebzelter et al. (2015), entretanto nao é possivel
distinguir dos outros modelos comparados da literatura dentro das incertezas da amostra.

Nao podemos determinar com precisao a partir do grafico da razao isotopica 1°0 /170
e 60/80 em funcdo da massa de turn-off qual dos modelos pode melhor explicar as
abundancias medidas na amostra e na literatura. Considerando que a razao isotopica de
carbono diminui conforme a estrela vai evoluindo ao longo do RGB, podemos comparar
na Figura 57 as razoes isotopicas de '90/170 e 0 /80 em func¢io da razao isotopica de
12C/13C para analisar o comportamento das medidas das razoes de oxigénio, os modelos e

os dados da literatura.
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Figura 57 — Razao isotopica 1°0/170 e 50 /180 em fungao da razao isotopica 12C/13C,
comparada com dados da literatura de outros objetos, modelos padrao de pri-
meiro dredge-up da literatura (linhas continuas, FDUP) e mistura termoalina
com rotagao de Lagarde et al. (2012) (linha tracejada, TH+V). (Continua na
proxima pagina)
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Figura 57 — Continuac¢ao

Observamos na Figura 57 diferencas na distribuigdo da amostra da literatura entre
os modelos padrao de primeiro dredge-up da literatura (linhas continuas a direita) e mistura,
termoalina com rotagao de Lagarde et al. (2012) (linha tracejada a esquerda). A maior
parte da amostra (exceto o objeto 11, NGC2682-MMU6495) e os dados da literatura se
agrupam do lado esquerdo dos gréficos, o que indica que o modelo de mistura termoalina
com rotagao de Lagarde et al. (2012) explica de forma satisfatoria as razoes isotopicas de
oxigénio encontradas na literatura e calculadas neste trabalho.

Os modelos de Lebzelter et al. (2015), que foram obtidos a partir de variagoes
nos parametros de evolugao estelar (ver Tabela 19), nao apresentam uma dependéncia
significativa das razoes isotopicas de 2C/13C em fungao de °0/!70 e %0 /10, mantendo
um valor praticamente constante (2C/!¥C = 24). Assim, comparando os modelos da
literatura, podemos considerar que o modelo de mistura termoalina de Lagarde et al.
(2012) é uma possibilidade para explicar o comportamento da razao isotopica da amostra
e da literatura, considerando a incerteza dos dados.

Podemos observar também que a razao isotopica de 90 /0 em fungao de 12C/3C
apresenta um comportamento praticamente constante. Este resultado pode ser notado na
Figura 56, ao comparar *0/!®0 em funciao da massa do objeto. Desta forma, a abundancia
de O reflete a abundancia inicial e a taxa de consumo durante a queima de hidrogénio

para a nossa amostra de estrelas.
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5 Conclusoes e perspectivas

Neste trabalho consideramos uma amostra de nove aglomerados abertos onde 22
objetos foram analisados a partir da espectroscopia no visivel (objetos 1 a 10, do aglomerado
NGC188) e no infravermelho (objetos 11 a 22). Os espectros dos objetos analisados tiveram
suas velocidades radiais heliocéntricas obtidas por meio do desvio Doppler através de
tarefas do software IRAF. Os resultados obtidos concordam com os valores encontrados
da literatura para a velocidade radial, além disso, podemos observar que o objeto 19
(NGC3532-MMU649) nao pertence ao aglomerado NGC3532.

Calculamos os parametros atmosféricos fotométricos (temperatura efetiva (Tog),
gravidade superficial (log g), metalicidade ([Fe/H|) e microturbuléncia (£)) para toda a
amostra a partir das médias das calibragoes espectroscopicas de Alonso et al. (1999, J — K,
V—K,B-VeJ—H), van Belle et al. (1999, V — K) e Huang et al. (2015, V' — K). Os
resultados encontrados concordam com os valores obtidos na literatura para os objetos,
dentro da incerteza dos dados.

Para as estrelas do aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10), calculamos os parametros
atmosféricos espectroscopicos, além da macroturbuléncia ( e a velocidade de rotacao
projetada v sen i. Os resultados obtidos sao semelhantes aos encontrados na literatura
para a amostra. Além disso, calculamos a partir da largura equivalente as abundéancias
de Na, Si, Ca, Ti, V, Cr, Co, Ni, Y, Ce e Eu. Os valores encontrados sao semelhantes
aos encontrados para estrelas gigantes de campo e também para aglomerados abertos
disponiveis na literatura. A partir da sintese espectral, calculamos as abundéancias de
CNO e a razao isotopica de 12C/13C. Os resultados sao semelhantes aos encontrados na
literatura para aglomerados abertos e indicam que o processo de extra-mizing pode ser
modelado a partir dos modelos de Charbonnel & Lagarde (2010) e Lagarde et al. (2012)
com a mistura termoalina e/ou mistura termoalina induzida por rotagao.

Para os objetos 11 a 22, analisados a partir dos espectros obtidos no infravermelho,
com os parametros atmosféricos fotométricos obtidos anteriormente e dados da literatura
para as abundancias de [C/Fe], |[N/Fe]|, |O/Fe] e razao isotopica *C/13C, podemos calcular
as razoes isotopicas de °0/170 e 90 /0 através da sintese espectral. Os resultados
obtidos sao semelhantes aos encontrados na literatura em outros trabalhos, tendo em vista
que nao ha medidas dessas razoes isotopicas para esses objetos na literatura. Os resultados

indicam que a razoes isotopicas de 1°0 /170 e 190 /80 podem ser modeladas a partir do
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modelo de mistura termoalina induzida por rotagao de Lagarde et al. (2012).

Desta forma, considerando as observacoes realizadas no visivel e no infravermelho,
estes resultados sugerem que os modelos de Charbonnel & Lagarde (2010) e Lagarde
et al. (2012) de mistura termoalina e/ou mistura termoalina induzida por rota¢do podem
explicar as abundancias de CNO e as razoes isotopicas de 2C/13C, 160 /170 e 160 /180.
Assim, os resultados encontrados trazem vinculos observacionais cruciais para ajudar a
elucidar a evolucao quimica de estrelas gigantes vermelhas e contribuem para responder
questoes fundamentais da teoria de evolugao estelar, tendo em vista que os modelos sao
aperfeicoados a partir dos dados observacionais de qualidade como os discutidos no presente
trabalho. Vale ressaltar que mais observacoes devem ser realizadas para entender melhor o
processo de extra-miring por meio da analise das razoes isotopicas de 1°0/170 e 160 /180
nesta regiao pouco explorada do infravermelho (~ 4.6 ym).

Como perspectivas do presente trabalho, estao a publicacao dos resultados encon-
trados em um artigo a ser submetido em um periédico indexado. Além disso, a partir
dos conceitos aprendidos e desenvolvidos no decorrer do curso de Mestrado e da vida
académica, futuramente continuar trabalhando no Doutorado com a anélise de espectros

de alta resolugao de estrelas gigantes em aglomerados abertos.
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APENDICE A - Razao de

abundancias quimicas

Podemos considerar a notagao para a razao de abundéancias quimicas de dois elementos X
e Y, considerando que a abundancia A(X) para o elemento X é proporcional a sua densidade
numérica nx (Tantalo & Chiosi, 2004; Salaris & Cassisi, 2005).

A(X) x nx (50)

Assim, comparando a razao entre as abundancias desses elementos, encontramos:

ig; _ X
ny
() - (2)
~log <”X> = log A(X) — log A(Y) (51)
ny

Definindo a notacao [X/Y] para a razao de abundéancias dos elementos X e Y entre uma

estrela e o Sol como sendo:
[X/Y] = log <nx> — log <nX)
ny /. ny /o
[X/Y] =log A(X), —log A(Y), —log A(X) ) +1og A(Y), (52)
Observe que a partir da definicdo adotada, podemos concluir que:
[X/Y] = —(log A(Y), — log A(X), —log A(Y)® +log A(X))
[X/Y] = —[Y/X] (53)

Considerando o elemento Y como sendo o hidrogénio e definindo log A(H) = 12, obtemos

para a abundancia de um elemento com relagao ao hidrogénio:

log (Zz) = log A(X) — log A(H) = log A(X) = 12 + log (ZE) (54)

Também podemos escrever da seguinte formas:

[X/H] = log A(X), — 12 —log A(X) + 12
[X/H] = log A(X), —log A(X) (55)

Considerando, por exemplo, o elemento Fe, entao temos:
[Fe/H| = log A(Fe), — log A(Fe), (56)

De forma préatica, as abundéancias dos elementos em uma estrela podem ser obtidas a
partir da espectroscopia, e do Sol, pode ser encontrada na literatura (por exemplo em Asplund

et al., 2009) e assim podemos calcular a expressao para |[Fe/H].
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Dado trés elementos X, Y e Z, podemos encontrar uma relagao entre as suas razoes de

abundéancias:

[X/Y] =1log A(X), —log A(Y), —log A(X), + log A(Y)

[X/Y] =log A(X), —log A(Y), — log A(X) ) +log A(Y) +log A(Z), +log A(Z),
—log A(Z), —log A(Z),

[X/Y] = log A(X), — log A(Z), —log A(X) + log A(Z)

— (log A(Y), —log A(Z), —log A(Y) o + log A(Z) o)

(X/Y] = [X/Z] = [Y/Z]

Assim, considerando Y como ferro e Z como hidrogénio, obtemos uma relagao util entre
as abundéncias:
[X/Fe| = [X/H] — [Fe/H] (57)

Analogamente, também podemos escrever:

[X/Y] = [X/Fe] — [Y/Fe] (58)
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APENDICE B — Transformacoes

entre os sistemas fotométricos

e Cor V—-K
As transformagoes entre as cores e magnitudes dos sistemas fotométricos 2MASS, CIT,

TCS e Johnson envolvidas no calculo da cor V — K sao dadas pelas expressoes:

Ksomass = Kerr —0.024 (Carpenter, 2001) (59)
(J — Ks)anmass = 1.056 (J — K)crr — 0.013 (Carpenter, 2001) (60)
Kros = Kepp —0.022 4+ 0.006 (J — K)corr (Alonso et al., 1998) (61)
Kpes = K7 —0.042 +0.019 (J — K)anass (Alonso et al., 1998) (62)

( (63)

(V= K)rcs =0.050+0.993 (V — K); Carpenter, 2001) 63

Assim, isolando a expressao para Kcpp na Equacao 59, (J — K)o na Equagao 60 e
substituindo na Equacao 61 encontramos a expressao para Krog em fungao das magnitudes e
cores do sistema 2MASS:

S Keorr = Ksamass + 0.024

(J — KS)ZMASS +0.013
. - K —
(= K)er 1.056

-"KTC'S = KC’IT —0.022 + 0.006 (J — K)CIT

(J — KS)QMASS +0.013
1.056

Kpres = Ks,2MASS + 0.002 4 0.006 (J - KS)QMASS (64)

Kros = (Ksamass + 0.024) — 0.022 + 0.006

Desta forma, a partir das expressoes 62 e 64 podemos obter a magnitude K; a partir do
sistema 2MASS:

o Kj=Krcs +0.042 - 0.019 (J — KS)QMASS
Ky = [Ksonass +0.002 4 0.006 (J — Ky)ansass] + 0.042 — 0.019 (J — K,)ansass
Kj = Ksonmass +0.044 — 0.014 (J — K)anrass (65)

A partir da magnitude K ; podemos calcular a cor (V — K); e ao considerar o excesso de

cor dado por Rieke & Lebofsky (1985), a expressao 63 se torna:

%:“2 = —2.744 = m — 2.744
“(V=K)jo=(V-K);-EV-K)
(V-K)jo=(V-K);—2T44E(B-V)
(V= K)rcso = 0.050 +0.993 (V — K) 7
(V — K)7eso = 0.050 +0.993 [(V — K)j — 2.744 E(B — V)]
(V — K)7esp = 0.050 + 0.993 (V — K); — 2.725 E(B — V) (66)
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APENDICE B. Transformacées entre os sistemas fotométricos

e Cor J— K

Analogamente, podemos encontrar as transformacgoes para a cor J — K a partir da cor

(J — Kg)amass:

(J — K)anmass = 1.056 (J — K)o — 0.013
(J — K)rcs = —0.015 +1.014 (J — K)crr
(J — K)rcs = 0.008 4 0.910 (J — K);

(Carpenter, 2001)
(Alonso et al., 1998)
(Alonso et al., 1998)

Assim, isolando a expressao para (J — K)cyr na Equagao 67 e substituindo na Equagao

68 encontramos (J — K)pcgs em fungao das magnitudes e cores do sistema 2MASS:

(J — K)CIT =

(J — Ks)QMASS +0.013
1.056

S (J=K)pes = —0.015+1.014 (J — K)crr

(J — K)pcs = —0.015 + 1.014

(J — Ks)anmrass +0.013
1.056

(J — K)pes = —0.003 4 0.960 (J — Ky)anrass

(70)

Igualando as Equagoes 69 e 70, que apresentam o termo (J — K)pcg em comum, encon-

tramos uma relagao entre (J — K)y e (J — Ks)anass:

Ao considerarmos a exting¢ao para a cor (J — K) ,

o (J = K)y=—0.012+ 1.055 (J — Ky)anass

(71)

E(J-K)

utilizamos a expressao para E(B-V)

obtida a partir dos excessos de cores para E(J —V) e E(K — V') disponiveis em Rieke & Lebofsky
(1985), e as expressoes 69 e 71:

E(J-V) EK-V)

E(B—V) EB-V)

= —2.220 — (—2.744) = 0.524

Joo=(J—K);— E(J - K)
Jo=(J—K);—0524E(B-V)

K) 70 = (0.012 + 1.055 (J — Ky)anrass) — 0.524 E(B — V)
)rcso = 0.008 4 0.910 (J — K) 10
)rcs0 = 0.960 (J — Ky)anrass — 0.477 E(B — V) — 0.003

K
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e Cor J— H
Considerando o mesmo método empregado anteriormente, encontramos as transformacoes

para a cor J — H dadas a partir de:

(J — H)aprass = 1.056 (J — H) e — 0.043 Carpenter (2001) (73)
(J — H)rcs = —0.008 4 0.980 (J — H)crr Alonso et al. (1998) (74)
(J — H)rcs = —0.010 4+ 0.942 (J — H) Alonso et al. (1998) (75)

Isolando (J — H)¢rr na Equacao 73 e substituindo na Equagao 74, encontramos:

(J — H)QMASS +0.043
. - H —
(S = H)err 1.056

- (J = H)pog = —0.008 + 0.980 (J — H)crr

(J — H)anrass + 0.043
1.056

(J — H)pcs = 0.911 (J — H)aprass + 0.031 (76)

(J — H)pos = —0.008 + 0.980

Igualando os dois termos (J — H)pcs em comum nas equagoes 75 e 76, encontramos:
S (J—=H)y=0.967(J — H)aprass + 0.043 (77)

Considerando a extingao para a cor (J — H) s, ao utilizar os excessos de cores E(J — V) e
E(H — V) em Rieke & Lebofsky (1985), além das expressoes 75 e 77 temos:

E(J-H)=EJ-V)+E(V —-H)
E(J—H)=E(J-V)—EH-V)
E(J-H) EJ-V) EMH-YV)
""E(B-V) E(B-YV) _E(B—V)
E(J—H) B
BEB-v)~ - (—2.550) = 0.330

( )so=(J—H);—E(J—H)

( )so=(J—H);—033E(B-V)

(J = H).p = (0.967 (J — H)anrass +0.043) — 0.33 E(B — V)

( Jreso = —0.010 4+ 0.942 (J — H),

( )rcs0 = 0.031 +0.911 (J — H)aprass — 0.311 E(B — V) (78)
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APENDICE C — Equacao de

gravidade superficial

Podemos calcular o médulo da aceleragao da gravidade superficial de uma estrela g,
considerando a férmula classica para a aceleragao da gravidade de um corpo esférico de raio R,
sem rotagao e nas proximidades da sua superficie. Desta forma, a partir da Lei da Gravitagao
Universal de Newton e do Principio Fundamental da Dindmica (II Lei de Newton) encontramos
(Thornton & Marion, 2011):

M, M,
F,= el F, = gym, onde g, = GR—;
*

= (79)

Para estimar o raio da estrela, consideramos que a sua energia total irradiada por unidade
de tempo, isto ¢, sua luminosidade bolométrica Ly ., pode ser modelada como a de um corpo
negro esférico de temperatura efetiva T, em equilibrio térmico. Desta forma, ao aplicarmos a Lei

de Stefan-Boltzmann' (ver Secdo 3.2.1) e substituirmos na Equacdo 79, encontramos:

Lo
Lboh* = 47TREO'T§H’* = Rz = ﬁ
eff %
M, T4
S0k = ArGo — > (80)
Lbol,*

Calculando a razao entre as expressoes para a gravidade superficial (Equagao 80) entre

uma estrela e o Sol, obtemos a expressao:

9% _ M, . Lbol,@ ) (Teff,* >4
9o Mo Leas \Tego

(81)

Podemos estimar a razao entre as luminosidades bolométricas do Sol e da estrela a
partir da diferenca entre as suas magnitudes absolutas bolométricas Mjy,,. Considerando que
as magnitudes aparente m, e absoluta M, de uma estrela em determinada banda apresentam
uma relagdo com o fluxo Fy da estrela, que esta relacionado com a luminosidade bolométrica do
objeto, podemos calcular a diferenca entre as magnitudes bolométricas de uma certa estrela e do
Sol como sendo:

Fyor(d) = i::;; = Fporx(d =10 pc) = 47r(L1b()OZ;C)2
mbol,*(d) = —2.5log Fbol,*(d) +C
"o Mol = Myl «(d = 10 pc) = —2.510g Fyor (d = 10 pc) + C
S Mpolx — My = —2.510g Fyor«(d = 10 pc) + 2.51log F, o (d = 10 pc)
0g Fyor,+(d = 10 pc)
Fyor,o(d =10 pc)

2
_g (Mbol,* - Mbol,@) =1

O fluxo total de radiagao emitida na superficie de um corpo negro em equilibrio térmico, isto é, a energia
total irradiada por unidade de tempo, é proporcional a sua area da superficie e a sua temperatura
efetiva Teg elevada & quarta poténcia: P,; = cAT, 643, onde o ¢é a constante de Stefan-Boltzmann
(0 =5.670-107 W m=2 K~4).
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2 Lbol *
(M - M =1 :

- (Mol bol,©) = log |:Lbol,®
M = 10_% Mbo}**_Mbol,Q)
Lyor,»
L
Lbol© _ 10f (Moore=Myp 0) (82)
Lbol,*

Assim, a gravidade superficial (Equagao 81) pode ser obtida a partir da Equagao 82 por:

4
M* < Teﬁ,* > . 10%<Mb017*_Mb01,®)

9x = 9@ :
- © M@ Teff,@
M* Teff* 2
logg =1 log [ —= ) +4log | == ) + = - 83
ogg =log g + log < M@) + 4log (Tem@ +e (Moot = Mpo o) (83)

Podemos calcular a magnitude bolométrica da estrela My, . a partir da sua magnitude

absoluta My e da corre¢ao bolométrica BCy na banda V', a partir de:
Mol x = My + BCy (84)

A magnitude absoluta My o pode ser expressa a partir da magnitude aparente my,y da

estrela e do seu modulo de distancia (m — M)y, pela expressao:
Myog=myg— (m— M)y (85)

A partir do valor da literatura para a razao da extingao total para a seletiva (R = 3.09+0.03,
Rieke & Lebofsky, 1985), a magnitude aparente my o pode ser estimada da magnitude obtida na

literatura my por:

Ay
R E(B—V):> v=R ( V):> v =3.09 ( V)
Somyg=my — Ay = myg=my —3.09E(B —-V) (86)

Assim, a partir dos resultados encontrados nas Equacgoes 85 e 86, podemos escrever a

Equacao 84 como:

Mbol,* - MV,O + BCV
Mpolx = my,0 — (my,0 — My) + BCy
Mbol,* =my — 3.09 E(B — V) — (m — M)V + BCYy (87)

Ao adotarmos os pardmetros canonicos para o Sol: Ty o) = 5772 K, log g = 4.44 dex,
Moo = 4.74 mag (ver Mamajek et al., 2015; Pr3a et al., 2016) e a massa da estrela M, em

massas solares (M), a expressao da gravidade superficial (Equacao 83) se torna:

M, Teft x
log g, = 4.44 + log (M@) + 4log <57f;’2> +

+ % [mv —3.09 E(B — V) — (m — M)V + BCy — 4.74] (88)
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Também encontramos a partir das Equacoes 82 e 87 a luminosidade da estrela em fungao
dos parametros fotométricos do aglomerado, avermelhamento E(B — V') e moédulo de distancia

(m — M)y, como sendo:
Lol _ 107%<Mb01,*7/\4b01,®)
Lo,

Lio 2
log [ =2 ) = —Z [my —3.09E(B —V) — (m — M)y + BCy — 4.74] (89)
Lyor 5

De outra forma, podemos expressar, a partir da Equagao 83, a luminosidade da estrela
a partir dos pardmetros atmosféricos espectroscopicos, temperatura efetiva Tog e gravidade

superficial log g, como sendo:

M T. L
o =g o () s (28 ) (22
ett, 0L %

M, Tofr « Lyoi «
log g« = log g + log (> + 4log <> —log <
. © Mg Ter® Lot
Lbol * ) M* Teff *
log ( : =loggm +log| — | +4log = | —logg
Lbol,@ © Mg Teff@ i

Lbol * M* Teff*
1 — | =444 +1 — 41 = | —1 90
o8 (Lbol,G)) e <M@> Talos (5772 08 9 ( )
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Tabela 20 — Linhas espectrais identificadas nos espectros das estrelas do aglomerado
NGC188 (objetos 1 a 10) (NIST, 2019).

A(A)  Elem. A(A)  Elem. A(A)  Elem. A(A)  Elem.
3859.9110  Fel 4199.0950  Fel 4461.6528  Fel 4690.1380  Fel
3865.5230  Fel 4215.5200  Sril 4466.5518  Fel 4693.6700  Til
3872.5010  Fel 4216.1838  Fel 4468.5000  Till 4700.1579  Fel
3878.0180  Fel 42222131 Fel 4469.3756  Fel 4702.9910 Mgl
3878.5730  Fel 4226.7300  Cal 4489.7391  Fel 4721.0006  Fel
3899.7070  Fel 4227.4266  Fel 4491.4050  Fell 4729.0192  Fel
3900.5400  Till 42331720  Fell 4501.2700  Till 4731.4530  Fell
3902.9460  Fel 4233.6028  Fel 4508.2880  Fell 4735.8439  Fel
3905.5230  Sil 42359370  Fel 4515.3390  Fell 4736.7734  Fel
3906.4800  Fel 4246.8220  Scll 4520.2240  Fell 4741.5297  Fel
3917.1800  Fel 4250.1195  Fel 4522.6340  Fell 4757.5780  Fel
3920.2580  Fel 4250.7869  Fel 4531.1482  Fel 4759.2760  Til
3922.9120  Fel 4254.3300  Crl 4533.2400  Til 4779.9850  Till
3930.2970  Fel 4260.4744  Fel 4533.9700  Till 4786.8070  Fel
3933.6630  Call 4271.1538  Fel 4541.5240  Fell 4788.7569  Fel
3944.0100  All 4271.7605  Fel 4554.0400  Ball 4802.8797  Fel
3949.9530  Fel 4274.7980  Crl 4555.8930  Fell 4820.4150  Til
3951.1640  Fel 4282.4030  Fel 4563.7650  Till 4831.6430 VI
3961.5200  All 4289.7160  Crl 4571.0956 Mgl 4845.6482  Fel
3968.4690  Call 4294.1240  Fel 4571.9750  Till 4861.3300  Hp
3970.0720  He 4300.0500  Till 4576.3400  Fell 4869.4639  Fel
4005.2420  Fel 4301.9140  Till 4583.8370  Fell 4871.3180  Fel
4012.3850  TilI 4302.5300  Cal 4588.1990  CrlI 4872.1380  Fel
4045.8120  Fel 4307.9020  Fel 4589.9500  Till 4875.4870 VI
4063.5940  Fel 4325.7620  Fel 4602.0010  Fel 4875.8776  Fel
4067.9777  Fel 4340.4700  Hy 4602.9410  Fel 4882.1434  Fel
4070.7707  Fel 4383.5450  Fel 4607.3300  SrI 4885.4306  Fel
4071.7380  Fel 4389.2440  Fel 4607.6469  Fel 4886.3318  Fel
4073.7623  Fel 4395.0300  Till 4623.0900  Til 4890.7550  Fel
4077.7100  Srll 4399.7700  Till 4625.0453  Fel 4891.4920  Fel
4101.7400  H6 4404.7504  Fel 4630.1203  Fel 4892.8589  Fel
4121.8026  Fel 44151225  Fel 4635.8462  Fel 4907.7318  Fel
4132.0580  Fel 4416.8300  Fell 4637.5034  Fel 4909.3835  Fel
4136.9977  Fel 4417.7200  Till 4643.4634  Fel 4910.0169  Fel
4143.8680  Fel 4425.4400  Cal 4645.1870  Til 4910.3258  Fel
4178.8620  Fell 44273100  Fel 4651.2800  Crl 4910.5648  Fel
4181.7540  Fel 4442.3390  Fel 4652.1560  Crl 4913.6180  Til
4187.0390  Fel 4443.8000  Till 4657.2060  Till 4917.2300  Fel
4187.7950  Fel 4454.3810  Fel 4678.8458  Fel 4918.0125  Fel
4198.2750  Fel 4454.7800  Cal 4683.5597  Fel 4918.9940  Fel

Continua na prorima pdgina
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Tabela 20 — Continuagao

A (A) Elem. A (A) Elem. A (A) Elem. A (A) Elem.
4920.5031  Fel 5162.2729  Fel 5775.0800  Fel 6717.6850  Cal
4922.2750 Crl 5166.2822 Fel 5793.9140 Fel 7723.2080 Fel
4923.9270  Fell 5169.0330  Fell 5809.2180 Fel 8498.0200  Cal
4924.7695  Fel 5171.5964  Fel 5855.0760  Fel 8542.0900  Cal
4928.3360  Til 5172.6840 Mgl 5857.4510  Cal 8662.1400  Cal
4930.3154  Fel 5183.6040 Mgl 5889.9500  Nal
4938.8138  Fel 5197.5770  Fell 5895.9240  Nal
4939.2391 Fel 5206.0400  Crl 5902.4730 Fel
4939.6867 Fel 5225.5261 Fel 5916.2470 Fel
4946.3881  Fel 5226.8623  Fel 5956.6940  Fel
4950.1060 Fel 5227.1895 Fel 6024.0580 Fel
4957.2986  Fel 5232.9403  Fel 6027.0500  Fel
4957.5968 Fel 5234.6250  Fell 6065.4822 Fel
4962.5719 Fel 5247.0500 Fel 6093.6440 Fel
4969.9176  Fel 5250.2080  Fel 6096.6650  Fel
4981.7400  Til 5266.5554  Fel 6102.7200  Cal
4982.4999 Fel 5269.5374 Fel 6120.2490 Fel
4983.8529 Fel 9369.9620 Fel 6122.2200  Cal
4994.1295 Fel 5383.3692 Fel 6136.6153 Fel
4999.5070 Til 5393.1676 Fel 6136.9940 Fel
5001.0090  Til 5397.1280  Fel 6151.6180  Fel
5002.7927 Fel 5404.1510 Fel 6162.1730  Cal
5009.6480  Til 5405.3580  Fel 6165.3600  Fel
5014.9425 Fel 5405.7752 Fel 6173.3350 Fel
5016.1660 Til 5410.9098 Fel 6187.9900 Fel
5018.4400  Fell 5415.1993 Fel 6200.3130 Fel
5020.0300  Til 5424.0682  Fel 6213.4300  Fel
5022.2355 Fel 5429.6967  Fel 6219.2810 Fel
5028.1264 Fel 5434.5238 Fel 6240.6460 Fel
5039.9540 Til 5445.0424 Fel 6246.3188 Fel
5044.2114 Fel 5446.9168 Fel 6252.55564 Fel
5064.6570  Til 5501.4653  Fel 6393.6013  Fel
5068.7658  Fel 5506.7791  Fel 6400.0012  Fel
5074.7483  Fel 5528.4050 Mgl 6439.0700  Cal
5083.3386 Fel 5569.6181 Fel 6482.7980 Nil
5090.7740 Fel 5572.8424 Fel 6493.7810  Cal
5107.4474  Fel 5576.0888  Fel 6495.7420  Fel
5107.6411  Fel 5581.9650  Cal 6498.9390  Fel
5109.6520  Fel 5586.7559  Fel 6562.8100 Ha
5123.7200  Fel 5588.7490  Cal 6574.2280  Fel
5127.3593 Fel 5594.4620  Cal 6648.0810 Fel
5131.4687 Fel 5661.3480 Fel 6677.9870 Fel
5133.6885  Fel 5701.5440  Fel 6703.5670  Fel

5137.3822  Fel 5705.4640  Fel 6707.8350  Lil
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Tabela 21 — Linhas espectrais identificadas nos espectros dos objetos 11 a 22 (Goorvitch,
1994; Gordon et al., 2017)

A (A) Molec. A (A) Molec. A (A) Molec.
46261.384 13CO 46412.422  CO 46641.062 3CO
46267.568  CO 46414.574 C170 46642.996  C'80
46268.385  C80 46433.865 13CO 46661.977  C!80
46285.852  CI70O 46437.276  13CO 46669.656  CO
46294.965 C180 46448.072  CO 46675.036  CO
46301.889  CO 46460.955 C180 46676.877  13CO
46306.151  3CO 46464.085  CO 46683.652 C'7O
46317.954 13CO 46464.822  C180 46694.512  C'7O
46326.269 C7O 46470.598 CITO 46704.256  C'80
46331.643 C180 46480.382 C'7O 46710.903 13CO
46332.075  CO 46493.117  CO 46730.883  C'80
46332.768  CO 46493.214  13CO 46739.982  13CO
46349.732  C7O 46572.180 13CO 46740.214  CO
46350.664 C'80 46574.859  CO 46741.507  CO
46371.244 13CO 46582.674  C180 46752.763  CO
46374.472  CO 46594.023  C180 46753.373  C7O
46375.448  13CO 46598.349  CO 46766.453  C80
46395.833  C'80 46600.118  CO 46771.151  C'7O
46397.578  CO 46614.716  13CO 46781.706  13CO
46397.942 C70O 46614.918 C'7O
46407.283  C180 46618.877 CTO
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Figura 58 — Atlas do espectro das estrelas Arcturus (Hinkle et al., 1995) e 10 Leo (Nicholls
et al., 2017) no intervalo espectral analisado neste trabalho (45620 < A < 46784
A) As linhas espectrais foram identificadas a partir do catdlogo HITRAN
(Gordon et al., 2017). A regidao sombreada ¢é o intervalo entre os detectores do
CRIRES. (Continua nas proximas pdginas)
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APENDICE E. Atlas de Arcturus e 10 Leo
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Tabela 22 — Velocidades radiais observadas v, e heliocéntricas V) para as estrelas da
amostra comparadas com os valores da literatura.

ID Objeto v, (km/s) Vi, (km/s) Viair (km/s)  Ref.
1 NGC188-3018 —3488 £ 140 —-3837+ 140 —-4237+£0.74 1
2 NGC188-1001 —29.13 £ 1.23 —-3140 +1.23 —-4042+2.13 1
3 NGC188-2072 —33.94 £ 133 —4593 £133 —-3796 +£238 1
4 NGC188-2026 —31.51 £ 1.32 —33.56 &£ 1.32 —40.7 2
5 NGC188-1116 —9.57 £2.11 —-21.97 £ 2.11 —55.4 2
6 NGC188-3140 —31.07 + 1.22 —33.37 + 1.22 —43.0 2
7 NGC188-1061 —40.06 £ 1.77 —42.11 £ 1.77 —40.0 2
8 NGC188-2187 —40.11 £ 096 —41.94 £ 0.96 —43.4 2
9 NGC188-1006 —35.44 £ 1.27 —44.04 £ 1.27 —40.16 3
10 NGC188-2194 —39.17 £ 1.22 —-51.56 4+ 1.22 —42.6 2
11 NGC2682-MMU6495  63.88 £ 0.76 34.40 + 0.76 33.86 £ 0.19 1
12 NGC3860-44 —12.73 £ 1.23  2.59 + 1.23 2.12 £ 0.18 1
13 NGCH822-1 —-30.63 £ 145 —-33.96 £1.45 -30.74+036 1
14 NGOCH822-MMU240  —37.39 £ 0.52 —29.38 + 0.52 —28.01 £ 1.08 1
15 1C4756-69 —28.41 £ 0.50 —25.11 £ 0.50 —24.49 + 0.53 4
16 NGC6633-78 —14.45 £ 0.50 —=30.61 £ 0.50 —=29.22 £0.38 1
17 NGC6633-100 —15.89 £ 0.56 —30.83 £ 0.56 —29.28 £0.40 1
18 NGC3532-MMU19 —16.38 £ 0.38 292 £ 0.38 294 £0.14 5
19 NGC3532-MMU649  —27.76 + 0.43 —6.32 £ 043 —6.13 £0.15 1
20 NGC6281-3 —26.62 +£1.74 —-484+174 —=595=£0.13 5)
21 NGC6281-4 —1798 £ 0.60 —5.43 +£0.60 —5.21 £0.13 5
22 NGC5460-MMU17 —-30.93 £ 042 —-5.63+£042 —5.36+0.14 5

Referéncias: (1) Gaia Collaboration et al. (2018), (2) Jacobson et al. (2011), (3) Geller et al.
(2008), (4) Mermilliod & Mayor (1990) e (5) Mermilliod et al. (2008).
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Tabela 23 — Resultados de temperatura efetiva T,z fotométrica obtidos para as cores
utilizadas neste trabalho e os parametros atmosféricos adotados ((Tog), log g

e (&)).

: Test (K)
D Objeto J— K V-—K® V- KP V- K° B-ve J—
T NGCIS3-3018 3985 & 143 3930 £ 27 4055 & 118 3809 £ 21 4051 £ 98 4155 & 195
2 NGC188-1001 4513 + 158 4583 £ 31 4646 £ 355 4565 £ 25 4685 £ 98 4518 + 205
3 NGC188-2072 4319 + 152 4335 +£ 29 4434 £ 355 4320 £ 23 4430 +£ 98 4236 + 196
4 NGC188-2026 5037 £ 184 5000 +£ 48 4972 £ 356 4962 £ 31 5062 £ 101 4816 & 220
5  NGC188-1116 4786 + 168 4846 + 33 4854 + 331 4815+ 27 5082 + 103 4793 + 214
6  NGC188-3140 4922 + 165 4797 +£ 31 4816 £ 331 4769 £ 25 4872 £ 100 4593 + 201
7 NGC188-1061 4800 + 171 4769 + 34 4794 +£ 331 4742 £ 28 4850 £ 100 4770 + 213
8  NGC188-2187 4626 + 167 4722 £33 4758 £ 331 4698 £ 27 4827 £ 99 4635 + 215
9 NGC188-1006 5121 + 218 5029 + 52 4994 + 332 4990 £ 37 5082 + 100 4804 + 245
10 NGC188-2194 5026 + 178 4869 + 33 4871 + 331 4836 &£ 27 4954 + 101 4774 + 214
11 NGC2682-MMUG495 4128 + 148 4109 + 30 4231 + 331 4078 £ 25 4133 £ 96 4183 £ 197
12 NGC3860-44 4527 +£ 150 4417 + 43 4526 +£ 331 4418 £ 23 4511 £ 96 4545 + 197
13 NGC5822-1 4270 £ 160 4334 £ 44 4464 £ 331 4344 £ 23 4422 £ 96 4333 £+ 210
14  NGC5822-MMU240 4284 + 144 4300 +£ 42 4430 & 331 4315 £ 21 4263 +£ 96 4382 + 192
15 1C4756-69 5101 + 166 5010 + 46 4983 £ 331 4975 £ 28 5189 £ 96 5087 & 210
16 NGC6633-78 4241 £ 717 4600 £ 52 4664 + 332 4583 £ 35 4515 +£ 96 4110 + 813
17 NGC6633-100 5018 + 160 5209 + 45 — — 5109 + 96 5051 & 206
18 NGC3532-MMUI19 4803 & 173 4906 &+ 47 4904 + 332 4876 £ 30 4935 £ 96 5021 + 229
20 NGC6281-3 4885 + 168 5063 +£ 47 5026 +£ 332 5032 £ 31 4998 + 96 4885 + 214
21  NGC6281-4 4841 + 163 4995 + 48 4974 £ 332 4965 £ 31 4804 £ 96 4834 £ 209
22 NGCH460-MMUI17 4599 + 158 4820 + 31 4852 + 331 4818 +£ 25 4826 &+ 96 4884 + 214
~ (Tesr) log g 5 g G3)
D Objeto (K) (dex) (km/s) (km/s) (km/s)
1T NGCI88-3018 1018 £ 110 1.54 £0.07 1.73 £030 1.85 £0.63 179 £ 0.49
2 NGC188-1001 4574 £ 172 218 £0.08 1.52 £ 030 1.71 £ 0.63 1.62 % 0.50
3 NGC188-2072 4328 £ 169 221 +£0.09 1.51 £ 0.30 1.62 + 0.63 1.57 + 0.50
4 NGC188-2026 4986 +£ 179 3.05 +£0.07 1.24 £ 0.30 142 +0.64 1.33 &+ 0.50
5  NGC188-1116 4831 +£ 168 3.10 £0.07 1.22+£0.30 1.31 £ 0.64 1.27 + 0.50
6  NGC188-3140 4807 +£ 165 3.09 £ 0.07 1.23 £ 0.30 1.31 +0.64 1.27 + 0.50
7 NGC188-1061 4782 £ 168  3.17 +£0.07 1.20 £0.30 1.25 £ 0.64 1.23 &+ 0.50
8  NGC188-2187 4710 £ 168 3.09 £ 0.07 1.22 £ 0.30 1.27 +0.64 1.25 + 0.50
9 NGC188-1006 5011 + 183  3.57 £ 0.07 1.07+0.30 1.10 £ 0.64 1.08 £ 0.50
10 NGC188-2194 4870 +£ 170  3.53 £ 0.07 1.08 £ 0.30 1.05 + 0.64 1.07 £+ 0.50
11 NGC2682-MMU6495 4131 £ 162  1.47 £ 0.10 175+ 0.30 1.85 £ 0.63  1.80 £ 0.49
12 NGC3860-44 4518 +£ 162  1.99 £ 0.08 1.58 £ 0.30 1.74 £ 0.63  1.66 + 0.50
13 NGC5822-1 4339 £ 166 1.61 +£0.08 1.70 £ 0.30 1.84 + 0.63 1.77 & 0.50
14 NGC5822-MMU240 4307 £ 161 1.72 £ 0.08 1.67 +£0.30 1.79 £ 0.63 1.73 £ 0.50
15 104756-69 5049 + 167 2.37 + 0.06 1.46 + 0.30 1.81 + 0.64 1.63 % 0.50
16 NGC6633-78 4549 + 433 151 £020 1.73+£0.31 1.97 £0.65 1.85 % 0.51
17 NGC6633-100 5080 + 107  2.17 +0.04 1.52 £ 0.30 1.93 + 0.63 1.73 + 0.50
18 NGC3532-MMUI19 4905 &+ 172 2.20 £ 0.07 1.51 £0.30 1.79 £ 0.64 1.65 £ 0.50
20 NGC6281-3 5012 + 168 1.95 + 0.06 1.59 £ 0.30 1.96 + 0.64 1.78 % 0.50
21  NGC6281-4 4929 + 167 1.98 +£0.06 1.58 £ 0.30 1.91 + 0.64 1.75 & 0.50

22  NGC5460-MMU17 4824 + 166 1.71 &+ 0.07 1.67 £0.30 1.93 +0.64 1.80 + 0.50
ID: Identificador da estrela neste trabalho

Referéncias de calibracoes fotométricas: (a) Alonso et al. (1999), (b) van Belle et al. (1999), (c)
Huang et al. (2015), (d) Gratton et al. (1996) e (e) Relacao Gaia-ESO.
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Tabela 26 — Comparagao das abundéancias obtidas para o objeto 3 (NGC188-2072) com a
literatura.

[X/Fe|]  Este trabalho Friel et al. (2010)

[Fel/H|  0.12 £ 0.08 0.13 + 0.20
[Fell/H|  0.12 & 0.24 0.12 + 0.16
Ol 0.05 —0.18
Nal 0.28 + 0.13 0.18 + 0.06
Sil 0.22 + 0.10 0.27 + 0.13
Cal —0.06 £ 0.10  —0.07 + 0.23
Til —0.10 £ 0.12  —0.11 + 0.04
Crl —0.08 £ 0.07 0.04

Col 0.19 + 0.06 0.08

Nil 0.04 £ 0.06 —0.09 = 0.09
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APENDICE G - Larguras

equivalentes

Tabela 27 — Larguras equivalentes das linhas utilizadas na analise de abundancias para as
estrelas do aglomerado NGC188 (objetos 1 a 10).

A Elem X log of 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
(A) @) T mA) @A) mA) mAd) (mA) mA) (mA) @A) (mA)  (mA)

6154.22 Nal 2.10 -1.560 126.2 2145 1119 81.7 114.2 70.0 82.7 89.8 28.4 98.3
6160.75 Nal 2.10 -1.260 147.3 41.0 1289 105.7 151.5 109.4 108.6 97.1 42.2 96.5
5528.42 Mgl 4.34 -0.470 440.3  255.8 244.5 162.6 344.6 257.9 279.4 428.0 — 312.8
5711.09 Mgl 4.34 -1.750 149.8 162.6 168.6 148.8 186.9 153.1 205.8 138.2 — 186.1
5772.15 Sil 5.06 -1.790 61.9 36.0 77.5 81.2 67.0 64.4 73.1 61.8 28.6 48.8
6125.03 Sil 5.59 -1.660 29.4 18.6 40.6 65.1 78.2 48.1 41.7 48.4 20.0 49.9
6131.58 Sil 5.59 -1.840 25.1 28.0 38.8 41.3 30.5 38.7 32.6 45.0 16.2 31.8
6131.86 Sil 5.59 -1.770 39.1 36.0 42.5 29.4 15.5 32.4 39.0 35.4 22.1 20.3
6142.53 Sil 5.59 -1.430 36.2 28.2 44.2 55.6 26.1 36.4 54.6 41.4 24.2 32.3
6145.08 Sil 5.59 -1.500 50.8 29.4 49.0 57.4 25.7 46.5 47.1 51.0 23.1 39.0
6155.14 Sil 5.59 -0.890 81.8 76.0 89.7 107.4 85.6 106.7 1159 102.4 17.1 91.6
5867.57 Cal 2.92 -1.490 93.4 122.3 76.6 99.0 73.0 71.8 66.7 57.8 44.9 31.7
6122.23 Cal 1.88 -0.180 289.3 313.2 259.8 2544 2775 1724 2023 2315 1246 230.3
6156.03 Cal 2.51 -2.580 72.4 37.3 57.7 69.1 86.0 51.7 39.8 38.7 26.1 67.5
6161.29 Cal 2.51 -1.370 157.8 208.4 139.8 148.1 157.9 85.6 107.4  113.0 84.6 101.0
6166.44 Cal 2.51 -1.140 157.1  193.0 1354 93.9 126.0 97.6 108.3 104.2 69.8 95.8
6169.04 Cal 2.51 -0.800 185.6 405.3 155.1 1324 1483 1409 1424 146.2 141.5 1534
6169.56 Cal 2.51 -0.480 196.9 1729 170.0 1487 190.9 159.2 155.1 159.8 29.5 141.3
6493.78 Cal 2.51 -0.280 192.0 146.0 180.5 168.4 171.6 180.6 159.2  150.7 93.3 173.4
6499.65 Cal 2.51 -0.970 165.6  185.9 143.7 162.0 111.3 150.7 190.6 143.4 80.2 143.9
5318.34 Scll 1.35 -1.890 60.3 27.9 45.8 47.6 4.7 43.5 42.1 37.9 32.6 42.2
5334.22 Scll 1.49 -2.200 91.8 11.3 40.2 20.5 39.7 15.4 87.3 13.0 35.2 35.2
5145.47 Til 1.45 -0.540 159.7 79.8 127.5 77.5 45.1 83.8 97.7 84.2 23.9 70.6
5295.78 Til 1.06 -1.590 128.3 38.0 85.9 46.5 57.7 70.2 58.0 58.1 19.4 77.6
5299.98 Til 1.05 -1.750 154.7 27.8 88.3 40.2 42.0 37.5 7.2 62.7 51.3 52.6
5338.33 Til 0.82 -2.730 97.2 32.8 73.5 29.0 71.5 98.9 92.6 59.6 20.5 37.8
5351.07 Til 2.77 0.010 0.0 25.0 54.7 28.9 6.0 0.0 0.0 0.0 0.0 0.0

5766.33 Til 3.28 0.220 72.5 30.0 56.4 24.3 40.1 44.1 45.7 31.1 48.6 48.7
6121.01 Til 1.87 -1.420 89.5 42.1 63.0 51.7 21.1 50.2 29.6 47.1 12.7 21.7
6126.22 Til 1.06 -1.480 164.2  139.2 1229 73.9 123.8  109.3 89.7 83.2 95.1 87.4
6497.68 Til 1.44 -2.020 110.4  102.9 70.9 5.6 11.7 37.3 37.8 31.0 39.6 21.1
5846.27 VI 3.12 0.700 47.6 19.0 49.0 30.3 16.3 22.0 20.1 39.3 30.3 29.8
6002.65 VI 1.05 -1.570 105.6 94.3 76.3 45.2 51.1 23.4 34.7 44.8 54.9 21.7

6039.69 VI 1.06 -0.650 152.5 69.5 108.0 64.5 141.3 94.1 97.7 73.4 13.6 60.3
6111.65 VI 1.04 -0.720 185.9 78.5 141.0 75.1 80.9 80.9 102.5 96.7 87.1 78.0
6119.53 VI 1.06 -0.360 162.5 139.7 116.1 72.0 41.9 93.6 92.8 78.7 41.6 86.4
6135.37 VI 1.05 -0.910 157.0 129.8 113.9 55.2 73.1 77.5 91.7 80.6 42.9 76.3
6150.15 VI 0.30 -1.680 203.1 159.6  146.7 96.1 101.1 85.2 77.9 99.0 41.7 68.7
6504.19 VI 1.18 -1.280 121.6 44.8 91.8 54.7 23.0 51.3 71.8 63.6 38.6 78.1

5303.22 VII 2.27  -2.040 32.4 17.0 25.9 4.7 10.6 32.9 29.1 16.8 10.8 27.6
6028.28 VII 2.48 -1.990 18.5 7.2 21.6 21.9 13.2 30.4 36.5 18.9 19.7 35.9
5122.12 Crl 1.03  -3.240 146.5 8.1 137.8 56.7 44.0 65.0 58.5 56.9 42.4 65.3
5296.69 Crl 0.98 -1.360 273.0 207.0 200.5 146.2 170.6 168.6 150.4 146.4 50.7 191.9
5300.75 Crl 0.98 -2.000 182.5 62.1 142.8 103.6 198.6 115.8 104.6 117.3 54.2 117.2
5304.18 Crl 3.45 -0.770 62.8 21.6 54.1 32.3 12.1 72.2 34.9 45.6 34.7 30.7
5312.88 Crl 3.43 -0.550 64.1 62.8 36.5 41.1 15.3 35.4 57.6 43.8 31.3 53.5
5318.78 Crl 3.43 -0.670 80.2 25.5 65.2 49.1 6.1 68.9 44.2 21.6 68.6 63.2
5329.12 Crl 2.90  -0.140 163.2 43.4 123.8 96.4 106.5 77.3 126.6  246.4 73.6 162.8

Continua na préorima pdgina
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Tabela 27 — Continuacao

A Blem. X loggf 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
(A) (eV) (mA) (mA) (mAd) (mA) @A) (mA) (mA) (mA) (mA) (mA)
534044  Crl 342 -0.730 762 419 703 586  10.1 1139 532 561  40.1  140.1
534832  Crl 100 -1.210 00 1765 202.0 1548 1657 00 00 00 00 0.0
5783.07  Crl 331 -0400 1034 652 793 650 722 734  79.9 599 387  73.2
5783.87  Crl 331 -0.560 1303 451 106.7 77.6 504 928 816 883 366  75.7
5787.99  Crl 331  -0080 1124 321 1060 824 786 738 888 788 912 771
5788.39  Crl  3.00 -1.490 734 345 533 166 221 322 304 353 172  23.2
584461  Crl  3.00 -1.770 61.6 120 437 204 81 312 244 398 447  33.8
5863.96  Crl 311 -1.970 362 319 348 316 147 130 820 366 147  83.3
613578  Crl 480 0550 51.8 630 421 445 358  47.7 454 449 568 378
650121  Crl 098 -3.730 101.8 364 727 301 155 540 544 473 208 446
6630.02  Crl 103 -3.240 1358 702 98.0 489 452 538 622 564 190 422
5305.87  CrIl  3.81 -1.910 347 437 340 383 325 316 427 287 102 399
5310.70  CrIl 405 -2.230 269 231 214 287 7.3 304 236 173 164 403
5313.59  CrIl  4.06 -1.620 346 523 473 544 97 545 525 259 274 363
5334.88  CrIl 405 -1.720 59.3 253 480  59.7 318 1192 461 421 178 554
5133.69  Fel  4.18  0.360 2253 1919 2207 1784  — 2185 1805 1864 141.5 1844
5141.75  Fel 242 -2.240 191.8 149 1793 1293 — 1481 1534 150.7 188 1246
5143.73  Fel ~ 220 -3.690 1030 71.1 1138 682 67.8 70.1 863 760 981  103.2
5293.97  Fel  4.14 -1.840 814 181 689 493  40.7 621 676 579 168  56.4
5294.55  Fel 364 -2.810 563 318 478 487  20.6 349 490 379 171 409
529532  Fel 442 -1.670 565  19.1 519 291 517 408 472 430 497 721
5307.36  Fel  1.61 -2.910 1969 2051 170.8 1353  — 1766 1429 1424  —  183.2
5315.07  Fel 437 -1.550 748 253 871 483 1475 — 490 611 632 574
5320.05  Fel  3.64 -2490 704 629 589 403 261 448  51.8 449 287 584
5321.11  Fel 444 -1.090 982 448 776 681 732 755 883 771 246 798
5322.05 ~ Fel 228 -2.800 1420 926 1291 1043 829 119.3 1455 974 773 1173
5326.14  Fel 357 -2.090 960 567 959 737 1041 352  40.1 938 395 654
5339.94  Fel 327 -0.630 1832 2537 1847 1647 —  179.8 2514 180.7 1363 196.0
5358.10  Fel 329 -3.400 00 141 447 273 143 00 00 00 — 0.0
5367.47  Fel 442 0443 1349 1762 153.7 1535  —  144.8 173.3 1423 — 1683
5369.97  Fel  4.37  0.536 1356 1574 171.2 1713 — 1356 179.1 1543 1529 1978
5568.81  Fel  3.64 -2.950 186 368 473 369 226 332 151 257 261 341
5759.27  Fel  4.65 -2.070 242 163 239 275 286 188 311 246 111 204
5760.35  Fel ~ 3.64 -2.490 734 436 669 46,6 559 427 415 547 533 576
5775.09  Fel 422 -1.080 951 265 955 768 830 71.3 91.8  89.0 585 908
577847  Fel 259 -3.430 951 355 938  63.6 612 696 660 693 311 535
5784.69  Fel 340 -2.670 911 292 839 724 573 717 680 583 515  58.2
583842  Fel  3.94 -2.290 69.3 191 622 265 59 565 574 397 390  45.6
5849.70  Fel ~ 3.69 -2.990 47.0 117 388 363 153  21.1 337 344 216  17.8
5852.19  Fel 455 -1.300 1253 337 1115 753 533 524 743 811 147 488
5853.18  Fel 148 -5270 901 175 742 287 188 522 580 51.6 361  46.9
5855.09  Fel  4.61 -1.478 571 375 499 495 156 453 584  57.6 395 436
5856.08  Fel 429 -1.328 701 320 654 625 688 69.0 87.0 709 478  67.0
5858.77  Fel 422 -2.260 609 172 521  57.0 357  39.3 492 459 296 465
5859.61  Fel  4.53 -0.600 107.0 949 1057 933  91.0 939 1021 1069 — 1155
5862.36  Fel 453 -0.250 1134 766 1251 1174 814 1015 943 1146 21.3  114.2
6003.03  Fel  3.88 -1.100 1267 826 1306 131.1 151.1 126.6 110.0 1184 826 1287
6007.96  Fel  4.63 -0.750 858 9.9 1328 887 927 829 918 822 855  85.2
6008.58  Fel  3.87 -0.980 1552 2400 177.2 1147 141.2 1257 1404 1195 1220 1276
6015.25  Fel 222 -4.680 724 369 627 108 388 361 509 349 155 225
6019.36  Fel 357 -3.360 520 31.6 47.6 344  — 303 515 343 210  24.2
6024.07  Fel 455 -0.110 1304 2314 1341 108.7 182.9 2344 140.7 1541  —  156.1
6027.06  Fel ~ 4.08 -1.089 1056 1728 1104 885 1175 90.8 1151 101.3 67.3  91.9
6034.04  Fel 431 -2420 379 363 432 456 323 265 121 317 299 9.2
603534 Fel 429 -2.590 242 246 474 299  — 254 279 344  — 194
6054.10  Fel 437 -2.300 374 547 531 400 37.7 167 538 341 158 324

Continua na prérima pdgina
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Tabela 27 — Continuagao

A Elem. X log gf 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
A) (eV) mA) (mA) (@A) (mA) (@A) (mA) (wA) (mA) (mA) (mA)
6120.25 Fel 0.91 -5.970 96.9 86.5 66.2 50.0 144.4 54.4 28.4 47.2 30.0 49.0
6151.62 Fel 2.18 -3.370 140.8 176.0 140.3 102.5 95.6 91.3 107.4 106.2 15.4 89.9
6157.73 Fel 4.08 -1.220 144.8 124.9 96.7 151.1 91.5 98.1 93.6 89.4 — 83.9
6165.37 Fel 4.14 -1.474 87.2 52.8 95.6 125.0 94.3 75.9 77.4 74.8 28.8 66.6
6173.34 Fel 2.22 -2.880 172.6 196.5 144.9 100.0 172.7 97.0 136.3 126.9 — 127.8
6475.63 Fel 2.56 -2.940 138.5 153.1 130.8 109.2 73.1 103.6 112.5 120.1 26.5 118.2
6481.87 Fel 2.28 -2.984 161.7 210.5 137.0 122.1 24.5 109.7 114.6 121.3 76.2 127.4
6483.94 Fel 1.48 -5.650 67.8 33.8 52.8 30.7 6.7 24.2 11.5 33.3 15.0 30.1
6495.74 Fel 4.83 -0.920 57.9 218.2 90.4 98.2 36.9 114.2 55.5 39.4 56.8 63.9
6496.47 Fel 4.80 -0.610 102.4 122.7 92.1 87.7 76.1 98.3 87.8 93.5 52.0 109.4
6498.95 Fel 0.96 -4.687 194.4 185.9 145.8 108.6 90.8 128.9 154.3 109.7 70.6 140.2
6627.56 Fel 4.55 -1.590 55.3 21.0 63.1 47.5 34.0 27.3 56.4 54.1 35.8 64.9
6633.42 Fel 4.83 -1.490 57.9 77.4 60.9 46.6 27.5 70.5 76.2 55.2 34.9 56.8
6633.76 Fel 4.56 -0.799 83.7 99.1 98.4 84.5 61.0 84.5 94.7 89.6 54.0 108.3
6646.98 Fel 2.61 -3.990 82.8 73.4 65.6 36.6 35.0 42.5 39.7 43.6 24.3 37.1
6648.08 Fel 1.01 -5.918 115.1 21.9 93.1 46.1 44.4 57.0 51.8 61.5 23.4 56.9
5132.67 Fell 2.81 -4.100 49.9 10.1 39.4 42.2 10.2 25.4 47.5 35.7 18.8 30.4
5256.94 Fell 2.89 -4.050 29.1 25.3 57.2 34.4 24.6 41.4 17.5 29.1 27.2 49.0
5264.81 Fell 3.23 -3.230 44.4 57.5 46.2 44.8 37.5 70.8 53.2 47.5 42.9 47.3
5325.56 Fell 3.22 -3.260 50.0 73.1 52.7 53.0 49.5 28.3 53.3 41.1 49.4 79.9
5414.08 Fell 3.22 -3.480 33.4 35.2 32.8 36.8 64.9 25.9 34.8 28.2 19.8 43.0
5425.26 Fell 3.20 -3.400 57.5 24.0 42.1 62.3 25.7 69.8 34.5 39.4 23.7 50.3
6084.10 Fell 3.20 -3.900 29.0 27.7 45.3 67.3 17.4 42.6 58.8 39.1 10.3 24.4
6113.33 Fell 3.22 -4.110 21.1 32.4 17.7 27.1 16.7 43.2 25.5 24.7 11.1 25.8
6129.70 Fell 3.20 -4.700 9.6 31.6 16.1 12.3 10.9 29.3 13.6 11.8 12.7 26.2
6149.24 Fell 3.87 -2.800 50.1 35.1 30.5 46.8 22.8 43.5 32.9 37.2 22.3 40.1
6247.56 Fell 3.89 -2.400 23.6 83.1 40.6 75.2 31.7 53.4 42.7 40.5 36.5 57.1
6369.46 Fell 2.89 -4.290 20.8 25.4 16.0 43.7 15.2 33.7 23.8 18.0 15.9 27.2
6416.93 Fell 3.89 -2.900 50.7 22.3 50.9 50.3 42.0 43.7 50.2 43.0 34.0 59.3
6456.39 Fell 3.90 -2.200 44.9 160.1 57.6 80.1 36.9 60.3 67.9 59.6 — 53.1
5301.04 Col 1.70 -1.990 117.1 159.4 115.3 64.0 80.1 74.5 86.6 79.7 50.9 92.6
5325.28 Col 4.21 -0.100 41.1 25.8 49.8 36.9 26.2 70.5 46.4 39.8 44.0 27.5
5342.70 Col 4.00 0.550 72.0 36.3 62.6 43.4 15.8 97.1 95.3 51.3 79.7 59.4
5352.05 Col 3.56 0.060 0.0 38.3 1.7 46.8 75.3 0.0 0.0 0.0 0.0 0.0
5359.20 Col 4.13 0.010 27.2 16.8 27.5 26.1 2.8 40.9 42.9 0.0 21.4 22.9
5369.59 Col 1.73 -1.730 160.5 137.9 130.4 103.9 51.1 86.0 186.2 101.2 148.1 125.8
6117.00 Col 1.78 -2.570 93.9 154.1 78.4 53.0 32.1 40.0 56.3 44.4 70.2 59.5
6490.34 Col 2.03 -2.580 108.0 80.1 65.4 31.6 7.5 17.7 34.2 35.6 18.9 20.2
6632.47 Col 2.27 -2.060 93.9 43.3 73.6 35.9 36.5 49.7 49.0 47.9 32.3 55.7
5137.08 Nil 1.67 -1.940 155.4 120.1 159.3 127.6 104.0 163.1 152.8 134.9 96.4 138.7
5593.74 Nil 3.90 -0.930 76.1 52.2 64.5 79.7 56.9 79.4 74.5 72.9 20.1 83.8
5760.83 Nil 4.09 -0.850 95.0 45.5 94.7 65.6 55.9 38.7 66.8 66.9 43.8 39.7
5847.01 Nil 1.67 -3.480 124.2 131.8 99.0 68.5 80.5 74.2 80.9 75.5 45.7 15.8
6007.31 Nil 1.67 -3.400 106.0 130.5 95.8 73.1 46.5 78.5 77.9 66.1 54.1 60.8
6053.68 Nil 4.22 -1.110 59.2 31.4 34.5 54.9 128.2 53.7 67.9 61.0 24.3 33.6
6111.06 Nil 4.07 -0.900 61.4 110.0 61.6 88.0 65.5 57.8 71.5 68.5 64.9 43.5
6128.99 Nil 1.67 -3.430 116.2 14.2 93.5 90.2 89.9 78.3 84.9 77.4 16.2 75.6
6130.13 Nil 4.25 -1.030 37.6 36.1 42.9 37.4 19.2 37.2 50.4 41.5 10.4 36.8
6635.15 Nil 4.40 -0.830 55.8 55.0 49.0 43.8 14.6 50.5 65.6 51.8 42.0 55.3
6643.64 Nil 1.67 -2.220 209.4 183.4 181.6 136.1 114.1 147.4 144.5 151.9 82.9 148.7
5119.12 YII 0.99 -1.360 62.1 32.5 51.6 47.9 34.8 46.6 27.2 50.8 35.6 21.8
5289.82 YII 1.03 -1.850 21.3 24.4 19.1 8.1 8.6 25.5 9.6 14.2 19.0 19.2
5330.58 Cell 0.87 -0.400 26.2 9.4 27.3 11.4 5.3 40.9 9.6 9.0 18.9 16.6
6043.39 Cell 1.21 -0.480 37.4 12.2 17.0 22.7 17.4 25.3 20.1 18.2 21.2 25.8
6645.11 Eull 1.37 0.170 36.4 14.4 29.0 19.6 13.1 22.6 22.4 17.5 8.6 9.3
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