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Resumo

H& uma concentracao de aglomerados globulares moderadamente pobres em metais no
bojo galdctico, e muitos deles mostram um Ramo Horizontal Azul (BHB). Essas carac-
teristicas juntas apontam para uma idade antiga. Para entender melhor a origem desses
aglomerados, o estudo de seu padrao de abundancias pode ajudar a identificar o tipo das
primeiras supernovas nas partes centrais da Galdxia. O NGC 6522 na janela do Baade ¢é
um representante desta classe de aglomerados. Anadlises de abundancia de estrelas indivi-
duais nesses aglomerados confirmaram sua metalicidade de [Fe/H] ~ -1.0, enriquecimento
em elementos-a e detectaram uma variagao nas abundancias dos elementos pesados de
processo-s. Entre os maiores enriquecimentos em Y e Ba, a explicacao usual da trans-
feréncia de massa de uma companheira do ramo assintotico das gigantes pode nao se
aplicar, e um enriquecimento por estrelas massivas de alta rotacao foi sugerido.

A fim de estudar melhor as abundancias em NGC 6522, obtivemos um programa com
o FLAMES em 2012, a partir da qual, com os dados de UVES, mostramos que o enrique-
cimento em elementos-s ainda poderia ser acomodado com o modelo de transferéncia de
massa de uma estrela companheira. Além disso, obtivemos novos dados com o FLAMES
em 2016. No presente trabalho analisamos outras 6 estrelas observadas em alta resolucao
com UVES, e 32 estrelas em resolugao média-alta observadas com GIRAFFE, onde foram
selecionadas por suas velocidades radiais em torno de -14,3 km-s~! com uma abrangéncia
de 15 km-s 1.

Os parametros atmosféricos e as abundancias dos elementos leves C, N, O, elementos de
Z impar Na e Al, elementos-alpha Mg, Si, Ca, Ti, elementos de pico de ferro Mn, Cu, Zn,
elementos de processo-s Y, Zr, Ba, La, Ce, Nd e o elemento de processo-r Eu sao derivados

para a amostra UVES e preliminarmente para a amostra GIRAFFE. Entre as estrelas



UVES, duas delas mostram um enriquecimento significativo nos elementos do processo-s e
uma com alto valor nas razoes [Y/Ba] e [Zr/Bal, sugerindo um enriquecimento por estrelas

massivas de alta rotacao.



Abstract

There is a concentration of moderately metal-poor globular clusters in the Galactic
bulge, and many of them show a Blue Horizontal Branch (BHB). These characteristics
together point to an old age. In order to better understand the origin of these clusters, the
study of their abundance pattern can help identifying the kind of the earliest supernovae
in the central parts of the Galaxy. NGC 6522 in Baade’s Window is a representative
of this class of clusters. Abundance analyses of individual stars in this clusters have
confirmed its metallicity of [Fe/H]~-1.0, enhanced a-elements, and detected a variation
in the abundances of the s-process heavy elements. Among the highest enhancements of
Y and Ba, the usual explanation of mass transfer from a companion in the Asymptotic
Giant Branch might not apply, and an enrichment by early fast-rotating massive stars was
suggested.

In order to further study the abundances in NGC 6522 we obtained a run with FLAMES-
UVES in 2012, from which with the UVES data we have shown that the enhancement in
s-elements could still be accommodated with the companion transfer model. We further
obtained new data with FLAMES-UVES in 2016. In the present work we analyze another
6 stars observed at high resolution with UVES, and 32 stars at medium-high resolution
observed with GIRAFFE. The latter were selected from their radial velocities of -14.3+15
km-s 1.

The abundances of the light elements C, N, O, odd-Z elements Na, Al, a-elements Mg,
Si, Ca, Ti, iron-peak elements Mn, Cu, Zn, s-process elements Y, Zr, Ba, La, Ce, Nd and
r-process element Eu are derived. Among the UVES stars, two of them show a significant
enrichment in s-process elements and one of them show high [Y/Ba] and [Zr/Ba] ratios,

suggesting that an early enrichment by fast rotating massive stars is a probable scenario.
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Capitulo 1

Introducao

Os aglomerados globulares moderadamente pobres em metais do bojo Galactico cons-
tituem provavelmente a primeira populagao estelar da Galéxia. Por esta razao, ha grande
interesse em estudar as abundancias dos elementos em estrelas individuais destes aglome-
rados, a fim de entender a evolugao quimica dos estdgios iniciais da Galaxia. Estrelas e
aglomerados pobres em metais do bojo representam uma peca crucial no quebra-cabeca
da formacao da Via Lactea. NGC 6522 e seus campos circundantes, localizados na Grande
Nuvem de Sagitério, foram observados por Baade (1946). Ele identificou parte da nuvem
como uma janela atingindo o bojo nuclear, desde entao chamada de Janela de Baade. Ba-
ade concluiu, pela primeira vez, que sua populacao estelar é do tipo II. |Blanco e Blanco
(1984) e Walker e Mack (1986]) apresentaram magnitudes B, V sobre NGC 6522, e os
ultimos autores concluiram que o NGC 6522 é moderadamente pobre em metais. Walker
e Terndrup (1991) mostraram que a distribuigdo de metalicidade das variaveis RR Lyrae
no bojo galactico é mais rica em metais do que no halo, com uma metalicidade de pico
em [Fe/H] -1,0. Lee| (1992) interpretou como um efeito de idade, dado que se espera que
mais estrelas ricas em metal povoem o ramo horizontal vermelho (RHB), e apenas estrelas
de menor massa (e mais velhas) seriam mais azuis no intervalo RR Lyrae. Isto implica
também que a populacao estelar mais antiga da Galaxia é encontrada no bojo galactico.
Lee et al.| (2007) mostram que todos os aglomerados com ramos horizontais azuis estendi-
dos (EHB) s@o os aglomerados globulares mais massivos e brilhantes da Via Lactea, todos
eles mais brilhantes que as magnitudes M, < —7.

O NGC 6522 ¢ classificado como tendo um EHB moderadamente estendido e magnitude
integral estimada de My = —7,67 (Harris, 1996), ou —7,99 (Armandroff, [1989), e est4,

portanto, no limiar da distribuicao de aglomerados massivos. Lee et al. (2007) sugeriram
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que NGC 6522 esta entre as reliquias dos primeiros blocos de construgao que primeiro foram
montados para formar o ntucleo galactico e que agora sao observados como aglomerados
globulares EHB, relativamente pobres em metais. Portanto, NGC 6522, juntamente com
outros aglomerados protuberantes, como HP 1 (Barbuy et al.|[2006 e Barbuy et al.|[2016)
e NGC 6558 (Barbuy et al., 2007), poderiam ser reliquias de subsistemas de formagao
estelar primitivos que primeiro formaram a populagao do centro galactico. Isso poderia
ter sido alcancado tanto por fusoes dissipativas quanto por fusoes sem dissipacao, como
foi previsto por simulagoes recentes de ACDM de picos de alto o (por exemplo, Diemand
et al.|2005; [Moore et al.[2006). O aglomerado globular NGC 6522, também designado por
GCl 82, C 1800-300 e Cl1 VDBH 256, esta localizado em J2000 o« = 18 : 03 : 34.08,6 =
—30: 02 :02.3, e projetado a 4° do centro galactico (I = 1,0246°,b = —3,9256°). Kerber
et al.| (2018) derivou uma distancia d., = 7.2 kpc do Sol e a Rge = 0.96 kpe do centro
Galéctico. Rossi et al.| (2015) derivaram movimentos préprios de g = 0.4 + 0,6 mas/ano,
w = —3.1 +0,34mas/ano, e Barbuy et al| (2014) deriva uma velocidade radial média de
-14.3 km/s para o NGC 6522, de onde conclui-se que o aglomerado é confinado ao bojo.
Os parametros bésicos de NGC 6522 estao reunidos na tabela [I.1]

Minniti et al.| (1995)) apresentou um primeiro diagrama cor-magnitude K vs. J-K (CMD)
de NGC 6522. O aglomerado é pés-colapso de niicleo (parametro de concentragao ¢ = 2,50),
um raio de ntcleo rc = 12.32” (Kerber et al} 2018) e um raio de meia luz de log rh = 1.78’
(Trager et al., [1995). Entre os aglomerados pobres em metal do bojo interno, Terzan 4
([Fe/H] = -1,6) foi estudado com espectroscopia de alta resolu¢ao no infravermelho Origlial
e Rich/|(2004)), revelando um aumento significativo dos elementos-a. HP 1 ([Fe/H] =-1.0) e
NGC 6558 ([Fe/H] = ~1.0) foram estudados com espectroscopia de alta resolucao no éptico
(Barbuy et al.|[2006, Barbuy et al.[[2007, Barbuy et al.|[2016]), mostrando enriquecimento
moderado em elementos-a.

As abundancias de elementos pesados em estrelas muito antigas foram interpretadas
por Truran| (1981) por corresponder a produtos de processo-r (processo nucleossintético de
captura rapida de néutrons) em supernovas de tipo II, pois o enriquecimento do processo-s
(processo nucleossintético de captura lenta de néutrons) nao pode ocorrer prontamente no
inicio da Galéxia. Por outro lado, é bem conhecido que a rotacao em estrelas massivas pode
explicar abundancias de nitrogénio primario em estrelas de baixa metalicidade, devido a

mistura interna induzida pela rotagao (por exemplo/Barbuy||1983} |Chiappini et al.|2006).
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Tabela 1.1 - Parametros do NGC 6522 da literatura. Referéncias: 1: [Zinn| (1985)); 2: |Armandroff| (1989));
3: [Harris| (1996); 4: Rutledge et al| (1997)); 5: Rutledge et al. (1997) (dados em escalas de metalicidade
de Zinn & West 1984 e Carretta & Gratton); 6: [Terndrup e Walker| (1994)); 7: [Terndrup et al.| (1998) (A,
= 1.42); 8: |Piotto et al|(2002)); 9: Kraft e Ivans| (2003)); 10: Bica et al|(2006))); 11: |Kerber et al.| (2018])
([Fe/H] e V,. de Barbuy et al.|[2014!

E(B-V) [Fe/H] V, (m-M)y dy Ref
(km/s) (kpc)

0.45 ~1.44 +8 1537 62 1
- ~1.44 -3 - -2
0.48 ~1.44 211 1652 78 3
0.50 ~1.44 -18.7 - -4
- ~1.50/-1.21 - - - 5
0.52 -1.60 - - -6
0.39 ~1.28 285 - 73 7
0.48 ~1.44 - - 74 8
— 144/-142/-135 - — -9
0.48 ~1.44 - — 78 10
0.54 -0.95 143 1429 72 11

Foi agora demonstrado que elementos-s também podem ser produzidos em estrelas massivas
de rotacao répida, ou spinstars (Pignatari et al.|2008| |Frischknecht et al.|2016|). Chiappini
(2013) descreveu o impacto das spinstars no enriquecimento quimico das primeiras estrelas
do Universo, e como alguns dos dados do halo de estrelas muito pobres em metais podem ser
mais bem correspondidos quando a contribuicao das spinstars é levada em conta. |(Chiappini
et al. (2011) relatou os primeiros calculos de nucleossintese detalhados do processo-s feitos
por Frischknecht e colaboradores para uma estrela massiva de 40 massas solares com rapida
rotagdo, com uma metalicidade [Fe/H] = -3.8 e velocidade rotacional Vrot = 500 km/s.
Mostrou-se que os elementos do processo-s nesta estrela foram enriquecidos em até quatro
ordens de grandeza em relagao a uma estrela sem rotacao de mesma massa e metalicidade
(ﬁgura. Uma grade estendida de modelos de spinstars foi posteriormente computada e
publicada em |Frischknecht et al.| (2016)). Em particular, estes calculos indicam um aumento
dos elementos pesados Sr, Y, La e Ba que sao mensuraveis em espectros estelares.

Os produtos das primeiras supernovas muito pobres em metais no halo galactico po-

dem ser estudados nas estrelas mais pobres em metais (por exemplo, |Cayrel et al. 2004),
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Figura 1.1: Impacto da rotagao na produgao de elementos de processo-sem estrelas massivas

pobres em metal (Chiappini et al.| 2011). Os modelos mostram a produgéo de elementos-s

(onde X/ X ¢ a fragdo de massa dos dtomos normalizada para solar) previsto em uma estrela
de 40Mg com [Fe/H] = -3.8, que nao gira (circulos), e com uma velocidade de rotagao inicial
de 500 km/s (tridngulos). Estes modelos sdo mostrados em duas fases diferentes de queima
de He: a, no inicio do processo-s (cerca de 127000 anos antes da exaustdo de He); e b, no final
da fase da queima central de He. A rotacao aumenta a produgao de elementos do processo-s

em quatro ordens de magnitude vezes X, abundancia solar de determinado elemento.

enquanto que no bojo galactico uma taxa de formacao de estrelas aumentada por um fator

10 em relacao ao halo (por exemplo, Ballero et al.|[2007) resultou nas estrelas de bojo

mais antigas com [Fe/H] = -1.0 (Chiappini et al| (2015)). Evidéncia para as populagoes

estelares do bojo mais antigas com [Fe/H] = -1,0 foram relatadas em |Lee (1992)) e Dékény|

(2013)), em estudos de estrelas RR Lyrae no bojo com essa metalicidade. Além disso,
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um numero significativo de aglomerados globulares muito antigos com essa metalicidade
também foi encontrado no bojo interno (Minniti et al.||1995; Rich et al.[[1998; Barbuy et al.
2009; Bica et al[2016, Barbuy et al.[|2018). Em |Chiappini et al.|(2011]) os produtos estela-
res das spinstars de 40 M, foram comparados com as razoes [Y/Ba] e [Sr/Ba] observadas
em estrelas de halo muito pobres em metais e com as abundancias derivadas de estrelas
gigantes vermelhas do aglomerado globular do bojo NGC 6522, relatadas pela primeira
vez por Barbuy et al| (2009) (figura [1.2)). [Chiappini et al| (2011)) sugeriu que estrelas do
bojo com uma metalicidade de [Fe/H| = -1 poderiam também conter informagoes sobre
a natureza das primeiras geracoes de estrelas, como é sabido ser o caso de estrelas de
halo com metalicidades abaixo de [Fe/H] = -3 (por exemplo, Truran [1981; |Cayrel et al.
2004). Embora existam estrelas do bojo com metalicidades mais baixas, a distribuigao de
metalicidade do bojo mostra um corte acentuado em torno de [Fe/H] = -1 (por exemplo,
Ness et al.|2014; Zoccali et al.2017). Apesar das incertezas nos dados de NGC 6522, as
oito estrelas medidas mostraram uma dispersao na razao [Y/Ba] similar aquela observada
em estrelas de halo pobres em metais (com [Fe/H] < -3). Em |Chiappini et al.| (2011) foi
entdo sugerido que os maiores valores de [Y/Ba] observados no halo (em torno de [Fe/H]
= -3) e bojo (em torno de [Fe/H| = -1) foram causados pela contribui¢ao de processo-s das
spinstars. De fato, de acordo com os modelos de spinstars, sua producao seria fortemente
dependente da massa e da velocidade de rotacao, o que explicaria a dispersao observada
na razao de dois elementos quimicos dominados pela nucleossintese do processo-s de dois
picos distintos do processo. Embora esta explicacao parega tnica para trés estrelas da
NGC 6522, outras explicagoes alternativas para estrelas com menor razao [Y/Ba] em me-
talicidades proximas a [Fe/H] = -1 ndo podem ser descartadas, como a contribui¢ao da
transferéncia de massa de estrelas no ramo assintético das gigantes Bisterzo et al.| (2010).

Além disso, também ficou claro que a contribuicao das spinstars é provavelmente com-
plementar aquela proveniente de sitios nucleossintéticos de processo-r (por exemplo, Goriely
et al|2013} Nakamura et al.|2013; Wanajo [2013; Qian|2012; Winteler et al.|2012; Arco-
nes e Martinez-Pinedo| 2011). Mais recentemente, foi possivel testar quantitativamente
essas ideias para as estrelas do halo gracas a grade mais completa de modelos estelares do
tipo spinstar, fornecida em |Frischknecht et al. (2016). Com esta grade foram calculados
modelos de evolu¢ao quimica ndao homogénea para o halo (Cescutti et al.|2013; Cescutti e

Chiappini[2014) e mostraram que de fato a dispersao nas razoes de abundancias observadas
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Figura 1.2: Razao [Y/Ba] vs [Fe/H] dChiappini et a1.| (]2011[)) para estrelas do halo e do
aglomerado do bojo NGC 6522.

de dois elementos predominantemente de processo-s em estrelas com metalicidade entre -4
< [Fe/H] < -3 pode ser bem explicada se a contribuigdo do processo-s das spinstars no

inicio do enriquecimento quimico do Universo for considerada.

'Aoki et al.| (2013)) propuseram um cendrio alternativo para a dispersao em [Sr/Ba]. Sua

sugestao € que a explosao por colapso do nicleo das supernovas de tipo II poderia produzir
0 processo-r, mas em alguns casos o material rico em processo-r nao é ejetado por causa do
colapso subsequente da estrela de prétons/néutrons em um buraco negro. Por outro lado,
nao ha atualmente nenhuma evidéncia clara de simulagoes de evolugao quimica galactica
de que processos primarios explosivos isolados possam explicar a distribui¢ao observada

de [Sr/Ba] vs [Fe/H] no halo Galdctico, com um pico observado em cerca de [Fe/H] ~ -3,

enquanto este é o caso para o processo de spinstars (Cescutti e Chiappini, 2014). Este

resultado também é confirmado tendo em conta uma recente re-andalise de observacoes

de Sr em uma grande amostra de estrelas pobres em metais (Hansen et al. 2013). Essa

caracteristica peculiar do processo-s de spinstars deve-se a natureza intrinseca do processo

neste cendario, que nao é primaria, mesmo que a principal fonte de néutrons nao dependa

da metalicidade inicial da estrela (Pignatari et al. 2008} Frischknecht et al.|[2012).

Para o bojo (Chiappini et al.l 2015)), foi encontrado que a dispersao nessas razoes de

abundancia é menor, o que é uma consequéncia da maior taxa de formacao de estrelas.
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Curiosamente, esses novos modelos nao podem explicar as grandes superabundancias rela-
tadas em Barbuy et al.| (2009) e Chiappini et al. (2011). Como mostrado em [Barbuy et al.
(2014)), os novos espectros de alta qualidade analisados sugerem valores [Sr/Bal e [Y/Ba]
mais baixos do que os relatados anteriormente com base nos espectros de resolucao inferior
do GIRAFFE e, portanto, estao de acordo com as previsoes do modelo.

Buscando desembaralhar os cenarios de evolugao quimica para melhor explicar as
abundancias observadas no NGC 6522, uma maior amostra das estrelas do aglomerado
se faz necessaria, derivando as abundancias dos elementos chave que caracterizam o enri-
quecimento por processo-s via spinstars.

No presente trabalho, analisamos novos espectros de alta resolugao (R ~ 22000 e R
~ 45000) de estrelas no campo do aglomerado NGC 6522, obtidos com o espectrégrafo
multi-objetos FLAMES, instalado no UT-2 do Very Large Telescope.

Como comparativo, também foram analisados os cubos de dados disponiveis publica-
mente para o NGC 6522, obtidos com o espectrégrafo de campo integral MUSE, instalado
no UT-4 do Very Large Telescope.

Os dados e sua reducao sao descritos no Capitulo 2, a analise das larguras equivalentes
e derivacao dos parametros atmosféricos é descrita no Capitulo 3, as listas de linhas e
derivacao das abundancias quimicas sao descritas no Capitulo 4, os resultados sao apre-
sentados no Capitulo 5, a discussao é feita no Capitulo 6 e as conclusoes sao apresentadas
no Capitulo 7. Figuras e tabelas contendo derivagoes de abundancias das estrelas de
referéncia, ajustes de linhas espectrais, dados de estruturas hiperfinas e andlise de movi-
mentos préprios sao apresentadas no Apéndice, bem como resultados e discussao sobre a
analise preliminar das amostras obtidas com o GIRAFFE e comparagao com os resultados

obtidos para o MUSE.
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Capitulo 2

Observacoes, reducao e tratamento de dados

2.1 Observagoes

2.1.1 FLAMES

As observagoes espectroscépicas das estrelas analisadas foram obtidas no VLT (Very
Large Telescope) do ESO, sob os programas 088.D-0398 (observado em outubro/2011 e
margo/2012) e 097.D-0175 (observado em margo e julho/2016), utilizando o instrumento
FLAMES (Fibre Large Array Multi Element Spectrograph, |[Pasquini et al.[|2002)), instalado
em um dos focos Nasmyth do UT2 (Unit Telescope 2) do VLT, ambos como Principal
Investigadora PI: B. Barbuy.

O FLAMES é um instrumento multi-objetos baseado em fibras 6pticas, constituido pela
interface OzPoz que posiciona fibras individuais ou IFUs (Integral Field Units) no foco do
telescépio dentro de um campo de 25 arcmin, alimentando o espectrégrafo GIRAFFE
(Hammer et al.; [1999) no modo MEDUSA com 132 fibras a uma resolugao espectral de R
~ 5000 até R ~ 30000, e o brago vermelho do espectrégrafo UVES (Ultraviolet and Visible
Echelle Spectrograph, [Dekker et al.[2000) com até 8 fibras a uma resolucao espectral de R
~ 45000 quando utilizado juntamente com o FLAMES.

Os alvos para o GIRAFFE do programa de 2012 (GI2012) foram alocados com base nos
dados fotométricos apresentados em Zoccali et al. (2008), onde sdo selecionadas estrelas
do RGB (Red Giant Branch, ramo das gigantes vermelhas no diagrama H-R) com cerca
de 1 magnitude mais brilhantes que o nivel do red clump (agrupamento vermelho, estrelas
da porgao mais vermelha do ramo horizontal que intersectam o RGB), ao longo de todo
o intervalo de cor do ramo no indice V-I. Na selecao dos alvos para o GIRAFFE de 2016

(GI2016), foram usados os dados fotométricos apresentados em Rossi et al. (2015), onde
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o catalogo é composto por estrelas que tiveram seus movimentos préprios determinados e
selecionados dentro de (pa, p5) = (3.6 £0.6, —1.2 £+ 0.3) milissegundos de arco por ano, de
modo a aumentar a probabilidade de serem estrelas-membro do aglomerado. A alocacao
das fibras do GIRAFFE foi feita de maneira automética pelo software de posicionamento
do OzPoz, de maneira a alocar o maximo numero de fibras disponiveis, cobrindo alea-
toriamente a lista de possiveis alvos fornecidos ao longo de todo o campo de 25 arcmin.
Como resultado, foram alocadas 112 estrelas a serem observadas no programa de 2012 e
110 estrelas no programa de 2016. A alocagao das fibras do UVES de 2016 (UV2016) foi
feita manualmente, de modo a selecionar as estrelas de interesse apresentadas previamente.
Os dados UVES de 2012 ja haviam sido analisados em trabalho anterior e publicados em
Barbuy et al. (2014]).

A faixa espectral escolhida para GI2012 inclui 4 exposi¢oes no setup HR11 (559.7 -
584.0 nm) e 3 exposigdes no setup HR12 (582.1 - 614.6 nm) do FLAMES, cobrindo a
banda molecular de Cy em 5635 A, e a linha do Cu em 5781 A. A faixa do GI2016 possui
3 exposigoes no setup HR11, 4 no setup HR13 (612.0 - 640.5 nm), e 3 no setup HR14A
(630.8 - 670.1 nm), cobrindo também a banda molecular de C; e as linhas de Ball, Eull,
[OI], Cal, Til e Till. Nestas configuragoes, os espectros possuem resolugdo em torno de R
~ 22000. Para o UV2012 e UV2016, ambas observacoes utilizaram a configuracao centrada
em 5800 A, cobrindo de ~4780 a ~6810 A. Como o braco vermelho do UVES possui um
mosaico de 2 detectores CCD, e por consequéncia ha um espaco entre eles, a cobertura

espectral possui uma descontinuidade que vai de ~5770 a ~5830 A.

2.1.2 MUSE

Observagoes do campo central do NGC 6522 foram obtidas sob o programa 095.D-
0629 entre maio e setembro/2015, disponiveis publicamente desde 12 de setembro/2016,
utilizando o instrumento MUSE (Multi-Unit Spectroscopic Explorer, Bacon et al.|2010),
instalado em um dos focos Nasmyth do UT4 (Unit Telescope 4) do VLT. Estes dados sao
parte de um grande programa espectroscopico em aglomerados globulares, liderado pelo
PI: S. Dreizler.

O MUSE é um espectrégrafo de campo integral panoramico que cobre a regiao do
optico, baseado em 24 unidades espectrogréaficas onde cada uma delas amostra seccoes

adjacentes do campo de 1'x1’ minuto de arco a uma resolucao espacial de 0.3”segundos
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de arco e a uma resolugao espectral de R ~ 2000 (no azul) até R ~ 4000 (no vermelho),
cobrindo de ~4800 a ~9300 A.

Os dados disponiveis pelo MUSE amostram o campo central do NGC 6522, com um
ligeiro deslocamento em ascensao reta, para incluir estrelas mais distantes do centro.

O log das observagoes espectroscopicas é exibido na tabela 2.1l Cada exposi¢ao é
denominada Observation block (OB) pelo préprio ESO, e no caso, o rétulo de cada OB
tem por recomendagao levar o setup utilizado para o GIRAFFE. No caso do MUSE, a

denominacao original foi seguida.

2.2 Reducao de dados

2.2.1 FLAMES

A reducao dos dados obtidos com o GIRAFFE foi realizada utilizando a versao 2.16.2
da pipeline de redugao do GIRAFFE (Blecha et al., 2000) fornecida pelo ESO em ambiente
Reflex (Freudling et all 2013). O Reflex é um ambiente de redugao de dados do ESO que
automaticamente associa os tipos de arquivo utilizados no processo da reducao, categoriza
cada um, canaliza as imagens e tabelas brutas e processadas por cada etapa da cascata
de calibracao e extracao dos espectros, e retorna os produtos finais organizados por data
de execugao nos subdiretorios estipulados pelo usudrio. A pipeline do GIRAFFE consiste
em “receitas”, programas sequenciais que processam uma ou mais imagens brutas obtidas
pelas exposigoes do espectrégrafo (objeto cientifico e calibragoes), retornando imagens e/ou
tabelas de dados processados a serem utilizadas nas préximas etapas (receitas) do processo
de reducao.

As etapas de reducao de dados do GIRAFFE consistem em:

- Combinagao das imagens de ruido de leitura do CCD (bias);

- Combinacao das imagens flat-field com célculo das posicoes dos espectros das fibras e da
transmissao individual de cada fibra;

- Calibragao dos comprimentos de onda ao longo do eixo de dispersao espectral na imagem
por meio de fibras dedicadas usando uma lampada de Th-Ar;

- Remocao de bias, correcao do flat-field, correcao da transmissao das fibras e - Extracao
dos espectros das fibras da imagem bruta do objeto cientifico.

Apés a redugao, cada exposi¢ao tem seus produtos salvos em uma imagem (datapack)
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Tabela 2.1 - Log das observagoes espectroscépicas dos programas 088.D-0398(A) e 097.D-0175(A), reali-
zadas entre 2011-2012 e em 2016, respectivamente. Os valores de airmass e seeing sdo valores médios ao

longo das exposicoes.

Data UT exposigao(s) Airmass Seeing(”) OB

Programa 088.D-0398(A)

2011-10-08 00:45:54 2750 1.462 0.82 H11-1
2011-10-08 01:34:37 2750 1.853 1.29 H11-2
2012-03-06 07:38:32 2750 1.579 1.15 H11-3
2012-03-06 08:28:44 2750 1.260 0.93 H11-4
2012-03-07 07:47:56 2750 1.489 0.81 H12-1
2012-03-07 08:39:16 2750 1.270 0.73 H12-2
2012-03-25 08:31:47 2750 1.087 0.64 H12-3

Programa 097.D-0175(A)

2016-05-17 07:22:18 2400 1.007 0.40 H11-1
2016-05-17 08:05:08 2400 1.033 0.47 H11-2
2016-05-17 08:52:35 2400 1.099 0.47 H11-3
2016-07-11 02:33:35 2400 1.028 0.96 H13-1
2016-07-21 03:27:16 2400 1.016 0.51 H13-2
2016-07-21 04:43:37 2400 1.112 0.54 H13-3
2016-07-21 06:03:32 2400 1.373 0.54 H13-4
2016-07-22 04:48:26 2400 1.131 0.48 H14A-1
2016-07-22  05:40:15 2400 1.288 0.45 H14A-2
2016-07-22  06:33:29 2400 1.574 0.63 H14A-3

Programa 095.D-0629(A)

2015-05-12  09:42:00 100 1.158 0.87 200356479 1/3
2015-05-12  09:45:20 100 1.167 0.83 200356479 2/3
2015-05-12  09:48:38 100 1.176 0.83 200356479 3/3
2015-09-12 01:50:43 100 1.192 1.34 200361567 1/3
2015-09-12  01:54:01 100 1.202 1.34 200361567 2/3

2015-09-12 01:57:21 100 1.212 1.30 200361567 3/3
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contendo os espectros unidimensionais extraidos e outra com os respectivos erros, ambas
contendo tabelas de informacao sobre cada fibra.

Na reducao dos dados UVES foi utilizada a versao 5.7.0 da pipeline de reducao do
UVES modo fibra (Modigliani et al., 2004 fornecida pelo ESO, também em ambiente
Reflex. O procedimento da pipeline e das receitas é a mesma descrita para o GIRAFFE,
com a excecao de varios processos adicionais em receitas préprias para a caracterizacao
das fibras e ordens da dispersao echelle, bem como a juncao destas ordens na extracao do
espectro unidimensional. Como etapa final da reducao de cada exposicao, os espectros de

cada fibra, seus respectivos erros e tabelas de informagcao sao salvos em arquivos separados.

2.2.2 MUSE

A reducao dos dados do MUSE foi realizada utilizando a versao 2.4.1 da pipeline de
reducdo do MUSE (Weilbacher et al. 2006) fornecida pelo ESO, também em ambiente
Reflex. As etapas de reducao do MUSE consistem em:

- Combinagao das imagens de bias;

- Combinacao das imagens flat-field e tracagem dos espectros das seccoes do campo;

- Calibracao do comprimento de onda;

- Criacao da funcao de espalhamento de linhas;

- Localizacao do espectro de cada sec¢ao no campo do instrumento;

- Correcao de iluminagao utilizando flat-fields do céu;

- Pre-processamento das exposigoes do objeto, removendo as assinaturas instrumentais e
deslocamentos espectrais originarios do movimento terrestre;

- Calibracao astrométrica para as coordenadas do cubo de dados reconstruido;

- Pos-processamento das exposicoes do objeto e subtracao de céu.

Apos a redugao, para cada exposicao, é criado um cubo de dados, uma pizel table e
uma imagem do campo, com a soma das sec¢oes do cubo (no eixo do comprimento de
onda). Para a combinagao dos cubos, é utilizado outro workflow da pipeline dedicado a
esta tarefa, onde cada exposicao é alinhada por meio das imagens do campo, e as pizel
tables correspondentes sao combinadas em um cubo final. Nesta etapa é possivel gerar

imagens do cubo em diferentes filtros, para uso na criacao de catalogos ou outras tarefas.
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2.3 Tratamento dos dados

De posse dos espectros unidimensionais reduzidos, é necessario executar uma limpeza
de raios césmicos (particulas de alta energia que eventualmente atravessam a Optica do
instrumento e atingem o detector CCD, saturando pixels que podem pertencer a regiao
do espectro), normalizar o espectro para o nivel do continuo e corrigi-los do deslocamento
Doppler provocado pela velocidade radial da estrela e efeitos do movimento terrestre no
momento da observacao. Estas etapas sao necesséarias para combinar as exposigoes indivi-
duais das estrelas em um espectro final, de modo a aumentar o fator de sinal-para-ruido
(S/N, signal-to-noise ratio) desejado para a andlise.

Para cada instrumento (GIRAFFE e UVES), foi desenvolvida uma pipeline de trata-
mento escrita em linguagem Python para realizar as tarefas, devido ao grande volume de

dados. Cada uma delas é descrita a seguir.

2.3.1 GREPPy

O Giraffe REduced Product Python Pipeline (Pipeline em Python de Produtos Reduzi-
dos do GIRAFFE) é uma biblioteca para Python 3 desenvolvida com orientagao a objetos,
que contém uma série de ferramentas e interface grafica para tratamento e pré-andlise de
espectros reduzidos do instrumento GIRAFFE, podendo ser utilizada em qualquer set de
dados obtido no modo Medusa. A biblioteca foi construida de modo que o usudrio possa
executar as etapas de tratamento tanto em tempo de execugao (via iPython, Jupyter no-
tebook, e afins) quanto em script, possibilitando a adaptagao as necessidades particulares
de cada set de dados.

O principal elemento € a classe GiDatabase, que herda as propriedades de um diciondrio
do Python e guarda os dados e informacoes em uma estrutura de arvore. As ferramentas
de tratamento sao implementadas como métodos da classe, sendo aplicadas ao objeto
GiDatabase como um todo, e como cada cada fibra contém um alvo independente, as
tarefas sao executadas de forma paralelizada. O objeto GiDatabase, apds ser instanciado,
deve receber os datapacks por meio do método build, que automaticamente identifica todos
os arquivos dentro de um dado diretério e carrega os arquivos dos espectros e dos erros,
que saem diretamente da pipeline de reducao do GIRAFFE, dentro da estrutura em arvore

do objeto. O conteido de cada fibra serd aqui nomeado objeto-alvo, sendo estes (na
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grande maioria dos casos) as estrelas da amostra. A arvore é organizada por chaves que
hierarquicamente listam: ID do programa; bloco de observacao; objetos-alvo, fibras de
céu e informagoes do bloco; espectros e informacoes de cada objeto-alvo. Apds isso, as
ferramentas podem ser aplicadas aos dados, e uma descri¢ao de cada uma ¢é apresentada a

seguir na ordem recomendada de execugao.

2.3.1.1 computeSNR

O método computeSNR calcula a razao S/N simplesmente dividindo o fluxo do espectro
pelos erros correspondentes de cada pixel, ignorando valores nulos ou negativos. Apds isso,

toma-se a mediana dos valores resultantes e esta é salva para cada objeto-alvo do database.

2.3.1.2 normalize

Afim de realizar uma normalizacao onde o nivel do continuo é bem estimado, toma-
se como base um espectro com o formato do continuo pré-normalizado, de modo que ao
se construir uma funcao de distribuicao dos valores de fluxo, assume-se que o nivel do
continuo esteja muito proximo do valor maximo da distribuigao, considerando o fato de
que o continuo real seja afetado por ruido e pela opacidade provocada por linhas espectrais
fracas. Dado isso, espera-se que a distribuicao assuma um formato que é composto por uma
distribuigao normal (assumindo-se em boa aproximagao que o continuo real seja constante
e possui uma dispersao aleatéria devido ao ruido) e por uma cauda que é devida aos fluxos
das linhas espectrais, assemelhando-se a uma distribuicao normal com skewness, de forma
que a moda da distribuigao seja o nivel do pseudo-continuo (considerando a opacidade
provocada por linhas fracas) em boa aproximacao. A ideia é, iterativamente, rejeitar
as linhas espectrais de modo que o ajuste do polinomio leve em consideragao apenas o
continuo, e reproduza seu formato e nivel com boa aproximagao.

O método primeiramente limpa os valores nulos e negativos, e faz uma primeira esti-
mativa do continuo, ajustando ao espectro um polinomio de Legendre de ordem fornecida.

Apés isso, é aplicado um procedimento iterativo que consiste em:

construir um histograma com o fluxo pré-normalizado;

ajustar uma fungao gaussiana com skewness ao histograma utilizando o pacote LmF'it;

determinar a moda da distribuicao ajustada;

rejeitar do espectro original os valores do fluxo que desviam da moda em mais de cgo,
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sendo

Ci:Cifl—d'(i—l)'Cifl 2':1,2,...,71 (21)

onde k é o nimero da iteragao, o é o desvio-padrao da gaussiana com skewness ajustada,
n é o numero de iteracoes, d é um fator fornecido de velocidade de decréscimo, e ¢y € o
fator inicial fornecido;

- ajustar um novo polinémio ao espectro original com os pontos rejeitados.

O procedimento ¢é repetido conforme o nimero de iteragoes fornecido, e, ao final, os
espectros normalizados tém se mostrado visualmente satisfatorios em termos de formato
e nivel do continuo. Um exemplo é mostrado na figura 2.1l Feito o procedimento de
normalizagao, cada objeto-alvo do database tem adicionado um vetor com o fluxo norma-
lizado, um vetor com o comprimento de onda da normalizacao, um vetor com os erros

normalizados e outro vetor contendo a fungao final utilizada na normalizacao.

2.3.1.3 cosmiclean

Este método baseia-se no processo descrito para a funcao normalize, e consiste em
limpar o espectro de raios césmicos construindo um histograma com o fluxo previamente
normalizado, ajustando uma funcao gaussiana com skewness a este utilizando o pacote
LmFit, e rejeitando os pixels cujos valores superam m+7- o, onde m é a moda do ajuste, r
é um fator multiplicativo fornecido e ¢ é o desvio-padrao do ajuste. Ao final, cada objeto-
alvo do database tem adicionado um vetor com o fluxo limpo, um com o comprimento de

onda (excluindo os pontos rejeitados), e outro com os erros.

2.3.1.4 rv_measure

Este método recebe um espectro de referéncia e realiza uma correlagao-cruzada deste
com o espectro normalizado e/ou limpo de cada objeto-alvo utilizando a fungao crosscor-
rRV do pacote PyAstronomy, que retorna a funcao de correlagao no espacgo de velocidades.
Desta, é selecionado o maior valor de correlagao, ao redor do qual espera-se um pico indi-
cando a maxima correlacao para os deslocamentos de velocidade aplicados ao espectro de
referéncia. E fornecido o ntimero de pontos ao redor do pico a serem considerados para o

ajuste de uma gaussiana pelo pacote LmF'it, cujo valor ajustado do centro sera salvo na
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Figura 2.1: Demonstragao do método de normalizagao utilizado no tratamento dos dados.
No painel esquerdo superior, é exibido o espectro original em preto e a primeira estimativa
do ajuste em vermelho. Nos demais painéis esquerdos, as iteragoes mostrando em vermelho
o continuo sem as linhas espectrais, em azul o ajuste polinomial do continuo, em preto: o
espectro normalizado. Nos painéis da direita, sao exibidas em tracejado preto: as fungoes de
distribuicao, em magenta: a funcao gaussiana com skewness ajustada, em tracejado vermelho:

o intervalo de corte, onde dentro deste os valores de fluxo sdo assumidos como o continuo.

chave do objeto-alvo como a sua velocidade radial. O espectro utilizado por padrao foi o
atlas solar do FLAMES-UVES, disponivel em

https://www.eso.org/observing/dfo/quality/GIRAFFE/pipeline/solar.html. O valor do
centro da gaussiana ajustada é considerado como o valor da velocidade radial, e para
o erro desta é adotado o erro no ajuste do centro, determinado utilizando a matriz de
covariancia do ajuste da gaussiana. Um exemplo é mostrado no quadro superior da janela

de graficos da figura[2.2] com a fungao de correlagao em azul e o pico ajustado em laranja.
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2.3.1.5 rv_dopshift

Este método utiliza o valor da velocidade radial previamente medida para corrigir o
comprimento de onda do espectro do deslocamento Doppler provocado pela velocidade
radial do objeto-alvo e movimento terrestre. E utilizada a equacao

v
)\corrigido = )\original - z : )‘original (22>

onde v é a velocidade radial medida e ¢ é a velociade da luz, ambas em km/s. Esta corregao
é aplicada a cada valor de comprimento de onda do espectro e o novo vetor é incluido na

chave do objeto-alvo.

2.3.1.6  struc_targets

Este método cria, para cada alvo de exposicao (centro do campo do telescépio), uma
chave adicional dentro do ID do programa contendo os alvos observados, e dentro deles
em estrutura hierarquizada: objetos-alvo, setups do GIRAFFE utilizados, blocos de ob-
servacao das exposicoes, espectros das exposicoes e respectivas informagoes. Este é um
passo obrigatorio para realizar a combinacao das exposi¢oes afim de obter os espectros

finais.

2.3.1.7 combine_targets

Este é o método que combina as exposicoes individuais dentro de cada setup do GI-
RAFFE. Primeiramente é necessario re-amostrar os espectros a serem combinados, de
modo que seus valores de comprimento de onda coincidam. Para tal, é usada a funcao in-
terpld do pacote SciPy para realizar a interpolacao dos espectros, sendo possivel escolher
entre os métodos de interpolacao disponiveis para a funcao interpld, como linear e spline
cubica. Para a combinacao dos espectros reamostrados, é possivel escolher entre usar a
média ou a mediana, com pesos (utiliza-se o pacote wquantiles para a mediana) ou sem pe-
sos, e a base dos pesos pode ser o tempo de exposi¢ao ou a razao S/N. Os erros combinados
sao estimados pela média quadratica (com ou sem pesos) dos erros das exposigoes indivi-
duais. Os espectros e erros finais sao incluidos nas chaves dos objetos-alvo estruturados.
Para a presente amostra, foi utilizada a mediana ponderada pelo fator sinal-para- ruido,
devido a caracteristica da mediana ser um valor que se aproxima mais do valor da variavel

independente de maior densidade populacional, ou seja, em cada comprimento de onda, o
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fluxo resultante da combinacao se situa mais proximo da maior concentracao dos fluxos das
exposicoes separadas, de modo a eliminar a influéncia de possiveis pontos outliers, mesmo
que estes se encontrem em espectros de maior peso devido ao fator S/N. Como vantagem,
o perfil das linhas espectrais sao mais bem conservados, como exemplificado mais a seguir

para o caso de um espectro do UVES na figura [2.5]

2.3.1.8 data_view

Este método invoca a interface grafica do GREPPy, desenvolvida em Tkinter, onde o
usuario pode visualizar a arvore do database a qualquer instante posterior a sua construcao,
aplicar as ferramentas por meio de botoes, e plotar os espectros em graficos separados ou
sobrepostos, incluindo legendas. Um exemplo da janela exibindo os dados estruturados e

as funcionalidades, juntamente com as janelas de graficos é mostrado na figura

2.3.1.9 write_data

Este método salva em disco os espectros e tabelas de informagoes, podendo o usuario
escolher entre os formatos fits e ascit, bem como o tipo de produto a ser salvo, entre eles es-

pectros combinados, espectros extraidos, espectros intermediarios, ou todos os disponiveis.

Durante e ao final da etapa de tratamento, os espectros foram verificados visualmente para

assegurar a correta execucao das ferramentas e qualidade dos espectros finais.

2.3.2 UPCOPy

O Uves Product COmbination Python Pipeline (Pipeline de Combinacao de Produtos
do UVES em Python) é um script em Python 3 desenvolvido de maneira procedural para
o tratamento e combinacao dos espectros reduzidos que saem da pipeline de reducao do
UVES modo fibra, podendo ser utilizado também para qualquer set de dados do FLAMES-
UVES. Por ter sido desenvolvido para suprir somente as necessidades atuais, o UPCOPy
atualmente se apresenta mais rudimentar que o GREPPy, porém, futuramente o codigo
sera reformulado de modo a ser uma contrapartida UVES do GREPPy, contando com os
mMesmos recursos.

O codigo atualmente realiza essencialmente os mesmos procedimentos adotados para

o tratamento e combinagao dos espectros GIRAFFE, porém com algumas diferencas por
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GREFFy data view
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Figura 2.2: Janela do data_view com grificos exemplificando o uso de algumas ferramentas.

A interface possui a opgao de plotar graficos separados e/ou sobrepostos de praticamente

qualquer informagao contida nas chaves. Os quadros nao possuem os nomes dos eixos para

aproveitar o maximo espago possivel dentro da janela.

conta da natureza dos espectros. Adicionalmente, possui um sistema de logging (registro de

informagoes, mensagens, avisos e erros) para identificagdo de possiveis problemas durante

o processo. Para cada fibra, sao salvas em um arquivo de texto, para cada exposicao,

informagoes de velocidades radiais medidas e heliocéntricas, fator S/N, massa de ar e

seeing da observagao, placa do OzPoz utilizada, tempo de exposicao e data, bem como

velocidade radial heliocéntrica média e fator S/N do espectro final combinado.

Figuras

com o ajuste do continuo e funcao de correlacao da medida de velocidade radial também

sao salvas para referéncia.
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2.3.2.1 Rippling do continuo e normalizacao segmentada

Devido as fracas magnitudes das estrelas, a pipeline de reducao produz um rippling
(efeito ondulatério) nas jungoes de ordens de comprimentos de onda menores nos espectros
de varias exposicoes, e este efeito torna-se bastante prejudicial a qualidade dos espectros
finais. Isto se mostra no fato de que ao se corrigir o deslocamento Doppler, o rippling deixa
de coincidir entre os espectros, de maneira que os continuos das exposicoes individuais nao
coincidam, produzindo além de efeitos da superposicao ondulatéria do rippling, valores
incorretos de fluxo que resultarao em problemas, como por exemplo defeitos nos perfis das
linhas espectrais.

Para contornar este problema, foi desenvolvido um método de normaizacao onde o es-
pectro é dividido em segmentos de intervalos estipulados pelo usudrio (requer uma inspegao
visual prévia para determinar uma valor adequado, grande o suficiente para nao eliminar
bandas moleculares e linhas fortes, e pequeno o suficiente para cobrir a variacao do rip-
pling), tipicamente de ~12 A para o CCD de menor comprimento de onda (chip lower)
e ~30 A para o CCD de maior comprimento de onda (chip upper). Este procedimento
baseia-se no método descrito na fungao normalize do GREPPy para estimativa do nivel
do continuo. Para cada segmento, sao consideradas porgoes a sobrepor dos segmentos ad-
jacentes (tipicamente 0.3 A), e é ajustado um polinémio de ordem fornecida (tipicamente
ordem 1) para linearizar o continuo. Feito isso, é produzida uma estimativa de densidade
de kernel (EDK) dos valores de fluxo usando a func¢ao gaussianKDE do pacote SciPy, de
modo a facilitar o posterior ajuste de uma gaussiana com skewness a EDK, para com isso,
encontrar a moda da distribuicao e estimar o valor do continuo local, bem como o desvio-
padrao ¢ da distribuicao. O valor ajustado do nivel do continuo é associado ao ponto
médio do intervalo de comprimento de onda do segmento e entao de-normalizado do ajuste
polinomial prévio para encaixar-se no local correto que representa o nivel do continuo
no ponto médio do intervalo. Em seguida, é ajustada uma spline ctibica a estes pontos,
tracando uma funcao que descreve em primeira aproximacao a forma do continuo, para
posteriormente ser aplicado o método de rejeicao descrito na fungao normalize. Também
sao levados em conta os valores ¢ de cada intervalo, onde é ajustada também uma spline
cubica aos o versus comprimento de onda, produzindo uma funcao-o. Esta funcao é uti-

lizada na rejeicao de pontos por conta das regioes que contém muitas linhas espectrais,
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que aumentam a incerteza do nivel do continuo determinado para o segmento. O processo
de rejeicao descarta pixels do espectro cujo valor do fluxo desvia em mais de o, - F, do
valor do continuo ajustado, onde o, é o valor da fun¢dao-c no comprimento de onda do
pixel e F,. é um fator de ruido fornecido (o valor adotado no tratamento dos dados foi 1.2).
Como resultado, o continuo ”limpo”de linhas espectrais se apresenta com dispersao maior
onde a determinagao do nivel do continuo é mais ambigua, sendo este submetido a uma
segunda iteracao do processo de segmentacao e ajuste da spline. Apds isso, o espectro é
normalizado pela spline, retificando o continuo. Um exemplo das etapas do processo de
normalizacao é mostrado na figura [2.3 e na figura [2.4] é exibida uma regiao espectral de
uma das estrelas com as exposi¢goes normalizadas antes da combinagao e o espectro final

combinado pela mediana.

T T T T T
4800 5000 5200 5400 5600

T T T T T
4800 5000 5200 5400 5600 0.5 1.0 1.5

T T T T T
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Figura 2.3: Detalhamento do processo de normalizacao segmentada. No quadro superior a
esquerda é exibida a primeira etapa, com o espectro bruto em preto, os pontos de continuo
em vermelho e a spline ajustada em verde. Imediatamente abaixo, a segunda iteragao com a
rejeicao de pontos, eliminando parcialmente as linhas de absorgao. A direita, a distribuicao
do fluxo para um dos segmentos em preto, e a gaussiana ajustada em magenta. No quadro

abaixo, o espectro normalizado em azul.

2.3.2.2 Medicao das velocidades radiais

Para a determinacao das velocidades radiais, foi utilizado o mesmo atlas solar como

espectro de referéncia, mencionado anteriormente para o GREPPy. Devido ao fator S/N
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Figura 2.4: Regiao espectral como exemplo da normalizacao segmentada das exposicoes
separadas no quadro superior, e sua respectiva combinagao no quadro inferior. K possivel
notar que o nivel do fluxo nos espectros esta bem definido e sobreposto, e também a banda

molecular interestelar difusa em 6283.8 A é preservada.

do chip upper ser, em média, de 2 a 3 vezes maior que o do chip lower, a determinacao
da velocidade radial levou em conta somente o chip upper. Isto pode ser realizado devido
ao fato de os dois chips pertencerem a mesma exposicao. Os erros individuais de cada
exposi¢ao, determinados pela matriz de covariancia do ajuste da gaussiana, exibem valores
da ordem de 0.01 km/s, claramente subestimados. Isto ocorre devido ao perfil do pico ser
muito bem descrito por uma gaussiana, e devido também & resolucao de 1 km/s utilizada
na funcao de correlagao cruzada, produzindo um pico quase perfeitamente gaussiano. Para
a estimativa do erro final da velocidade radial heliocéntrica, foi utilizado o desvio-padrao
das velocidades heliocéntricas das exposigoes dividido pela raiz quadrada do nimero de
exposigoes. As velocidades radiais e fatores S/N de cada exposi¢ao, bem como os valores

finais para cada estrela sao exibidos na tabela [2.2]

2.3.2.3 Determinagao do S/N e combinagao

Devido ao fato de as estimativas de erro do fluxo dos espectros FLAMES-UVES ser
subestimada (os valores de fluxo sao da ordem de 1073, enquanto os erros fornecidos pela

pipeline sao da ordem de 1078), o fator S/N foi estimado com base em regides adotadas
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Tabela 2.2 - Velocidades radiais heliocéntricas e fatores S/N de cada exposigao e médias para as estrelas

da amostra do UVES.

OB VR edida VRietio  S/Niower S/Nupper VR edida VRpetio  S/Niower S/Nupper

234816 244523
H11-1 -32.414+0.01 -15.4740.01 7.28 17.13 -30.32+£0.01 -13.39+0.01 11.09 28.01
H11-2 -32.6240.00 -15.63%0.00 3.19 5.56 -30.39+£0.01 -13.40+0.01 6.93 19.57
H11-3 -31.954+0.01 -14.9040.01 6.73 15.48 -30.15£0.00 -13.10=£0.00 11.23 25.49
H13-1 -6.514+0.00 -15.5440.00 3.89 9.90 -4.8140.00 -13.8440.00 6.94 14.37
H13-2 -1.7440.01 -15.16+0.01 9.38 18.30 -0.13+0.01  -13.5540.01 10.81 17.97
H13-3 -1.634+0.00 -14.9740.00 9.01 19.05 -0.08+0.01 -13.42+0.01 9.13 18.01
H13-4 -1.5940.00 -14.8540.00 6.85 18.16 -0.11+0.01  -13.3740.01 7.33 14.09
H14-1 -1.154+0.00 -14.9140.00 9.34 20.44 0.4240.01 -13.3440.01 14.34 26.69
H14-2 -1.5940.01 -15.3040.01 5.79 14.95 0.0740.01 -13.6440.01 7.87 16.88
H14-3 -1.164+0.01 -14.8340.01 7.33 14.98 0.34+£0.01 -13.33%0.01 11.04 16.60
VR sy média -15.160.09 -13.4440.06
S/N final;pyer 31.90 47.08
S/N finalypper 86.77 81.24

244819 256289
H11-1 -37.104£0.01 -20.1640.01 8.07 19.34 -32.4240.01 -15.4940.01 10.41 22.80
H11-2 -37.0840.01 -20.0940.01 3.07 6.45 -32.594+0.01 -15.6040.01 4.51 12.33
H11-3 -37.004+0.01 -19.9540.01 4.64 16.71 -32.31£0.01 -15.26+0.01 5.62 16.73
H13-1 -11.374£0.02 -20.4040.02 5.92 11.71 -6.65+0.01 -15.68+0.01 7.61 13.51
H13-2 -5.7840.01 -19.2040.01 9.96 21.32 -1.97+0.01 -15.3940.01 10.60 15.56
H13-3 -5.4240.01 -18.7540.01 8.22 17.27 -1.8240.01 -15.1540.01 8.81 20.20
H13-4 -5.454+0.01 -18.71£0.01 7.88 19.37 -1.804+0.01 -15.0640.01 5.67 17.68
H14-1 -5.654+0.01 -19.4140.01 9.59 23.12 -1.2940.01 -15.05+0.01 12.39 28.98
H14-2 -5.5540.01 -19.2540.01 5.98 15.63 -1.894+0.01 -15.60+0.01 6.71 15.84
H14-3 -5.4940.00 -19.1540.00 5.86 17.94 -1.2740.01  -14.9440.01 7.26 20.93
VR e média -19.5140.18 -15.32+0.08
S/N final,ye, 32.55 38.25
S/N final,pper 60.48 81.51

402370 402322
H11-1 -28.0940.00 -11.1640.00 9.06 19.57 -40.104+0.00 -23.16+0.00 3.37 7.86
H11-2 -28.15+0.01 -11.16+0.01 3.17 9.27 -40.0540.01 -23.0640.01 2.09 2.84
H11-3 -27.834+0.01 -10.7940.01 5.85 14.93 -39.814+0.01 -22.764+0.01 2.85 9.30
H13-1 -2.3040.00 -11.3340.00 6.05 11.78 -14.384+0.01 -23.4140.01 4.28 10.86
H13-2 1.794+0.01 -11.6340.01 8.22 15.85 -8.724+0.03 -22.15£0.03 5.98 13.37
H13-3 1.83+0.01 -11.5040.01 7.15 18.62 -8.494+0.03 -21.83%0.03 5.25 14.90
H13-4 1.914+0.01 -11.35+0.01 5.26 15.33 -8.67+0.03 -21.9240.03 5.80 17.04
H14-1 2.854+0.01 -10.9140.01 7.94 22.18 -8.68+0.02 -22.4440.02 6.61 18.96
H14-2 1.9840.01 -11.73£0.01 4.39 15.11 -8.77+0.02  -22.4740.02 4.42 15.91
H14-3 2.724+0.02 -10.9540.02 6.86 21.10 -8.4140.02 -22.08+0.02 4.17 17.91
VRperio média -11.2540.09 -22.53+0.17
S/N final;pyer 36.77 17.50
S/N final,pper 72.70 59.89
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como regioes de continuo utilizado a relagao

F,
FSR=-" (2.3)

o

onde F'SR é o fator S/N, F, é o fluxo na regido e o o desvio-padrao da regiao. As regioes
de continuo utilizadas foram os intervalos de comprimento de onda entre 5060.6 - 5061.2
A para o chip lower, e 6184.15 - 6185.2 A para o chip upper.

Para o OB H11-2 foi determinado o fator S/N mais baixo do set de dados, e devido a
isto, a combinagao que o utilizava apresentava fator S/N mais baixo do que a combinagao
feita sem seu uso, portanto este OB foi excluido da combinacao final.

Para a combinacao foi utilizada a mediana simples entre as exposicoes, devido aos
fatores S/N nao representarem uma estimativa suficientemente realista para serem usados
como peso para a mediana. Uma comparacao entre os espectros combinados pela média e
pela mediana é exibida na figura|2.5, onde o perfil da linha espectral é mais bem conservado
em relagao ao espectro sintético. Também é possivel notar na figura que ao se utilizar a
mediana, as linhas teliricas em ~6277 A sdo preservadas quase inalteradas na combinacao,

mesmo estas estando ausentes nos espectros dos blocos H11_1, H11.3 e H13_1.

Flux

62575 6258.0 62585 6259.0 62595 6260.0
Wavelength [A]

Figura 2.5: Regido espectral da linha de Ti I em 6258.7 A no espectro combinado da
estrela B118. Em azul: combinacao pela média; em vermelho: combinacao pela mediana;
em pontilhado verde: espectro sintético com os parametros atmosféricos e abundancias finais
determinados.
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Os espectros finais, para cada estrela, foram exportados em formato FITS (Flexible
Image Transport System) sendo um arquivo para cada chip (upper e lower), e em formato
ASCII (American Standard Code for Information Interchange) em um tnico arquivo de

texto para os dois chips.

2.3.3 Pré-filtragem de estrelas-membro

As estrelas UV2012 ja haviam sido selecionadas pelo seu interesse a partir de [Barbuy
et al.| (2009), e as estrelas UV2016 foram selecionadas a partir de uma pré-andlise dos dados
GI2012. Fez-se entao necessaria a filtragem das estrelas de ambos os conjuntos de dados
GIRAFFE, afim de pré-selecionar possiveis estrelas-membro por suas velocidades radi-
ais. Como os aglomerados globulares sao associagoes estelares gravitacionalmente ligadas,
estima-se que as velocidades radiais das estrelas-membro nao divirja muito da velocidade
radial determinada de -14.34+0.5 km/s em |Barbuy et al.| (2014) para o NGC 6522. De fato,
a distribuicao de velocidades radiais da amostra de todas as estrelas de GI2012 e GI2016
possui um pico coincidente com -14.3 km/s (figura , indicando que o pico representa o
aglomerado. O valor de +15 km/s foi adotado por equivaler aproximadamente a largura
do pico no nivel de corte na distribuicao das estrelas de campo. Este critério foi utilizado
para filtrar a amostra, resultando em 20 candidatos para GI2012 e 25 candidatos para
GI2016. Os valores das velocidades radiais heliocéntricas sao reportados na tabela 2.3

O campo do NGC 6522 com as estrelas selecionadas ¢é exibido na figura [2.7]

2.3.4 Extracao dos espectros dos cubos de dados do MUSE

O cubo de dados resultante da reducao tem cerca de 660x660 pixels, cada um contendo
um espectro. Uma imagem do campo do cubo é exibida na figura [2.8 Para a extracao
dos espectros das estrelas, foi criado um catalogo com base na imagem do cubo na banda
Ioousins € em uma imagem no filtro f658n do telescépio espacial Hubble, pertencente ao
programa GO-9690 (PI: J. Grindlay). Este catdlogo é fornecido ao software PampelMUSE
(Kamann| 2018), que realiza, para cada fonte, fotometria PSF em cada seccao do cubo

(em comprimento de onda). O catdlogo e o software sdo descritos nas seges a seguir.



Secao 2.3. Tratamento dos dados

49

Tabela 2.3 - Coordenadas e velocidades radiais heliocéntricas das estrelas selecionadas. Os valores finais

da velocidade radial sao a média das velocidades radiais determinadas para cada setup.

Coordenadas Velocidade radial por setup (km/s) Velocidade radial final

Objeto  RA DEC HR11 HR12 HR13 HR14 (km/s)
78126  18:03:09.08 -30:03:48.1 — 1.154+0.12 — — 1.154+0.12
89531  18:03:19.88 -29:58:37.0 -6.87+0.45 -6.36+0.12 — — -6.61£0.35
234816 18:03:26.52 -30:06:38.1 -15.474+0.26 -15.434+0.21 — — -15.45+0.17
234822 18:03:27.76 -30:06:31.8 -17.044+0.13 -17.33£0.04 — — -17.184+0.16
234932 18:03:31.59 -30:05:08.3 -29.07+0.41 -30.6140.12 — — -29.84+0.80
244523 18:03:27.56 -30:03:45.1 -13.4840.08 -12.38+0.05 — — -12.934+0.55
244652 18:03:30.74 -30:04:21.2 -28.924+0.56 -29.5040.14 — — -29.21+0.41
244819 18:03:33.51 -30:02:25.2 -19.934+0.36 -18.90+£0.29 -19.4240.56
244853 18:03:34.13 -30:02:11.1 -12.844+0.26 -10.7340.10 — — -11.79+£1.07
256289 18:03:31.58 -30:00:51.0 -16.084+0.33 -14.14+0.29 — — -15.114+0.99
256322 18:03:31.82 -29:59:30.8 -20.48+0.26 -19.7340.35 — — -20.114+0.43
267939 18:03:24.91 -29:56:19.7 1.19£0.30  0.31£0.06 — — 0.75+0.47
392942 18:03:49.35 -30:05:53.5 -3.06£0.27 -4.2040.09 — — -3.63£0.59
402322 18:03:42.25 -30:03:40.0 -23.29+0.26 -22.57+0.02 — — -22.93+0.38
402370 18:03:42.35 -30:02:08.5 -11.064+0.24 -10.66+0.04 -10.86+0.23
402384 18:03:42.55 -30:01:40.5 -20.89+0.47 -19.19+£0.09 — — -20.04+£0.88
402386 18:03:49.04 -30:01:39.5 -7.84£0.20 -9.2540.16 -8.54£0.72
412759 18:03:47.35 -30:00:36.4 -0.204+0.24 -0.50£0.03 — — -0.3540.20
423375 18:03:48.41 -29:57:53.7 -22.51£0.21 -21.18+0.11 — — -21.85+0.68
554709 18:03:58.36 -30:02:11.9 -27.124+0.33 -26.41+£0.15 — — -26.77+0.40
256646 18:03:24.78 -29:58:00.9 -9.02+0.06 -9.26+0.07 -9.224+0.42 -8.16+0.30 -8.9140.46
78151  18:03:10.99 -30:02:48.4 -19.35£0.13 — -18.70+0.22 -18.23+£0.10 -18.76+0.47
78161  18:03:10.78 -30:02:20.9 -16.9340.22 — -16.71+0.22 -16.07+0.17 -16.57£0.38
89489  18:03:10.10 -29:59:55.5 -27.63+0.12 -26.484+0.42 -26.80+£0.14 -26.97+0.51
89544  18:03:16.20 -29:58:04.0 -13.92+0.22 — -13.68+0.38 -12.734+0.06 -13.44+0.54
234728 18:03:22.10 -30:08:07.9 -17.80£0.23 — -16.93+0.22 -16.64+0.06 -17.1240.51
244518 18:03:34.80 -30:04:05.9 -0.28+0.09 — -0.30£0.26  0.59+£0.05 0.00+0.42
244551 18:03:33.61 -30:02:38.9 -8.61+£0.16 — -9.13+0.66  -8.14+0.14 -8.634+0.47
244555 18:03:34.67 -30:02:32.2 -2.184+0.42 — -2.97£0.20 -1.8540.25 -2.33£0.50
244813 18:03:29.00 -30:02:28.3 -10.9640.09 — -11.04+0.44 -10.3940.26 -10.80+0.34
256298 18:03:32.13 -30:00:34.9 -23.36£0.13 -21.844+0.29 -21.96+0.30 -22.394+0.71
256361 18:03:27.43 -29:58:06.2 -14.5440.04 — -14.02+0.26  -13.334+0.10 -13.96+0.50
256386 18:03:20.27 -30:01:12.3 -11.7240.18 -11.7440.36 -10.87£0.20 -11.4440.43
402297 18:03:51.78 -30:04:39.4 -13.13+£0.08 — -12.894+0.35 -11.984+0.27 -12.67+£0.52
402333 18:03:47.92 -30:03:24.7 -26.1140.07 — -25.574+0.22 -25.17£0.27 -25.6240.41
402371 18:03:38.57 -30:02:07.3 -18.46+0.48 — -17.094+0.15 -17.00+£0.15 -17.5240.69
402508 18:03:40.16 -30:03:18.1 -4.4440.45 — -4.464+0.36  -4.07+0.46 -4.3240.30
402537 18:03:47.59 -30:02:59.3 -10.1440.09 — -10.36+0.41 -9.4940.17 -10.00+0.40
402608 18:03:36.91 -30:02:07.0 -8.86+0.05 — -9.56+0.49 -8.124+0.24 -8.8540.62
412777 18:03:39.60 -29:59:43.0 -24.7440.10 -23.80+0.37 -23.72+0.28 -24.0940.49
412801 18:03:48.19 -29:58:32.9 -11.19+0.06 — -10.95+0.30 -10.2440.07 -10.80+0.42
413052 18:03:40.20 -29:58:11.0 -28.9840.84 -29.044+0.35 -28.81+0.34 -28.9440.34
423385 18:03:41.44 -29:57:44.1 -10.47+£0.15 — -10.55+0.16  -9.62+0.04 -10.224+0.43
423575 18:03:36.65 -29:55:13.8 -19.64+£0.13 — -18.68+0.18 -18.35+0.10 -18.89+0.55
545289 18:03:53.99 -30:05:02.0 -1.7140.09 — -4.76£0.66  -3.9240.19 -3.47£1.31
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Figura 2.6: Distribuigao das velocidades radiais da amostra completa das estrelas Gi2012 e
GI2016.

2.3.4.1 Catalogo de estrelas

Utilizando de base a imagem do cubo na banda I¢ysins, foi escrito um cédigo em Python
3 que faz uso dos pacotes photutils e astropy para identificar automaticamente as fontes
via a funcao DAOStarFinder, posicionar aberturas circulares nas fontes e exportar suas
posicoes. Uma inspecao visual é feita neste processo, de modo a controlar a identificacao.

Por meio do software DS9, sao abertas lado a lado as imagens do Hubble e do MUSE;,
e posicionads as regides correspondentes as fontes identificadas. Uma andlise visual é
realizada afim de identificar se as fontes na imagem do MUSE sao de fato estrelas tinicas ou
grupos de estrelas muito préximas, como o caso exibido na figura[2.9] Nesta inspegdo, sao
manualmente removidas fontes miltiplas, e adicionadas fontes que nao foram previamente
identificadas e que sao passiveis de deteccao e separacao pelo PampelMUSE.

Feita a inspecao e selegao final dos alvos, a lista de coordenadas foi exportada, totali-
zando 1330 fontes. Utilizando o survey VVV (Vista Variables in Via-Lactea, Minniti et al|
do telescopio VISTA, é feita uma correlacao para encontrar as estrelas do catalogo
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Figura 2.7: Campo do aglomerado globular NGC 6522 do survey Vista Variables in Via-
lactea e as estrelas selecionadas. Em azul: estrelas comuns entre as amostras UV2016 e

GI2012, em vermelho: estrelas da amostra GI2012, em laranja: estrelas da amostra GI2016.

e suas magnitudes nas bandas J, H e Ks. Devido a resolucao espacial do survey, é de se
esperar que poucas das estrelas do catdlogo foram encontradas, e destas, foram extraidas

suas magnitudes na banda Ks, que possuia o maior niimero de fontes correlatas. Todas as
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Figura 2.8: Imagem combinada nos filtros B jonnson, VJohnson € RCousins do campo central
do aglomerado globular NGC 6522, extraidos do cubo de dados do MUSE.

estrelas que nao foram encontradas tiveram sua magnitude assumida em 18.8. As magni-
tudes do catalogo tém relevancia apenas no processo de alinhamento pelo PampelMUSE,
que leva em conta as magnitudes dos alvos para realizar uma correlagao inicial da posicao

do catalogo com as coordenadas do cubo.

2.3.4.2 PampelMUSE

Em campos com um grande nimero de estrelas, onde estas apresentam muito crowding
(termo usado quando muitas estrelas se aglomeram de modo que a resolugao espacial nao
é capaz de separd-las claramente), uma das possiveis maneiras de medir o fluxo de uma
fonte puntual é via fotometria por PSF (Point-Spread Function, fungao de espalhamento
puntual, que representa o perfil que uma fonte puntual apresenta ao ser amostrada por

um instrumento), onde ajusta-se um perfil bidimensional (como por exemplo o perfil de
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Figura 2.9: Comparagao entre a imagem do Hubble (& esquerda) e a imagem do MUSE (&

direita) para a identificagdo e limpeza de fontes multiplas. E possivel notar que o que se
assemelha a uma tunica fonte na imagem do MUSE sao na verdade grupos de estrelas mais

fracas na imagem do Hubble.

moffat, que combina o perfil gaussiano e o lorentziano para reproduzir a PSF de estrelas)
a fonte, e analisando-se os residuos é possivel determinar se esta fonte é inica, ou se existe
mais de uma fonte contribuindo para a formacao do perfil, produzindo assimetrias.

O PampelMUSE é um cddigo escrito em Python que realiza fotometria por PSF em
cada se¢ao de comprimento de onda do cubo de dados, baseado em um catalogo de fontes
com sua magnitude, com a finalidade de obter espectros individuais livres de contaminacao
por estrelas vizinhas.

Por meio da tarefa INITFIT, o cédigo faz inicialmente um alinhamento do catélogo
com as fontes detectadas no cubo, apresentando posteriormente uma interface grafica para
que o usudrio possa refinar o alinhamento. Apds isso, é estimado o fator S/R de todas
as fontes, e posteriormente as fontes sao caracterizadas como resolvidas ou nao-resolvias e
preparadas para extragao.

Em seguida, a tarefa CUBEFIT parte das estimativas iniciais para as PSF e trans-
formagoes de coordenadas para ajustar as fontes em cada secgdo (em comprimento de
onda) do cubo. Inicialmente, esta tarefa é feita agrupando-se as secgbes iniciais em um
nimero menor de secgoes para estimar a variagao das transformacoes de coordenadas e
parametros das PSF (tipicamente colapsando grupos de 30 seccoes adjacentes) em fungao

do comprimento de onda. Para normalizar os efeito de espalhamento dos parametros (como
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FWHM daPSF e correcoes de coordenadas) ao longo do comprimento de onda, utiliza-se
a tarefa POLYFIT para ajustar polinomios a estes parametros, onde estes ajustes serao
utilizados pela proxima execucao a tarefa CUBEFIT.

Apos a inspecao visual e ajuste dos polinomios aos parametros, executa-se novamente o
CUBEFIT, desta vez com o numero total de seccoes, para realizar o ajuste final das fontes
em todo o cubo. Para extrair os espectros das estrelas, utiliza-se a tarefa GETSPECTRA,
que ira extrair os fluxos de cada fonte em cada comprimento de onda por meio da PSF
ajustada. Por fim, o espectro de cada fonte é salvo em um arquivo de texto com duas
colunas: comprimento de onda e fluxo.

Por fim, dos espectros extraidos, foram rejeitados aqueles cuja mediana do fluxo era
menor que 100 (baseado em uma anélise visual para determinar a qualidade dos espectros)
para preservar os de melhor qualidade. Esta selecao nao prejudica a posterior andlise, visto
que o interesse estd mais focado nas estrelas gigantes, e portanto, de maior brilho. Apds

este ultimo filtro, um total de 1191 alvos foram considerados para a anélise.



Capitulo 3

Parametros atmosféricos

Para a caracterizagao das estrelas no ambito das populagoes estelares, ¢ fundamen-
tal conhecer as condigoes fisicas de sua fotosfera, onde é formada a principal informacao
acerca do seu carater quimico e evolutivo, que é seu espectro. A fotosfera é a ultima ca-
mada da estrela pela qual a luz proveniente de seu interior interage (no caso das estrelas
gigantes, onde os efeitos da cromosfera e da corona sao despreziveis), sendo também uma
componente estrutural que conserva quase o mesmo padrao quimico desde sua formagao
(com excecao de alguns elementos, como por exemplo o carbono e nitrogénio, que sofrem
alteragoes em suas abundancias e razoes isotopicas devido aos eventos de dragagem de
matéria durante a evolugao da estrela), construindo assim a forma da luz da estrela que
chega até o observador. Os principais parametros fisicos da fotosfera sao a temperatura
efetiva, a gravidade e a metalicidade.

A fotosfera possui um gradiente de temperaturas onde cada profundidade é responsavel
por uma contribuicao a formacao do espectro, e a temperatura efetiva representa a tem-
peratura de um corpo negro que melhor se ajusta ao espectro da estrela. No modelo
atmosférico, a temperatura de cada estratificacdo da fotosfera (assumindo-se equilibrio
termodinamico local) é calculada com base na temperatura efetiva, para com isso estimar
os niveis de ionizacao e excitagao das espécies quimicas presentes. A gravidade superficial
da estrela tem um papel fundamental na estimativa da pressao no ambiente fisico da fotos-
fera, afetando diretamente o equilibrio de excitagao e ionizagao das espécies quimicas. A
metalicidade, além de afetar diretamente o peso molecular médio do ambiente, contribui
para a opacidade do meio, sendo uma componente fundamental no transporte radiativo.

Nos modelos atmosféricos utilizados (unidimensionais), um quarto parametro é a ve-

locidade de micro-turbuléncia (), sendo a componente nao-térmica da velocidade do gas,
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causando um alargamento das linhas espectrais devido ao efeito doppler da conveccao em
pequenas escalas.

Para a derivagao espectroscépica (isto é, utilizando-se linhas espectrais) dos parametros
fotosféricos, utiliza-se um modelo fotosférico contendo as condigoes fisicas de cada es-
tratificacao da atmosfera, para que via transferéncia radiativa seja possivel calcular as
abundancias individuais de linhas espectrais de ferro por meio de suas curvas de cresci-
mento, com base nas larguras equivalentes (EW, equivalent width) de cada uma. Impoe-se
equilibrio de excitacao e equilibrio de ionizagao, e varia-se os parametros do modelo até
que estas condicoes sejam atingidas. Neste processo, o objetivo é eliminar a tendéncia na
abundancia de ferro de cada linha ([Fe/H]) versus seu respectivo potencial de excitagao
(Xeze), igualar as abundancias de ferro neutro (Fel) e ferro ionizado (Fell), e eliminar a
tendéncia de [Fe/H] versus EW. A metalicidade resulta da média das abundancias indivi-

duais das linhas de ferro quando convergidos os parametros.

3.1 Parametros fotométricos

Os parametros atmosféricos, em especial a temperatura, podem ser obtidos em pri-
meira aproximagao utilizando as magnitudes e cores das estrelas em filtros determinados.
As temperaturas fotométricas sao utilizadas como ponto inicial para a determinacao dos
parametros espectroscépicos, e para seu calculo, sao utilizadas as escalas de calibracao
de [Alonso et al. (1999)) para determinar as temperaturas com base em faixas de cor e
metalicidade a que se aplicam. Foram utilizadas as magnitudes dos surveys 2MASS (Two-
Micron All-Sky Survey, Skrutskie et al.[2006) e VVV para calcular as cores, e com isto, as
temperaturas, bem como as correcoes e magnitudes bolométricas para a determinacao das

gravidades fotométricas, exibidas na tabela [3.1].

3.2 Lista de linhas de ferro

As linhas espectrais sao formadas na fotosfera da estrela (onde as temperaturas per-
mitem a recombinacao de elétrons aos nicleos atomicos, possibilitando que as transicoes
eletronicas em niveis quantizados de energia ocorram), onde os elétrons nos dtomos dos ele-
mentos realizam transi¢oes dos niveis de energia devido a sua excitacao ao absorver fétons

(e posteriormente os reemitir em uma dire¢ao aleatéria) de energia especifica (equivalente
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Tabela 3.1 - Parametros fotométricos das estrelas, obtidos a partir das magnitudes dos surveys 2MASS

e VVV.

Objeto Ty_;(K) Ty_x (K) Ty_x (K) Ty_x (K) T,k (K) BCy My logG
OMASS  2MASS  VVV VVV
78126 4367.9  4376.0 43497 43900 45933 -0.570 141 2.523
89531  4754.8 46933 44963 46925  4587.1  -0.360 0.93 2.478
234816 45115  4361.6  4260.3  4362.6 43063 -0.479 1.36 2.558
244523 47836  3671.1 — 4796.8 48016  -0.348 0.82 2.444
244819 48518  3618.2 — 4760.1 47837  -0.322 1.11 2.586
244853  4865.8  3653.2 — 3653.3 —  -0.317 0.89 2.501
256280 49792 49082  4869.9 49368 48316 -0.279 0.68 2.458
256322 48682  4447.0 46264 48186 47044  -0.316 0.90 2.509
402322 47094 4696.0 46385  4673.7 46587 -0.379 0.87 2.437
402370 47658 48840 48733 47854 47761 -0.355 1.06 2.536
402386 41923 41901 4189.6  4199.7 41940 -0.705 147 2.477
554709  4808.3 48338 45732  4837.3 47734  -0.338 0.78 2.437
234822 4810.6  3614.3 - 48240  4977.8  -0.337 1.16 2.589
234932 4089.0 41143 40892 41759 42711 -0.804 1.92 2614
244652 42744 43005 44095 43242 44208 -0.638 1.75 2.620
267939 4217.0 41397 42412 42427  4180.0 -0.684 1.72 2.587
302042 48219 47301 46659  4827.8 48854  -0.333 0.89 2.488
402384 47769  4839.9 46115 47782 47824  -0.351 0.89 2471
412759 48242 45541  4869.9 47420 47821 -0.332 0.78 2.444
423375 47925 47854 5030.1 47785 48826 -0.344 111 2.565
256646 49619  3623.6 — 46622 50158  -0.285 1.03 2.504
78151 4519.0 46141 46968  4530.0 46069 -0.474 1.38 2.571
78161  4838.0 47311 44068 48124 47208  -0.327 1.06 2.559
89489  5029.6 48623  5067.5  4989.8  4899.2  -0.264 0.86 2.549
80544 49643 42467 47346 48929 47514  -0.284 0.98 2.575
234728 41724 4197.6 41509 42338 44780 -0.723 1.81 2.604
244518 40955 41050 43269 41855 42814  -0.797 1.81 2.570
244551 47505 49533 50264 47763 47913 -0.362 0.98 2.497
244555 41020 35907 — 3590.8 — 0791 1.81 2574
244813 50068 36423 — 48462 49948  -0.271 0.90 2.556
256298 4910.8 46988 45047 48103  4709.6 -0.301 0.82 2.491
256361 46002 45189 46720  4566.3  4570.9 -0.429 1.33 2.580
256386 45059  3928.6  3036.7 44434 43413 0482 145 2594
256646 49619  3623.6 — 46622 50158  -0.285 1.03 2.504
402207 41365 42162 4297.0 42501 44543  -0.756 1.53 2.479
402333 47073 44156 39204 46874 47361 -0.380 1.06 2.513
402371 4819.7  4749.9 55252 49208 49944  -0.334 0.83 2483
402508 47309 3622.1 — 3616.8  2504.0 -0.370 1.13 2.549
402537 44892 44732 43754 4460.7 44150 -0.492 1.28 2.519
402608 4877.6 36186 — 4762.1 48487  -0.313 1.10 2.592
412777 47094 44207 36923 46275 45028  -0.379 0.93 2.461
412801 46549  4259.6 45849 45767  4750.7 -0.400 0.92 2.437
413052 4957.0 48288  4737.8 48816 47953  -0.286 1.04 2.597
423385 51372 50421 48905  5089.3 49892 -0.235 0.80 2.563
423575 45533 4459.7 43884 45250 45608 -0.455 1.36 2.577
545280 46365 46365  4653.7  4676.6 47251 -0.410 1.17 2.530
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a diferenga dos niveis de energia da transi¢ao), resultando em uma auséncia de fétons na
linha de visada do observador no comprimento de onda equivalente a energia da transicao.

As transi¢oes atomicas possuem como propriedades seu comprimento de onda, o po-
tencial de excitagdo (Yeze, €nergia minima para que o elétron excite, equivalente a energia
do estado em que o elétron se encontra), a forca de oscilador (loggf, a probabilidade da
transigdo ocorrer), a se¢ao de choque de Van der Waals (um parametro que influencia no
alargamento das asas da linha), dentre outros que na presente analise nao sao considerados
por nao produzirem efeitos significativos. Estas propriedades determinam a intensidade e
o perfil da linha espectral conforme o ambiente fisico onde a transicao ocorre, sendo estas
imprescindiveis na analise espectroscépica.

O ferro, por ser o elemento que possui a maior quantidade de linhas espectrais na faixa
da luz visivel, é usado como referéncia para a abundancia de elementos mais pesados que
hidrogeénio e hélio, ou seja, a metalicidade. Devido a esses fatores, este é utilizado para a
determinacao dos parametros atmosféricos via o equilibrio de excitacao e ionizacao.

Para garantir que as abundancias individuais das linhas sejam corretamente calculadas,
as linhas espectrais de ferro precisam ter suas larguras equivalentes determinadas de ma-
neira a considerar somente a propria linha, sem que outros elementos a poluam em blends
(onde duas ou mais linhas se sobrepoem, fundindo seus perfis), prejudicando o correto
ajuste para sua medicao. Para tal, uma cuidadosa selecao das linhas de ferro é necessaria
para escolher linhas que estejam livres de blends, ou facilmente separaveis de outras contri-
buicgoes. As linhas selecionadas também precisam ter seus parametros bem determinados,
reproduzindo corretamente o perfil e intensidade das linhas espectrais reais, para que com
isso o cédlculo das abundancias individuais retorne valores confiaveis.

Fazendo uma varredura visual nos espectros do Sol e de Arcturus (ver se¢ao 3.1.1),
juntamente com seus respectivos espectros sintéticos com e sem linhas de ferro, e poste-
riormente com o auxilio da sintese espectral decomposta (descrita na segao 3.1.1), foram
selecionadas linhas de Fe I e Fe II limpas e com parametros que reproduzem satisfatori-
amente seus perfis nas estrelas de referéncia, de modo que pudessem ser medidas tanto
manualmente quanto por cédigos automatizados como o DAOSPEC (Stetson e Pancino,
2008), tanto em alta resolu¢do (para o caso do UVES) quanto em resolu¢ao média-alta
(GIRAFFE). A lista é exibida na tabela . O intervalo entre 5500 A e 6820 A foi esco-
lhido para compreender a cobertura do setup 580 do UVES e evitar a regiao abaixo de 5500
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A, por esta conter um grande nimero de linhas espectrais fracas cujas opacidades contri-
buem para o abaixamento do continuo (blanketing) nesta regiao, levando a uma estimativa

incorreta do nivel do continuo, e por consequéncia, das larguras equivalentes medidas.

Tabela 3.2 - Lista de linhas espectrais de ferro selecionadas para medigao e respectivos valores
de comprimento de onda (), potencial de excitagio (Xezc), forcas de oscilador (log gf) e segao
de choque de Van der Waals (C6). Sao exibidos os valores de log gf da base VALD3, NIST,
e os valores adotados na andlise. Todas as linhas da tabela estao habilitadas para uso com

espectros UVES, e as linhas habilitadas para GIRAFFE estao discriminadas na coluna GR.

Ion A(A) Xexze loggf C6 GR Ion A(A) Xezec loggf C6 GR
NIST VALD adt. NIST VALD adt.

Fell 5991.37 3.15 -3.60 -3.54 -3.54 8.760E-33 ok Fel 5983.68 4.55 — -0.48 -0.58 8.035E-32 ok
Fell 6084.10 3.20 -3.90 -3.78 -3.79 8.913E-33 ok Fel 5984.81 4.73 — -0.20 -0.20 1.349E-31

Fell 6149.25 3.89 -2.80 -2.72 -2.69 1.012E-32 ok Fel 5987.06 4.80 — -0.43 -0.43 1.349E-31 ok
Fell 6247.56 3.89 -2.40 -2.31 -2.30 1.012E-32 ok Fel 6003.01 3.88 — -1.12 -1.12 5.339E-31 ok
Fell 6369.46 2.89 -4.29 -4.16 -4.11 8.561E-33 ok Fel 6008.56 3.88 — -0.98 -0.98 6.761E-32 ok
Fell 6416.92 3.89 -2.90 -2.65 -2.64 9.943E-33 ok Fel 6012.21 2.22 -4.04 -4.04 -3.94 3.610E-32 ok
Fell 6432.68 2.89 -3.50 -3.52 -3.57 8.561E-33 ok Fel 6027.05 4.07 -1.09 -1.09 -1.09 1.698E-32 ok
Fell 6456.38 3.90 -2.20 -2.10 -2.05 9.943E-33 ok Fel 6056.00 4.73 — -0.46 -0.46 7.161E-31 ok
Fell 6516.08 2.89 -3.37 -3.32 -3.32 8.561E-33 ok Fel 6065.48 2.61 -1.53 -1.53 -1.53 5.248E-32 ok
Fel 5501.47 0.96 -3.05 -3.05 -3.05 1.939E-32 Fel 6078.49 4.80 — -0.32 -0.32 1.429E-31 ok
Fel 5522.45 4.21 -1.52 -1.55 -1.52 3.447E-31 Fel 6082.71 2.22 -3.57 -3.57 -3.57 3.508E-32

Fel 5529.16 3.64 -2.68 -2.73 -2.68 5.099E-32 Fel 6096.66 3.98 -1.88 -1.93 -1.88 6.310E-31 ok
Fel 5536.58 2.83 -3.73 -3.81 -3.81 1.349E-32 Fel 6120.25 0.92 -5.97 -5.95 -5.97 1.349E-32 ok
Fel 5543.94 4.22 -1.11 -1.14 -1.11 3.330E-31 Fel 6127.91 4.14 -1.40 -1.40 -1.40 1.603E-32 ok
Fel 5565.70 4.61 — -0.21 -0.21 1.429E-31 Fel 6136.61 2.45 -1.40 -1.40 -1.40 4.545E-32 ok
Fel 5569.62 3.42 -0.49 -0.49 -0.49 4.677E-31 Fel 6136.99 2.20 -2.95 -2.95 -2.95 2.835E-32 ok
Fel 5572.84 3.40 -0.28 -0.28 -0.28 4.493E-31 Fel 6151.62 2.18 -3.30 -3.30 -3.30 2.754E-32 ok
Fel 5576.09 3.43 -0.94 -1.00 -0.94 4.759E-31 Fel 6165.36 4.14 -1.47 -1.47 -1.47 1.698E-32 ok
Fel 5584.76 3.57 -2.27 -2.32 -2.27 3.236E-32 Fel 6173.33 2.22 -2.88 -2.88 -2.88 2.851E-32 ok
Fel 5586.76 3.37 -0.14 — -0.12 3.000E-32 Fel 6180.20 2.73 -2.65 -2.59 -2.65 4.467E-32 ok
Fel 5607.66 4.16 — -2.27 -2.27 4.050E-31 ok Fel 6187.99 3.94 -1.67 -1.72 -1.67 5.401E-31 ok
Fel 5615.30 2.59 -2.25 -2.44 -2.25 2.265E-32 Fel 6200.31 2.61 -2.44 -2.44 -2.44 5.099E-32 ok
Fel 5615.64 3.33 0.05 0.05 0.05 3.936E-31 Fel 6213.43 2.22 -2.48 -2.48 -2.48 2.835E-32 ok
Fel 5618.63 4.21 -1.28 -1.28 -1.28 3.311E-31 ok Fel 6219.28 2.20 -2.43 -2.43 -2.43 2.786E-32 ok
Fel 5633.95 4.99 -0.32 -0.27 -0.27 2.175E-31 ok Fel 6240.65 2.22 -3.17 -3.23 -3.23 3.369E-32 ok
Fel 5636.69 3.64 -2.56 -2.61 -2.61 5.339E-32 Fel 6246.32 3.60 -0.88 -0.73 -0.88 4.241E-31

Fel 5638.26 4.22 -0.84 -0.87 -0.84 3.217E-31 ok Fel 6252.56 2.40 -1.69 -1.69 -1.69 4.241E-32 ok
Fel 5652.32 4.26 -1.92 -1.95 -1.78 3.569E-31 ok Fel 6265.13 2.18 -2.55 -2.55 -2.55 2.692E-32 ok
Fel 5653.86 4.39 -1.61 -1.64 -1.37 3.758E-31 ok Fel 6270.22 2.86 -2.61 -2.46 -2.61 5.041E-32 ok
Fel 5661.34 4.29 -1.76 -1.74 -1.78 3.715E-31 ok Fel 6286.13 5.62 — -0.57 -0.57 7.161E-31

Fel 5662.52 4.18 -0.57 -0.57 -0.57 7.161E-32 ok Fel 6301.50 3.65 -0.72 -0.72 -0.72 6.761E-32 ok
Fel 5678.38 3.88 — -3.02 -3.02 6.761E-32 Fel 6302.49 3.69 — -0.97 -0.97 6.761E-32

Fel 5678.60 2.42 — -4.67 -4.67 5.689E-32 Fel 6311.50 2.83 -3.14 -3.14 -3.14 4.814E-32 ok
Fel 5679.02 4.65 -0.90 -0.92 -0.90 8.561E-31 ok Fel 6322.69 2.59 -2.43 -2.43 -2.43 4.898E-32 ok
Fel 5686.53 4.55 -0.45 -0.45 -0.45 8.035E-32 ok Fel 6335.33 2.20 -2.18 -2.18 -2.18 2.723E-32 ok
Fel 5691.50 4.30 -1.49 -1.52 -1.49 3.408E-31 ok Fel 6336.82 3.69 -0.86 -0.86 -0.86 4.597E-31 ok
Fel 5696.09 4.55 -1.72 -1.72 -1.88 6.166E-31 Fel 6353.84 0.92 — -6.17 -6.47 1.274E-32

Fel 5698.02 3.64 -2.63 -2.68 -2.68 6.383E-32 ok Fel 6385.72 4.73 — -1.91 -1.77 5.158E-31

Fel 5701.54 2.56 -2.22 -2.22 -2.22 5.495E-32 ok Fel 6392.54 2.28 — -4.03 -4.03 3.737E-32 ok
Fel 5705.46 4.30 -1.35 -1.35 -1.35 3.388E-31 ok Fel 6393.60 2.43 -1.58 -1.43 -1.58 4.217E-32 ok
Fel 5709.93 4.26 — -2.34 -2.34 5.012E-31 Fel 6400.00 3.60 -0.29 -0.29 -0.29 3.981E-31

Fel 5712.13 3.42 -1.99 -1.99 -1.99 4.241E-31 Fel 6408.02 3.69 -1.02 -1.02 -1.02 6.761E-32

Fel 5717.83 4.29 -1.10 -1.13 -1.10 3.631E-31 Fel 6411.65 3.65 -0.72 -0.59 -0.72 4.241E-31 ok
Fel 5741.85 4.26 -1.67 -1.85 -1.67  3.162E-31 ok Fel 6419.95 4.73 -0.27 -0.24 -0.27  4.983E-31

Continua na préxima pagina. ..
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Tabela 3.2 - Continuacao

Ion A(A) Xexc loggf C6 GR Ion A(A) Xexc loggf C6 GR
NIST VALD adt. NIST VALD adt.

Fel 5752.03 4.55 — -1.17 -0.94 8.035E-32 ok Fel 6430.85 2.18 -2.01 -2.01 -2.01 2.630E-32 ok
Fel 5753.12 4.26 -0.69 -0.69 -0.69 3.428E-31 ok Fel 6481.87 2.28 -2.98 -2.98 -2.98 3.673E-32

Fel 5760.34 3.64 -2.44 -2.49 -2.44 6.419E-32 ok Fel 6494.98 2.40 -1.27 -1.27 -1.27 4.050E-32

Fel 5778.45 2.59 -3.43 -3.43 -3.43 5.495E-32 ok Fel 6496.47 4.80 -0.61 -0.57 -0.61 5.527E-31

Fel 5784.66  3.40 -2.53 -2.53 -2.53  3.936E-31 Fel 6498.94 0.96 -4.69 -4.70 -4.69 1.679E-32

Fel 5793.91 4.22 -1.66 -1.70 -1.66 3.055E-31 ok Fel 6518.36 2.83 -2.30 -2.46 -2.50 4.545E-32

Fel 5811.91 4.14 — -2.43 -2.43 1.514E-32 Fel 6546.24 2.76 -1.54 -1.54 -1.54 4.121E-32 ok
Fel 5814.81 4.28 -1.94 -1.97 -1.94 3.162E-31 ok Fel 6556.79 4.80 — -1.63 -1.63 7.586E-32

Fel 5837.70 4.29 — -2.34 -2.34 9.550E-32 Fel 6569.21 4.73 -0.45 -0.42 -0.35 4.315E-31

Fel 5838.37 3.94 -2.29 -2.34 -2.29 6.879E-31 Fel 6574.23 0.99 -5.00 -5.02 -5.00 1.274E-32 ok
Fel 5849.68 3.69 -2.99 -2.99 5.788E-32 ok Fel 6593.87 2.43 -2.42 -2.42 -2.42 4.050E-32 ok
Fel 5853.15 1.49 — -5.28 -5.28 1.603E-32 Fel 6608.02 2.28 — -4.03 -4.03 3.631E-32 ok
Fel 5858.78 4.22 — -2.26 -2.26 3.694E-31 Fel 6609.11 2.56 -2.69 -2.69 -2.69 4.519E-32 ok
Fel 5859.59 4.55 — -0.42 -0.62 8.035E-32 ok Fel 6633.75 4.56 -0.80 -0.80 -0.80 4.842E-31

Fel 5862.35 4.55 — -0.12 -0.19 7.586E-32 ok Fel 6646.93 2.61 — -3.99 -3.99 4.677TE-32

Fel 5883.82 3.96 -1.31 -1.36 -1.31 6.918E-31 ok Fel 6653.85 4.16 — -2.52 -2.52 6.273E-31

Fel 5902.47 4.59 — -1.81 -1.81 1.698E-32 Fel 6677.98 2.69 -1.42 -1.42 -1.42 3.737E-32 ok
Fel 5905.67 4.65 -0.77 -0.73 -0.77 6.607E-31 ok Fel 6703.56 2.76 -3.06 -3.16 -3.06 3.958E-32

Fel 5916.25 2.45 -2.99 -2.99 -2.99 4.759E-32 ok Fel 6710.32 1.49 — -4.88 -4.88 2.226E-32

Fel 5927.79 4.65 -1.07 -1.09 -1.09 6.457E-31 ok Fel 6726.67 4.61 — -1.09 -1.09 8.511E-32

Fel 5930.18 4.65 — -0.23 -0.23 6.419E-31 ok Fel 6739.52 1.56 -4.79 -4.79 -4.99 2.317E-32

Fel 5934.65 3.93 -1.12 -1.17 -1.12 6.273E-31 ok Fel 6746.95 2.61 — -4.35 -4.35 4.597E-32

Fel 5952.72 3.98 -1.39 -1.44 -1.39 6.918E-31 ok Fel 6806.84 2.73 -2.13 -3.21 -3.21 3.737E-32

Fel 5956.69 0.86 -4.61 -4.61 -4.61 1.698E-32 ok Fel 6810.26 4.61 -0.99 -0.99 -0.99 4.814E-31

Fel 5976.78 3.94 — -1.24 -1.24 6.761E-32 ok

3.2.1 Sintese espectral decomposta

Para auxiliar a selecao, foi criado um método de anélise que consiste em realizar a sintese
espectral (descrita na segdo 4.4) de estrelas de parametros atmosféricos e abundancias
quimicas bem determinados, decompondo o espectro na contribuicao das linhas molecula-
res, linhas de ferro individuais, contribuigao das linhas atomicas gerais (exceto ferro), linhas
separadas de um elemento especificado (usado na sele¢ao das linhas elementais, detalhada
na segao 4.2.1), e o espectro total. Para isto, foi escrito um cédigo em Python que utiliza
o pacote pyfant, uma interface para o cédigo de sintese espectral Pfant (ambos descritos
na secao 4.4), para executar sucessivas sinteses com base em um arquivo de parametros
fornecido, contendo informacgoes da faixa espectral, parametros atmosféricos das sinteses,
listas de linhas, espectros observados e demais parametros de plotagem. Multiplas sinteses
podem ser executadas simultaneamente para auxiliar na analise, e um exemplo é exibido
na figura 3.1}

As estrelas utilizadas como referéncia para o ajuste das linhas foram o Sol (por possuir
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Tabela 3.3 - Parametros atmosféricos da literatura e valores adotados em negrito para as estrelas Sol,

Arcturus e pLeo.

Referéncia Tepr log G [Fe/H] vt
Sol
Grevesse & Sauval (1998) 5777 4.44 +40.00 1.00
Allende-Prieto et al. (2001) 5767 4.437 +0.00 —
Arcturus
Ramirez & Allende-Prieto (2011) 4286 1.66 -0.54 1.65
Meléndez et al. (2003) 4275 155  -0.54  1.65
MacWilliam et al. (2013) 4290 1.60 -0.49 1.60
uLeo
Smith & Ruck (2000) 4540 2.20 +0.29 1.20
Lecureur et al. (2007) 4540 2.30  4+0.30 1.30
Smith et al. (2013) 4550 210 +0.26 1.80
Gratton & Sneden (2013) 4540  2.30  4+0.40 1.20

os parametros atmosféricos e abundancias muito bem determinados), a gigante vermelha
Arcturus (aBoo, por seus parametros serem semelhantes as estrelas analisadas), e a gigante
rica em metais puLeo (por exibir linhas espectrais mais fortes, melhorando a deteccao de
possiveis blends). O espectro solar utilizado foi o descrito em Monroe et al. (2013)), o
espectro de Arcturus é o atlas descrito em Hinkle et al. (2000), e o espectro de pLeo usado
¢ o descrito em Lecureur et al. (2007)

Os parametros atmosféricos da literatura e os valores adotados para a verificacao se
encontram na tabela [3.3]

A lista de linhas atomicas utilizada foi construida com base no banco de dados do
VALD3 (Ryabchikova et al.; 2015), e os valores de log(gf) utilizados foram escolhidos
entre o VALD3 e os disponibilizados pelo NIST (Kramida et al., 2016), de acordo com
o melhor ajuste visual. Para as linhas onde nenhum dos dois valores era satisfatério, o
log(gf) foi ajustado astrofisicamente, onde o valor é modificado manualmente até que se

ajuste bem simultaneamente as estrelas de referéncia.

3.3 Larguras equivalentes

A largura equivalente (EW, de equivalent width) de uma linha espectral é uma medida

da intensidade da linha baseada na medida de sua area. A EW é encontrada formando um
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Figura 3.1: Sintese decomposta das estrelas de referéncia e estrelas da amostra com
parametros atmosféricos determinados. Em ciano: linhas moleculares; em tracejado ama-
relo: linhas de ferro; em verde: demais linhas atomicas; em azul: espectro total. A letra u
na legenda significa que o espectro é proveniente do UVES, e a letra g indica o GIRAFFE.

retangulo com uma altura igual ao nivel do continuo, e encontrando a largura de forma
que a area do retangulo seja igual a area da linha espectral.

Formalmente, a largura equivalente EWW ¢ dada pela equacao

EW = /Afu _ @)dx (3.1)

7

onde \; e \; sdo os comprimentos de onda inicial e final a serem considerados, F'(\) é o
fluxo ao longo do comprimento de onda, e Fy é o valor do fluxo no nivel do continuo.

As medidas de larguras equivalentes sao realizadas por meio do ajuste de um perfil
gaussiano (que representa linhas ndo-saturadas em boa aproximacao) ao intervalo espectral
contendo a linha, e calcula a integral da funcao ajustada no intervalo. Frequentemente é
necessario fazer o deblend das linhas por estas se apresentarem fundidas a linhas adjacentes
(blendadas), requisitando que se ajustem gaussianas a todas as linhas que fazem parte do
blend.

As larguras equivalentes das linhas de ferro nos espectros UV2016 foram medidas ma-
nualmente utilizando a tarefa splot do IRAF (Image reduction and analysis facility), que
possui ferramentas para o ajuste das linhas espectrais e calculo das larguras equivalentes.
As larguras equivalentes das linhas de ferro ionizado (Fe II) dos espectros GI2012 e GI2016

foram medidas por meio de um cédigo escrito em Python que utiliza as bibliotecas mat-
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plotlib, scipy e LmFit para exibir e realizar o deblend das linhas espectrais pelo ajuste das
gaussianas, retornando as larguras equivalentes ajustadas, como exibido na figura A
indicacao das posigoes e do nivel do continuo é realizada interativamente, similar a tarefa
splot do IRAF.

Afim de garantir homogeneidade e comparar os procedimentos de medicao e as larguras
equivalentes resultantes, bem como a derivacao dos parametros atmosféricos em diferentes
métodos de obtencao das larguras equivalentes, as linhas de ferro da amostra UV2016

também foi medida usando o DOOp, descrito em mais detalhe a seguir na secao 3.2.1.
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Figura 3.2: Deblend das linhas espectrais em uma regiao do espectro de Arcturus utilizando
o c6digo em Python descrito no texto. As medidas de largura equivalente sao exibidas em A.

3.3.1 Daospec e DOOp

Devido ao grande volume de espectros GIRAFFE e a extensao da lista de linhas de ferro,

foi utilizado o software de identificacao e medigao automatica de linhas espectrais Daospec

(Stetson e Pancino| 2008), juntamente com o DOOp (Cantat-Gaudin et al., 2014)), um




64

Capitulo 3. Parametros atmosféricos

wrapper (programa exterior que chama a execucao do Daospec) que otimiza os parametros
de entrada do Daospec para os espectros obtidos com o FLAMES, buscando obter o melhor
ajuste possivel para as linhas espectrais. O DOOp faz a estimativa do nivel do continuo uti-
lizando a tarefa continuum do IRAF, e posteriormente alimenta o Daospec com o espectro
normalizado, iterando os valores de entrada do FWHM (full width at the half-mazimum,
largura a meia-altura). E também possivel realizar a conferéncia dos ajustes posterior-
mente, como exibido na figura [3.3]

Rad. vel.=0.709, rms=0.550, fwhm=10.190, fitrms=1.504%, - Fel and - Fell lines.
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Figura 3.3: Conferéncia do ajuste realizado pelo Daospec via a execugao do DOOp.

3.3.2  Medigoes das larguras equivalentes

Para os espectros que haviam sido previamente analisados da amostra GI2012, da
mesma forma que foi feito com a amostra UV2016, foram medidas as larguras equivalentes
via DOOp e manualmente, afim de verificar como a derivacao dos parametros atmosféricos
¢ afetada dependendo do método utilizado para as medicoes. Uma comparacao entre as
medidas é exibida na figura para o GIRAFFE e na figura para o UVES.

Uma andlise dos parametros obtidos com ambas as medicoes ¢ discutida mais adiante
na secgao 3.3.3.

As medidas manuais e via DOOp para as estrelas da amostra GI2012 apresentam um

bom acordo como demonstrado na figura |3.4] porém para estrelas mais frias, com linhas
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Figura 3.4: Comparagao das medidas de larguras equivalentes de parte da amostra GI2012
realizadas manualmente e utilizando o DOOp. As linhas tracejadas representam a razao 1:1.

muito fortes, o continuo é sub-estimado por um valor abaixo do real devido as poucas
regioes de continuo disponiveis nesses espectros, de modo que as larguras equivalentes
também sejam sub-estimadas, como é o caso da estrela 402386.

As medidas manuais e via DOOp para a amostra UV2016 apresentam acordo prati-
camente perfeito somente para as estrelas 402322 e 244819, enquanto que para 256289
e 402370 o DOOp parece fornecer medidas de EW ligeiramente menores. Um grande

espalhamento é observado para a estrela 244523, e para a estrela 234816, duas hipdteses
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Figura 3.5: Comparacao das medidas de larguras equivalentes de parte da amostra UV2016

realizadas manualmente e utilizando o DOOp. As linhas tracejadas representam a razao 1:1.

poderiam explicar o comportamento observado: uma super-estimativa do nivel do continuo
pelo DOOp, ou uma sub-estimativa do mesmo nas medidas manuais. O ajuste feito pelo
DOOp é exibido na figura [3.6]

Para uma verificacao de consisténcia, foram comparadas as medidas de larguras equiva-
lentes medidas nos espectros UVES e GIRAFFE entre as estrelas coincidentes nas amostras,
tanto para as medidas manuais (figura quanto para as realizadas pelo DOOp (figura
. A comparacao das medidas manuais do UVES conta com poucos pontos devido ao
fato de terem sido consideradas apenas as linhas espectrais acima de 6000 A para evitar
possiveis efeitos de blanketing do continuo e blends com bandas moleculares, cobrindo
apenas parte do espectro no setup HR12 do GIRAFFE. As medidas de todos os espectros
GIRAFFE cobrem os comprimentos de onda acima de 5820 A, evitando o setup HR11 por
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Figura 3.6: Ajustes do continuo e das linhas espectrais realizadas pelo DOOp para a estrela
234816.

este produzir medidas cujas abundancias retornam valores demasiado espalhados, prejudi-
cando a derivacao dos parametros atmosféricos.

As larguras equivalentes do restante da amostra GI2012 e da amostra GI2016 foram
medidas utilizando o DOOp por estas terem sido consideradas satisfatorias, conforme dis-
cutido mais adiante na se¢ao 3.3.4.

As larguras equivalentes medidas para as estrelas da amostra UV2016 sao exibidas na
tabela [3.4] para a amostra GI2012 na tabela [3.5] e para a amostra GI2016 na tabela [3.6]
As estrelas exibidas na tabela cujos parametros atmosféricos nao convergiram para

valores satisfatorios nao sao exibidas nas tabelas de larguras equivalentes.

3.4 Derivacao dos parametros atmostéricos

A derivagao dos parametros atmosféricos foi realizada por imposicao de equilibrio de
excitacao e ionizacao das linhas espectrais de ferro, assumindo-se equilibrio termodinamico
local. Neste processo, calcula-se as abundéancias individuais das linhas de ferro neutro (Fe
I) e ferro uma vez ionizado (Fe!™, ou Fe II) com base em suas larguras equivalentes, por
meio do método da curva de crescimento da linha espectral.

A curva de crescimento de uma determinada linha espectral é um grafico que representa
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Tabela 3.4 - Larguras equivalentes da amostra UV2016 medidas utilizando o DOOp.

Ton A 234816 244523 244819 256289 402322 402370  Ion A 234816 244523 244819 256289 402322 402370

Fell 5991.37 27.4 34.4 24.9 26.4 224 - Fel 6302.49 - - 76.6 - - -

Fell 6084.10 - 20.7 - 14.5 16.1 10.2 Fel 6311.50 57.0 44.5 30.0 20.5 25.9 20.8
Fell 6149.25 23.3 33.4 20.0 20.5 20.0 20.9 Fel 6322.69 - - 83.7 71.9 81.4 72.3
Fell 6247.56  38.6 51.5 34.6 38.9 37.5 37.8 Fel 6336.82 - - 90.0 79.3 86.8 76.8

Fell 6369.46 19.1 22.5 134 13.2 14.2 14.2 Fel 6353.84 184 - - - - -
Fell 6416.92 27.2 32.5 25.5 22.8 27.0 23.0 Fel 6385.72 13.3 - - - - -

Fell 6432.68 34.6 43.5 32.9 31.1 31.0 31.6 Fel 6392.54 45.3 33.1 18.8 - 17.9 14.1
Fell 6456.38  50.4 - - 49.1 - 49.2 Fel 6400.00 - - - - - 106.2
Fell 6516.08 46.6 59.5 39.7 45.7 45.0 43.5 Fel 6408.02 - 97.2 87.9 75.0 81.9 71.1
Fel 6003.01 86.7 84.4 71.3 56.5 62.3 55.7 Fel 6411.65 - - 107.1 93.0 99.4 90.8
Fel 6008.56 91.3 - 76.6 64.6 66.8 64.1 Fel 6419.95 715 70.6 59.2 50.1 60.6 474
Fel 6012.21  59.8 41.8 24.6 18.7 - 21.0 Fel 6481.87 97.6 94.3 8.7 63.5 70.5 62.7
Fel 6027.05 725 68.6 52.5 44.8 47.7 44.7 Fel 6496.47  59.1 - - 34.0 39.7 34.8

Fel 6056.00 65.6 61.6 50.1 40.8 47.3 36.6 Fel 6498.94 - - - - - 57.4
Fel 6078.49 66.4 64.8 52.4 41.2 55.5 37.9 Fel 6518.36 84.6 80.2 60.1 49.1 56.7 46.6
Fel 6082.71 69.7 61.4 42.6 35.0 42.5 31.1 Fel 6546.24 - - 107.2 99.2 98.7 96.0
Fel 6096.66 48.5 37.1 24.7 20.1 24.7 - Fel 6556.79 13.0 8.4 - - - -

Fel 6120.25 34.2 21.7 14.7 - 14.5 11.1 Fel 6569.21 70.4 73.0 54.7 45.7 48.8 41.9
Fel 612791 57.6 47.1 38.8 28.1 274 29.4 Fel 6574.23 829 4.7 57.3 41.9 51.9 40.0
Fel 6136.99 - - 86.4 1.1 8.7 68.5 Fel 6593.87 - - 96.2 85.2 92.7 83.9
Fel 6151.62 - - 61.2 52.8 57.4 48.3 Fel 6608.02 47.5 34.1 18.1 15.9 22.3 12.3
Fel 6165.36 52.4 45.4 37.2 23.5 42.2 24.3 Fel 6609.11 96.4 90.4 70.3 61.3 73.6 61.0
Fel 6173.33 - 1024 874 74.4 85.5 71.0 Fel 6633.75 65.3 59.1 43.4 33.6 39.7 31.2
Fel 6180.20 82.9 78.9 63.3 50.9 59.8 48.8 Fel 6646.93 29.4 18.8 - - - -

Fel 6187.99 58.0 48.9 40.7 27.1 35.6 26.8 Fel 6653.85 14.7 8.0 - - - -

Fel 6200.31  99.3 - 82.9 69.6 80.7 69.8 Fel 6703.56 63.9 49.5 36.2 26.9 38.1 27.7

Fel 6213.43 - - 100.5 87.3 93.0 86.7 Fel 6710.32 54.5 38.4 36.6 20.0 31.2 -
Fel 6219.28 - - - 94.1 96.4 93.7 Fel 6726.67 45.1 38.6 22.6 17.6 26.6 19.0
Fel  6240.65 - - 62.4 50.5 61.2 48.5 Fel 6739.52 47.0 3L.5 18.6 15.1 22.8 -
Fel 6246.32 - - 99.9 86.2 90.8 88.0 Fel 6746.95 13.1 - - - 9.2 -
Fel 6265.13 - - 107.1 85.0 - 80.5 Fel 6806.84 56.8 51.4 - 25.7 41.5 24.5
Fel 627022 82.0 7.9 - 50.9 46.5 Fel 6810.26 48.1 - - 20.9 30.1 -

Fel  6301.50 - - - - 89.2 83.8
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Tabela 3.5 - Larguras equivalentes da amostra GI2012 medidas utilizando o DOOp.

Ton A 78126 89531 234816 234822 234932 244523 244819 244853 256289
Fell 5991.37  46.1 30.3 24.0 43.3 40.2 34.9 21.2 27.6 25.3
Fell 6084.10 21.5 17.9 19.0 28.7 26.5 20.4 16.4 14.6 14.2

Fel 5849.68 - - - - 38.8 - - - -
Fel 5859.59 91.0 72.0 - - 92.7 64.0 48.1 38.6 -
Fel 5862.35 - 85.6 81.7 98.3 - 8.7 62.2 56.1 51.9
Fel 5862.36 - - - - - - - - -
Fel 5883.82 - - - 81.6 - 59.8 43.8 40.9 39.7
Fel 5905.67 77.1 56.8 48.4 60.4 79.8 38.1 30.2 22.1 -
Fel 5916.25 - - 77.0 - - 78.5 57.1 50.1 -
Fel  5927.79 - 37.5 33.2 49.1 - 25.7 20.4 16.6 16.5
Fel 5930.18 - 78.9 82.3 98.7 108.2 76.9 - 54.0 50.5
Fel 5934.65 - 86.8 83.1 87.9 - 81.7 57.6 46.7 53.4
Fel 5952.72 - 69.1 - - - 59.6 40.6 31.1 33.1
Fel  5956.69 - 108.3  107.3 - - 100.9 - 71.4 63.3
Fel 5976.78 - 774 72.3 82.0 102.5 675 51.1 42.8 43.9
Fel 5983.68 - 73.3 64.6 5.7 98.4 62.9 51.1 35.8 38.3
Fel 5987.06 95.0 63.9 55.4 71.1 85.8 55.8 41.5 - -
Fel  6003.01 - 98.1 85.6 97.3 - 80.2 72.2 51.5 54.3
Fel  6008.56 - 93.2 93.4 105.3 - 91.5 75.9 64.6 60.9
Fel 6012.21 87.5 61.3 - 56.7 89.9 44.9 33.7 20.1 224
Fel 6027.05 100.3 7.2 70.1 82.5 101.1 65.3 56.7 40.3 41.6
Fel 6056.00 92.6 67.7 64.9 82.1 - 59.9 38.9 39.3 -
Fel  6065.48 - - - - - - - 107.2 -

Fel 6078.49 98.9 71.2 69.5 85.4 98.1 59.9 50.6 37.3 37.5
Fel 6096.66  66.3 47.1 44.6 55.0 70.3 33.9 22.0 15.0 17.2
Fel 6120.25 70.4 42.6 42.5 35.9 88.0 16.7 13.0 - 8.7
Fel 612791 - - 60.6 67.8 - 47.2 36.8 26.6 29.2
Ton A 256322 267939 392942 402322 402370 402384 402386m 412759 554709
Fell 5991.37 22.1 27.7 40.5 31.8 21.6 18.4 20.3 3L.7 20.0
Fell 6084.10 154 20.2 34.0 18.3 12.2 10.5 14.7 16.9 17.0
Fel 5849.68 - - 47.1 - - - - - -

Fel 5859.59  67.0 87.4 104.1 54.9 42.9 48.7 - 72.4 54.0
Fel 5862.35 86.0 104.3 1025  64.2 59.5 68.5 - 85.3 65.7
Fel 5862.36 - - - - - - - - -

Fel 5883.82 - - - 43.6 41.6 40.6 70.4 64.6 53.0
Fel 5905.67 48.3 72.6 76.3 - - 29.0 - 51.9 34.6
Fel 5916.25 81.6 - - 60.4 53.1 55.6 - 84.6 62.4
Fel 592779  30.2 - 59.7 15.6 13.0 14.6 29.1 30.3 19.1
Fel 5930.18  85.9 101.1 - 65.9 51.8 65.2 74.1 89.5 65.0
Fel 5934.65 80.0 - - 56.5 50.7 50.7 - 86.9 68.1
Fel 5952.72 - - - 48.9 29.5 31.5 - 69.8 56.4
Fel  5956.69 - - - 73.5 64.6 70.2 - 106.7 775
Fel 5976.78 76.6 - - 55.0 44.2 47.7 - 69.1 58.6
Fel 5983.68 73.8 - 103.7 489 - 33.7 65.6 64.1 48.3
Fel 5987.06 52.8 88.6 95.3 37.2 - 30.7 - 58.3 44.6
Fel 6003.01  86.7 - - 65.2 53.5 - - 97.2 72.2
Fel  6008.56 - - - 73.4 66.7 71.6 - 90.5 74.3

Fel 6012.21 53.8 81.3 80.8 27.9 17.0 25.8 47.0 46.7 25.8
Fel 6027.05 72.7 93.3 91.1 49.8 39.7 43.8 67.4 72.3 56.2
Fel 6056.00 63.3 83.2 99.1 45.5 35.4 44.3 61.1 70.5 53.6
Fel 6065.48 - - - - - - - - -

Fel 6078.49 69.1 92.2 - 54.5 37.7 44.3 - 66.6 53.8
Fel 6096.66 40.4 64.9 70.6 22.9 15.0 16.1 - 38.0 25.7
Fel 6120.25 36.2 75.4 53.2 14.4 9.2 13.2 - 30.7 -

Fel 612791 524 - 95.2 32.4 25.5 314 44.8 54.5 43.5
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Tabela 3.6 - Larguras equivalentes da amostra GI2016 medidas utilizando o DOOp.

Ton A 78161 89489 89544 244551 244555 256298 256386 256646 402371 402508 402537 402608 412777 413052

Fell 5991.37 - - - - - - - 41.7 - - - - - -
Fell 6084.10 - - - - - - - 31.5 - - - - - -
Fell 6149.25 43.7 455 375 25.0 26.9 28.5 - 44.7 29.1 26.8 26.9 - - 48.6
Fell 6247.56 60.1 55.8 52.2 37.0 30.1 37.6 37.2 55.7 41.0 34.9 36.2 37.3 35.5 49.8

Fell 6369.46 284 252  20.6 11.8 15.4 16.2 18.8 - 20.3 16.3 19.6 15.6 19.3 22.7
Fell 6416.92 41.5 37.8 40.8 18.7 24.1 - 23.6 42.5 - 22.2 29.0 20.7 27.3 42.6
Fell 6432.68 48.0 48.1 36.3 - 26.4 38.0 34.3 - 38.6 32.5 34.3 27.2 33.1 46.2
Fell 6456.38 66.0 624 75.6 - 43.0 - 49.3 71.9 - 50.3 54.9 51.1 52.9 70.4
Fell 6516.08 67.0 61.7 - 44.1 43.8 49.0 48.1 68.5 43.8 47.5 52.3 - 48.6 62.4
Fel  5849.68 - - - - - - - 22.8 - - - - - -
Fel  5859.59 - - - - - - - 86.2 - - - - - -
Fel 5883.82 - - - - - - - 87.3 - - - - - -
Fel  5905.67 - - - - - - - 7.8 - - - - - -
Fel  5927.79 - - - - - - - 61.1 - - - - - -
Fel  5930.18 - - - - - - - 99.1 - - - - - -
Fel  5976.78 - - - - - - - 90.8 - - - - - -
Fel 6012.21 - - - - - - - 68.3 - - - - - -
Fel  6027.05 - - - - - - - 88.6 - - - - - -
Fel  6056.00 - - - - - - - 78.8 - - - - - -
Fel 6078.49 - - - - - - - 86.6 - - - - - -
Fel  6096.66 - - - - - - - 56.5 - - - - - -
Fel 612025 34.8 - 25.0 - - - 35.7 41.4 - 8.3 - - 53.3 -
Fel 612791 97.7 756 94.2 29.1 25.1 43.1 79.0 76.6 23.7 - 7.1 29.4 - 98.1
Fel 6151.62 1184 923 109.0 56.8 52.1 58.4 107.6 - 29.4 57.0 106.2 34.8 99.6 113.7
Fel 6165.36 87.5 642 79.7 26.5 26.5 37.3 71.6 75.9 15.3 - 76.9 21.5 68.3 76.7
Fel 6173.33 - - - 82.6 79.5 94.9 - - 59.2 79.1 - 71.0 - -
Fel 6180.20 - 98.3 1219 56.6 54.5 66.8 112.6 - 37.7 60.3 111.0 51.3 1075 117.3
Fel 618799 89.2 703 84.0 30.3 29.1 38.9 76.2 7.8 25.9 26.2 70.8 23.6 75.4 80.5
Fel  6200.31 - 106.9 - 68.3 75.1 86.4 - - 55.9 74.5 - 57.4 - -
Fel 6213.43 - - - 91.0 89.3 109.8 - - 74.9 85.5 - - - -
Fel 6219.28 - - - - 91.0 103.6 - - 84.6 94.6 - 87.6 - -
Fel 6240.65 117.8 96.2 1164 58.1 51.9 59.6 - - 27.1 59.3 115.8 424 98.0 105.0
Fel 6265.13 - - - 95.7 89.2 107.0 - - 71.3 93.2 - - - -
Fel  6270.22 - - 114.8 - - - 109.4 98.1 - - 108.6 - 102.9  117.5
Fel 6311.50 - 57.4 - 26.2 22.5 33.0 83.6 72.0 14.1 22.6 774 21.7 70.3 88.3
Fel 6322.69 - 112.8 - 76.7 76.2 90.3 - - 61.9 7.2 - 62.6 - -
Fel 6335.33 - - - - 101.6 - - - 95.9 - - 89.9 - -
Fel 6336.82 - - - 93.2 83.5 94.6 - - 69.2 93.1 - 89.1 - -
Fel 6392.54 715 49.2 - 17.0 16.9 - 69.1 59.5 - 13.7 71.0 - 69.1 73.5
Fel 6411.65 - - - 93.6 89.2 - - - 81.2 - - 79.9 - -
Fel 6430.85 - - - - - - - - 101.7 - - - - -
Fel 6546.24 - - - - 97.4 - - - 84.2 - - - - -
Fel 657423 102.0 676 89.9 43.6 40.5 48.5 97.6 95.0 19.1 40.9 - 29.6 101.2  101.5
Fel 6593.87 - - - 90.3 87.7 95.4 - - 64.4 85.3 - 76.5 - -
Fel 6608.02 66.5 38.6 61.6 13.3 11.6 - 65.3 59.1 - 174 61.5 - 64.2 71.8
Fel  6609.11 - 94.8 1222 59.0 56.8 69.6 115.8 - 36.8 62.0 118.0 - 113.5 -

Fel 6677.98 - - - - - - - - 108.8 - - - - -
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Figura 3.7: Comparacao das larguras equivalentes medidas manualmente entre as estrelas
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coincidentes da amostra UV2016 e GI2012.

como a largura equivalente da linha cresce com o aumento do nimero de elementos absor-

sores na linha de visada (essencialmente a abundancia quimica do elemento), possuindo

esta trés fases, como ilustrado na figura[3.9] A primeira fase, a linear, representa as linhas

mais fracas, onde a linha é dominada pelo perfil gaussiano do efeito Doppler, causado

pela distribuicao de velocidades devido a temperatura. Nela, a largura equivalente cresce

linearmente com a abundancia. A segunda fase se da a medida que a profundidade central

da linha se aproxima do seu valor maximo e a linha satura, onde a largura equivalente

cresce assintoticamente a um valor constante. A terceira fase do comportamento comeca a
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Figura 3.8: Comparacao das larguras equivalentes medidas pelo DOOp entre as estrelas
coincidentes da amostra UV2016 e GI2012.

medida que as asas da linha crescem, onde os efeitos de alargamento (efeito térmico, gravi-
dade, efeito Stark, alargamento van der Waals) comegam a aparecer devido ao aumento do
numero de absorsores, sendo a largura equivalente nesta fase proporcional a raiz quadrada
da abundancia.

O método da curva de crescimento para a derivacao de abundancias consiste em calcular
a curva para uma determinada linha com base em um modelo atmosférico com as propri-
edades fisicas do ambiente de formagao da linha, e em seus parametros de formacao Y., e
log g f, para projetar a largura equivalente medida no eixo das abcissas, retornando assim

sua abundancia. Para isto, é preferivel utilizar a fase linear da curva de crescimento, onde
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Figura 3.9: Curva de crescimento (acima) conforme a largura equivalente da linha espectral

(abaixo). Figura 13.11 de .

os erros nas medidas de largura equivalente refletem erros proporcionais nas abundancias.
A utilizacao de linhas mais fortes implicaria numa projecao na fase saturada da curva de
crescimento, refletindo em erros muito grandes na abundancia.

De posse das larguras equivalentes das linhas de ferro e do modelo atmosférico da
estrela, procede-se o calculo das abundancias para verificar o equilibrio de excitagao e
ionizacao. Assumindo equilibrio termodinamico local, o equilibrio de excitacao é verificado
quando as abundancias das linhas de ferro se mostram uniformes conforme seu potencial
de excitacao, e o equilibrio de ionizacao é verificado quando a média das abundancias das
linhas de Fe I e Fe II convergem para um mesmo valor. A velocidade de micro-turbuléncia
é incorporada na andlise de abundancias para explicar o fato observacional de que as
larguras equivalentes de linhas saturadas sao maiores do que as preditas pelos modelos que
contam somente com as constantes de alargamento , e esta é determinada ao

se verificar uniformidade das abundancias das linhas conforme suas larguras equivalentes,
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visto que o efeito da micro-turbuléncia nao afeta as linhas mais fracas, e sim a parte
saturada da curva de crescimento.

A derivacao dos parametros atmosféricos é feita de maneira iterativa, variando-se
os parametros do modelo no calculo das abundancias das linhas de ferro conforme as
tendéncias observadas nos resultados do calculo anterior, de maneira que, como resultado,
se observe o equilibrio simultaneo das situacoes acima descritas, conforme exemplificado

na figura [3.10]
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Figura 3.10: Exemplo do equilibrio de excitacdo e ionizagdo atingido. As cores das linhas

representam os intervalos espectrais correspondentes. Os painéis inferiores sao utilizados para

verificar se as linhas sofreram efeitos relacionados ao intervalo espectral.
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3.4.1 Modelos de atmosfera

Os modelos da atmosfera da estrela sao elaborados de maneira a simular as condigoes
fisicas na fotosfera, que por possuir um gradiente de temperaturas, é estratificada em ca-
madas conforme suas profundidades épticas. Esta aproximacao, chamada plano-paralela,
assume equilibrio termodinamico local em cada camada, onde todas as grandezas perti-
nentes (como por exemplo temperatura, pressao eletronica, composigao, etc.) sdo dadas
para possibilitar o calculo das funcoes de particao e a transferéncia radiativa ao longo das
camadas.

Os modelos de atmosfera utilizados foram os modelos MARCS (Gustafsson et al., 2008)
com composigao alpha-enhanced (enriquecido em elementos-«v), visto que as estrelas ana-
lisadas sao de populacao-II e ricas em elementos-a. A grade de modelos é subdividida
em incrementos de temperatura efetiva, gravidade e metalicidade, sendo que os modelos

utilizados nos céalculos sao interpolados desta grade.

3.4.2 abon2

O cdédigo de transferéncia radiativa utilizado para o célculo das abundancias via curva
de crescimento foi o abon?2 (Spite et al. [1987)), que toma como entrada um arquivo de
configuracao, outro com o modelo atmosférico e um arquivo de texto com a lista contendo
os parametros das linhas e respectivas larguras equivalentes medidas, retornando um ar-
quivo com as abundancias calculadas para cada linha. O cédigo é escrito em Fortran, e sua
execucao ¢ feita através de um outro cédigo escrito no Jupyter notebook, que automatica-
mente constréi o arquivo de configuracao, interpola o modela e canaliza as entradas para
executar o abon2. Este cédigo foi feito de modo a utilizar blocos de execugao, possuindo
modos de derivacao que incluem:

- A maneira iterativa com uma rodagem do abon2 por vez, variando-se manualmente os
parametros;

- Derivagao automatizada via uma grade de formato estipulado e os critérios de con-



76 Capitulo 3. Parametros atmosféricos

vergéncia explicitados na segao [3.4.3

- Médulo de plotagem dos graficos de equilibrio e rejeicao de outliers;

- Médulo de estimativa de erros nos parametros, explicitada na secao [3.4.4}

- Blocos adicionais de comparacao das larguras equivalentes.

Os blocos podem ser executados de modo a se adaptar as necessidades de cada anélise,

trocando os parametros de execucao e visualizando os resultados rapidamente.

3.4.3 Convergéncia dos parametros

O critério de convergéncia imposto para o equilibrio foi determinado com base no coefi-
ciente angular da reta de tendéncia na excitagao ([Fe/H] vs Xezc) € seu erro, no coeficiente
angular da reta de tendéncia no alargamento ([Fe/H] vs log(EW/)\)) e seu erro, na dife-
renca entre as médias das abundancias de Fe I e Fe II e seus desvios-padrao combinados, e
na diferenca entre a metalicidade do modelo e a média final de Fe I e Fe II com os desvios-
padrao combinados. No caso, os coeficientes angulares de excitacao e alargamento devem
resultar em valores menores que metade do seu erro, a diferenca entre as médias de Fe I e
Fe II deve ser menor que metade da média geométrica entre os desvios-padrao respectivos,
e a diferenca entre a metalicidade do modelo e a média final de Fe I e Fe II deve resultar em
valor menor que metade da raiz da soma quadratica entre os desvios-padrao de Fe I e Fe
II. Este critério exibe boa robustez estatistica e adaptabilidade as diferentes distribuicoes
de pontos nas amostras.

Frequentemente, linhas espectrais exibiam valores de abundancia visivelmente desvi-
antes do restante da distribuicao, fazendo-se necessario um critério para a rejeicao de
outliers baseado na prépria distribuicao. O método utilizado foi rejeitar previamente as
linhas cuja abundancia desvia em mais de 3 desvios-padrao da média, realizar um primeiro
ajuste linear, normalizar os pontos e calcular o desvio-padrao. Para cada caso, um fator
multiplicativo do desvio-padrao era escolhido de modo a eliminar pontos cuja abundancia
excedesse este valor. Rejeitados os pontos espurios da amostra de linhas inicial, procede-se
o ajuste linear final a ser considerado.

Foi feita uma comparacao entre os parametros atmosféricos de parte da amostra GI2012,
derivados usando as larguras equivalentes medidas manualmente e via DOOp. Na figura
sao exibidas as comparacoes em relacao a uma referéncia 1:1, e é possivel notar

que, com exce¢ao de uma estrela (no caso a 402386, que apresentou certa dificuldade
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na convergéncia devido a baixa temperatura e linhas muito fortes), a temperatura e a
gravidade se comportam razoavelmente bem. Quanto a metalicidade, esta apresenta uma
relacao praticamente perfeita entre os dois métodos de medi¢ao. Devido a isso, as larguras
equivalentes do DOOp foram consideradas razoaveis e os parametros obtidos com estas
foram adotados, e para o restante da amostra GIRAFFE, foram realizadas somente as

medidas com o DOOp.
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Figura 3.11: Comparacao dos parametros atmosféricos obtidos com larguras equivalentes

medidas manualmente e via DOOp para parte da amostra GI2012.

Para as estrelas UVES, a mesma comparacao foi realizada, porém, como mostra a figura

3.12} a relagao nao foi satisfatoria, e os parametros adotados foram os derivados utilizando

as larguras equivalentes medidas manualmente.
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Figura 3.12: Comparacao dos parametros atmosféricos obtidos com larguras equivalentes

medidas manualmente e via DOOp para parte da amostra UV2016.

3.4.4 Andélise de erros

Os erros associados aos parametros atmosféricos, por serem covariantes, podem ser
estimados utilizando grades de variacao dos parametros, comparando-os em pares, como

mostra a figura [3.13] Os critérios de convergéncia citados anteriormente sao utilizados de
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modo que as varidveis livres (coeficientes angulares e diferengas) s@o normalizadas pelos
seus erros, somadas, e divididas por 4, de modo que seja produzido um residuo final

normalizado, onde valores menores que 1 sao tomados como parametros convergidos.
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Figura 3.13: Exemplo de mapa de residuos da estrela 402370, usado na determinacgao dos

erros dos parametros atmosféricos das amostras do GIRAFFE.

Cada quadro da figura [3.13] contém um mapa de residuos, onde é possivel analisar o
perfil da degenerescéncia na convergencia dos parametros atmosféricos. A convergéncia é
atingida quando o residuo se torna menor que 1, portanto pode-se estabelecer um intervalo
de confianga dentro do mapa para valores que se enquadram neste critério. Para tal, o
mapa é re-amostrado em intervalos menores (o célculo de uma grade muito refinada seria
computacionalmente muito custoso) utilizando interpolacao por spline ctibica bidimensio-
nal por meio das funcoes bisplrep e bisplev do pacote SciPy, para posteriormente extrair
uma curva de nivel (valores da superficie no nivel onde o residuo se iguala a 1) que repre-
sentard o intervalo de confianga, exibida em branco em cada um dos mapas. Os limites
inferiores e superiores das curvas rebatidos nos eixos dos parametros sao tomados como
os intervalos de confianca de um parametro em funcao do outro, e para estimar os erros,

para cada parametro, é tomada um média entre os trés valores inferiores (o parametro em
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funcdo de cada um dos outros) e outra entre os valores superiores. Desta forma, obtém-
se um erro assimétrico para cada parametro atmosférico, o que é de se esperar devido a
assimetria do perfil de degenerescéncia.

Os erros na metalicidade sao originarios tanto da dispersao das abundancias individuais
das linhas quanto da metalicidade como parametro atmosférico, porém, ambos os valores
sao codependentes. Como a fonte primordial dos erros na convergéncia é a propria dispersao
das abundancias das linhas, e a partir do momento em que a convergeéncia ¢ atingida entre o
valor do modelo e a média das abundancias linha-a-linha, assume-se o erro na metalicidade
como sendo o desvio-padrao das abundancias individuais calculadas para as linhas de ferro.

Obviamente, os erros estimados por este método sao baseados apenas nos critérios de
convergencia do equilibrio, e assumem total confiabilidade nas abundancias obtidas para
as linhas de ferro, o que claramente nao é o caso. Os modelos plano-paralelo sao uma
aproximagcao bastante rudimentar da atmosfera estelar e nao levam em conta efeitos como
conveccao, granulagao, desvios do equilibrio termodinamico local e suas intimeras con-
sequéncias. As medidas de larguras equivalentes também estao sujeitas a diversos erros
como estabelecimento do continuo local, ruido, efeitos de assimetria originarios da formacao
da linha, e além de tudo, blends com outras linhas. O parametro atmosférico mais sensivel
as incertezas originarias dos modelos é a temperatura, que por este método, apresenta
erros sub-estimados em relacao ao or.rr ~ 100K tipicamente assumido nos estudos da
area, porém os erros obtidos para as temperaturas e gravidades apresentam excelente com-
patibilidade com os erros apresentados em Recio-Blanco et al.| (2017), computados pelo
consorcio do Gaia-ESO Survey e descritos em [Rojas-Arriagada et al.| (2017)). Também é
importante ressaltar que este método assume somente os pontos utilizados na derivacao
dos parametros, que sofreram rejeigao de outliers. A inclusao/exclusao de pontos altera
sensivelmente a convergéncia e parametros resultantes, principalmente nas amostras do
GIRAFFE, visto o baixo numero de linhas espectrais de Fe I disponiveis em comparacao
com a amostra do UVES. O espalhamento das abundancias também é um fator que influ-
encia diretamente na amplitude da degenerescéncia dos parametros, visto que os critérios
sao baseados em uma normalizacao pelos erros dos coeficientes angulares e desvios-padrao
das abundancias, que por sua vez sao determinados com base no espalhamento dos pontos.

Na amostra do UVES, foram calculados os erros para os parametros derivados com as

medidas de larguras equivalentes tanto manuais quanto via DOOp. Nas derivacoes com
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medidas manuais, a metalicidade do modelo foi fixada em [Fe/H] = -1 e nao foi refinada por
retroalimentacao do resultado. Isto implica em residuos finais mais altos do que o esperado,
devido a um dos critérios de convergéncia comparar a metalicidade do modelo com a média
final entre Fe I e Fe II. Como resultado, os residuos de modo geral sao carregados para
valores maiores, levando a intervalos de confianca ligeiramente subestimados, visto que
as superficies de nivel serao interseccionadas a valores mais préoximos do minimo para a
obtencgao das curvas de nivel.

Para as amostras do GIRAFFE foram calculados os erros apenas para os parametros
derivados com as medidas realizadas via DOOp.

No capitulo [5| sao apresentados os parametros atmosféricos e erros finais para as amos-

tras do UVES na tabela 5.3 e para as amostras do GIRAFFE na tabela [C.1]

3.5 Determinacao dos parametros atmosféricos da amostra do MUSE

Para a determinagao dos parametros atmosféricos, velocidades radiais e razao [Mg/Fe]
dos espectros extraidos do cubo de dados proveniente do MUSE, foi utilizado o método
de ajuste de espectro completo, onde os espectros das estrelas observadas sao correlacio-
nados com os de uma biblioteca estelar que possui os valores dos parametros atmosféricos
determinados para uma.

A biblioteca utilizada foi a MILES (Sanchez-Blazquez et al., |2006), que possui para
cada estrela os parametros T.sr, logg, [Fe/H] (Cenarro et al. 2007), e para a maioria

delas, [Mg/Fe| (Milone et al.; [2010]).

3.5.1 FEtoile

O software que realiza o ajuste de espectro completo utilizado foi o Etoile (Katz, 2001]),
que realiza o ajuste e calcula a correlacao do espectro de entrada com a biblioteca espectral,
retornando um indice de correlagao para cada item da biblioteca. O Etoile também possui
um modo de execucao que realiza a medicao de velocidades radiais via correlacao cruzada.

Visto o grande ntimero de espectros observados, foi desenvolvido um cédigo em Python
que automatiza o processo de execucao do Etoile, com a correcao da velocidade radial,
correlagao com os espectros da biblioteca e determinacao dos parametros finais de cada

estrela.
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Primeiramente, determina-se o melhor espectro de referéncia da biblioteca para a de-
terminacao das velocidades radiais via correlacao cruzada para cada estrela observada,
executando o Etoile para toda a amostra. O espectro da biblioteca cuja correlagao é a
maior, é usado como referéncia para executar o Etoile, para cada estrela observada, no
modo de velocidade radial. Feito isso, é aplicada a correcao para todos os espectros ob-
servados e é feita uma nova execucao do Etoile no modo de parametros atmosféricos para
determinar as correlagoes dos espectros da biblioteca com os observados.

A faixa espectral considerada na anglise foi de 4800A < \ < 7000A, afim de manter
consisténcia com a faixa espectral do FLAMES-UVES, e considerar o tripleto do magnésio
em A ~ 5200A. Comprimentos de onda maiores possufam artefatos nos espectros do
MUSE devido a subtracgao de céu, onde muitas linhas teliricas em emissao estao presentes,
comprometendo a extracao dos espectros.

Para a determinacao dos parametros individuais, é aplicado o método descrito em Dias
et al. (2015)), com uma modificagdo no critério de filtragem dos espectros da biblioteca.
A amostra possui muitas estrelas de sequéncia principal, estrelas RR Lyrae e outras que
nao se encaixam no critério de selecao apenas de gigantes vermelhas, que forca a selecao
deste tipo de parametro dentre uma lista de parametros correlatos que, por ventura podem
apresentar uma maioria de estrelas que nao pertencem ao ramo das gigantes. O uso deste
critério na presente amostra produziu um pico pronunciado da distribuicao de metalicida-
des centrado em [Fe/H] ~ -1.6, muito discordante do valor de referéncia [Fe/H] ~ -1.0, sem
nenhuma populacao significativa nesta metalicidade. A solug@o encontrada foi, ao invés de
forcar a selecao de gigantes, aplicar um sistema de rejeicao de pontos por clipagem-sigma,
onde toma-se a mediana e um fator de 1,5 do desvio-padrao das temperaturas da lista de
parametros ordenada pela correlagdo normalizada (original de Dias et al.[2015, excluindo
entradas com similaridades fora de 1.1), rejeitando parametros cuja temperatura desvie em
mais de 1.5- 0 da mediana. Adotando este método, o pico da distribuicao de metalicidades
ficou centrado em [Fe/H] ~ -1.0, conforme mostrado na figura [3.14] juntamente com a

distribuicao de velocidades radiais e distancia ao centro do aglomerado.
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Figura 3.14: Mapa de velocidades e metalicidades da amostra do MUSE, com escala de
distancia central do aglomerado. A direita é exibida a fungao de distribuicao de metalicidades

em verde, e no quadro superior, a fungdo de distribuicao de velocidades em vermelho.
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Abundancias elementais

As abundancias quimicas dos elementos presentes nas atmosferas estelares sao estuda-
dos por meio das linhas de absor¢ao nos espectros das estrelas, que por sua vez representam
as transicoes eletronicas que ocorrem nos atomos e moléculas que compoem a fotosfera por
absorgao/emissao dos f6tons do campo radiativo presente no ambiente.

A medida padrao para os valores de abundancia é uma escala logaritmica referenciada
no Hidrogénio, tendo este por convencao o valor de log €(H) = 12. A abundancia ¢(X) de

um elemento é dada pela equacao

log e(X) = log(Z—X) +12 (4.1)

onde ny é a densidade numérica do elemento em questao e ny é a densidade numérica do
Hidrogenio.
Na analise de abundancias quimicas e populacoes estelares, normaliza-se a abundancia
X

do elemento em questao pela abundancia de ferro da estrela (representado por (%)), e

toma-se esta razao relativa a razao solar (representado usando colchetes, como [F%]), de
modo a comparar as proporgoes entre os elementos tanto na propria estrela quanto em
relacao as proporcgoes solares que nos sao bem conhecidas. Desta forma, é possivel distinguir
populagoes que apresentam enriquecimento ou deficiéncia de determinados elementos, e
a diferentes metalicidades de maneira normalizada, de modo a fazer uma comparacao
independente da metalicidade.

A anélise de abundancias das linhas espectrais pode ser conduzida via curva de cres-
cimento utilizando suas larguras equivalentes (conforme descrito na se¢ao 3.3.2), ou via
sintese espectral, onde modela-se um espectro tedrico da estrela com base em seus parametros

atmosféricos e ajusta-se suas abundancias quimicas comparando os perfis das linhas espec-

trais do espectro observado com o espectro sintético. A sintese espectral é uma poderosa



84 Capitulo 4. Abundancias elementais

ferramenta que se mostra indispensavel ao analisar regioes espectrais que contém grande
nimero de linhas que formam blends e espectros ruidosos, que outrora tornaria muito
dificil e altamente incerta a medida das larguras equivalentes de linhas individuais para
analise da curva de crescimento, que potencialmente levaria a resultados erroneos de va-
lores de abundancias. Por conta disso, a sintese espectral foi o método utilizado para a

determinacao das abundancias quimicas das estrelas analisadas.

4.1 Sintese espectral

O método da sintese espectral é uma das ferramentas mais utilizadas na determinacao
de abundancias quimicas estelares e na construcao de bibliotecas de espectros sintéticos
estelares. Por meio desta, é possivel modelar o espectro estelar e comparar com o espectro
observado afim de estimar diretamente as abundancias das linhas espectrais pela andlise
de seus perfis e forcas. A sintese espectral consiste em modelar e predizer o espectro de
uma estrela baseado nas condigoes fisicas na sua fotosfera (onde o perfil do espectro e as
linhas sao formadas), parametros fisicos das transigdes eletronicas nos dtomos e moléculas
(que produzem as linhas espectrais) e abundancias quimicas dos elementos presentes na
atmosfera estelar. O ambiente fisico da fotosfera é tratado utilizando um modelo, como
explicado na segao 3.3.1. O efeito das transicoes eletronicas sao tratados diretamente
como os parametros de formacao das linhas espectrais, como explicado na segao 3.1. As
abundancias quimicas dos elementos sao utilizadas da maneira explicada na introducao do
capitulo 4.

Os cédigos de sintese espectral realizam a tarefa de simular os fluxos de energia em
cada comprimento de onda por meio do calculo da transferéncia radiativa através de
cada estratificagao do modelo atmosférico fornecido, integrando as intensidades ao longo
das profundidades opticas. As listas de linhas atomicas e moleculares contendo seus
parametros de formacao, combinadas as condigoes fisicas em cada estratificacao do modelo
e as abundancias quimicas dos respectivos elementos quimicos, fornecem as opacidades que
irao dar origem as linhas espectrais.

O cédigo de transferéncia radiativa utilizado foi o Pfant (Coelho et al., 2005)), que realiza
um tratamento assumindo equilibrio termodinamico local. Neste cédigo foram combinadas

todas as faixas espectrais preparadas nas tese de doutorado por Castilho (1999)), [Schiavon
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(1998)), Meléndez| (2000). Este cédigo é uma versao atualizada em 2005, dos cédigos de-
senvolvidos por Spite (1967) e Barbuy (1982). O Pfant é um cédigo escrito em FORTRAN
que foi recentemente atualizado e sera publicado em Barbuy, B., Trevisan, J., de Almeida,
A. 2018, PASA, aceito. Atualmente conta com uma camada de interface com o usuario
escrita em Python 3, que é parte integrante da biblioteca pyfant. O pyfant proporciona
além de inumeras ferramentas de manipulacao dos arquivos de entrada e saida do Pfant e
scripts de execucao, conta com uma interface grafica para auxiliar na execucao das sinteses
espectrais (figura . Os espectros que saem diretamente da sintese precisam passar por
uma etapa que confere o perfil instrumental da observacao e os efeitos de rotacao da es-
trela, onde as linhas espectrais sdo convoluidas com um perfil gaussiano de FWHM (full
width at the half-maximum, ou largura a meia-altura) especificado. Esta etapa é executada
automaticamente no fim da execugao da sintese.

Os modelos atmosféricos utilizados foram os modelos MARCS (Gustafsson et al., 2008)),
como descrito na se¢ao 3.3.1. A lista de linhas e as abundancias utilizadas foram as descritas

anteriormente nas secoes 4.2.2 e 4.3, respectivamente.

4.2 Linhas moleculares

Para os elementos carbono e nitrogénio, foram utilizadas as bandas moleculares de C,
e CN para estimar suas abundancias, levando em conta o equilibrio dissosciativo entre as
moléculas. Nos espectros estao disponiveis para o carbono a banda de Cy(0, 1) Swan em
~5635.5 A, e para o nitrogénio as bandas CN(5, 1) em ~6332.16 A, CN em ~6498.5 A
(Lecureur et al., [2007), e a banda de CN em ~5634.5, do lado azul da banda de Cs,.

4.3 Linhas atomicas

Com a finalidade de compor uma lista de linhas espectrais confiavel e abrangente, foi
feita uma varredura de todos os elementos analisados no intervalo de 48004 a 6800A. Foi
feita uma busca por linhas suficientemente fortes e o mais limpas possivel de blends, de
modo a produzir sinteses que possam ser usadas para medidas de boa confiabilidade. O
método utilizado incluiu, para cada elemento, a andlise do espectro do Sol e de Arcturus,
sobrepostos com trés espectros sintéticos: um sem o elemento analisado; outro somente

com as linhas do elemento utilizado; e outro com o espectro total. Com isto, foi feita
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Figura 4.1: Janela de execucao do Pfant pela interface do pyfant. Cada aba da janela
contém as configuracoes dos parametros de entrada para a sintese. A ultima aba Multi-mode
é utilizada para lancar sinteses simultaneas que utilizam abundancias elementais diferentes,
especificadas via diciondrios do Python, bem como os rétulos de cada sintese e também

multiplos valores para a convolucao do espectro.

a varredura visual dos espectros em busca de linhas com as caracteristicas desejadas.
Uma primeira lista foi composta para ser posteriormente analisada pelo método da sintese

espectral decomposta, conforme descrito na secao 4.3.2]
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4.3.1 Estrutura hiperfina

Em atomos, as interagoes entre o estado quantico do ntucleo e da eletrosfera geram
pequenos desvios e separacoes entre seus niveis de energia, produzindo uma linha espec-
tral que possui o que se chama de estrutura hiperfina. A estrutura hiperfina provém da
interacao entre o momento de dipolo magnético nuclear com o campo magnético gerado
pelos elétrons, e da interacao entre o momento de quadrupolo elétrico nuclear com o gra-
diente do campo elétrico da distribuigao de cargas do atomo. Isto ocorre pelo fato de que,
além dos elétrons possuirem um spin, o nicleo também pode girar em torno de seu eixo,
e como estados de energia deste nicleo sao quantizados, os niveis de energia apresentam
separacoes correspondentes. O ntimero quantico do spin é zero para ntcleos de ntimero
atomico e nimero de massa pares, portanto a estrutura hiperfina é encontrada apenas em
atomos cujo ntimero de massa é impar.

Em espectroscopia, o perfil das linhas espectrais é afetado devido a estrutura hiperfina,
produzindo assimetrias e insaturagoes (devido & separagao em diversas componentes, sendo
cada uma delas tratada como uma linha individual), fazendo-se necessério que se leve em
conta a estrutura hiperfina das linhas analisadas para a correta reproducao de seus perfis.

Para o célculo da estrutura hiperfina, sdo necessérias as constantes A (dipolo magnético)
e B (quadrupolo elétrico) de Einstein para a transicao, e as razoes isotépicas do elemento,
caso mais de um isétopo seja estavel o suficiente para ser considerado na analise. Neste
processo sao produzidas as linhas espectrais correspondentes a cada componente da estru-
tura hiperfina da transicao, cada uma com comprimentos de onda ligeiramente deslocados
entre si (representando as diferengas nos niveis de energia dos estados quanticos) e com os
valores de log gf escalados com a respectiva razao isotépica.

Nesta analise, foram levadas em conta as estruturas hiperfinas das linhas dos elementos

Na, Mn, Cu, Ba, La e Eu.

4.3.2 Sintese espectral decomposta

As linhas espectrais selecionadas foram submetidas a uma conferéncia mais refinada
utilizando a técnica da sintese espectral decomposta descrita na secao 3.1.1. Nesta anadlise,
especifica-se um elemento e suas linhas sao calculadas individualmente para uma melhor

visualizacao, e também é possivel inspecionar as contribuigoes individuais das linhas com



88 Capitulo 4. Abundancias elementais

estrutura hiperfina, como mostrado na figura Por meio deste processo, os valores
de log gf foram selecionados entre os disponiveis pelo VALD3 e NIST. As linhas que nao
reproduziram o espectro observado satisfatoriamente foram eliminadas (no caso de linhas
fortes ou fracas demais, ou regives de muito crowding), ou foram astrofisicamente ajustadas
da maneira descrita para as linhas de ferro na secao 3.1.1. Tipicamente, as linhas presentes
no NIST cujo log gf possuem classe de acuracia C ou pior nao se ajustavam bem, porém
a sintese se mostrava bastante préxima do observado. Todos os ajustes astrofisicos de log

gf foram feitos de maneira simultdnea para Sol, Arcturus e puLeo.
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Figura 4.2: Sintese espectral decomposta da linha de manganés em 6016.64 A nas estrelas de
referéncia. As curvas em magenta representam as linhas individuais da estrutura hiperfina.

4.3.3 Lista de linhas atémicas

Na compilagao da lista de linhas foram incluidas as linhas que produziam um bom
ajuste as estrelas de referéncia e que fossem mensuraveis nos espectros das estrelas das
amostras, visto que estas apresentam baixas metalicidades em comparacao as estrelas de
referéncia.

A lista de linhas final com os valores adotados de log gf é exibida na tabela a
seguir. As estruturas hiperfinas calculadas para as linhas de Na, Mn, Cu, Ba, La e Eu sao

apresentadas no apéndice [B]

4.4 Abundancias adotadas para as estrelas de referéncia

As abundancias elementais para o Sol, Arcturus e pLeo foram adotadas com base na
referéncia que melhor se ajustou ao espectro observado utilizando a sintese decomposta
com os parametros atmosféricos adotados. Foram derivadas as abundancias para Arcturus

e pulLeo dos elementos ausentes na literatura, ou que nao foram capazes de reproduzir



Secao 4.4. Abundancias adotadas para as estrelas de referéncia 89

Tabela 4.1 - Lista de linhas atomicas dos elementos utilizados na andlise. As linhas que tiveram sua

estrutura hiperfina calculada possuem ”"HFS”no lugar do log gf adotado.

Elm. A Xexe 8fnrsT  efvarps  gladotado Elm. A Xewe 8INrsT 8fvarps 8fadotado
CI 5380.325 7.680 -1.620 -1.616  -1.720 Til  6064.626 1.046 -1.944 -1.944 -1.944
Ol 6300.304 0.000 -12.202 -12.202 -9.716 Til  6126.216 1.066 -1.424 -1.425 -1.424
Nal 5682.633 2.102 -0.706 -0.706  -0.706 Til  6312.236 1.460 -1.552 -1.550  -1.550
Nal 5688.193 2.104 -1.406 -1.406  -1.406 Til  6336.099 1.443 -1.742 -1.690 -1.742
Nal 5688.205 2.104 -0.452 -0.452  -0.452 Til  6554.223 1.443 -1.219 -1.150 -1.219
Nal 6154.226 2.102 -1.547 -1.547 HFS Till  4874.009 3.095 -0.805 -0.860  -0.860
Nal 6160.747 2.104 -1.246 -1.246 HFS Till 4911.194 3.123 -0.609 -0.640  -0.640
Mgl 5528.405 4.346 -0.498 -0.498  -0.498 Till  5336.786 1.582 -1.700 -1.600  -1.600
Mgl 5711.088 4.346 -1.724 -1.724 -1.724 Till 5418.768 1.582 -2.002 -2.130 -2.131
Mgl 6318.720 5.108 -2.103 -2.103  -2.103 Mnl 5394.677 0.000 -3.503 -3.503 HFS

All  6696.018 3.143 -1.569  -1.347  -1.569 Mnl 6013.510 3.072 -0.252 -0.352 HFS

All  6698.667 3.143 -1.870 -1.647 -1.970 Mnl 6016.670 3.073 — -0.183 HFS
Sil  5645.613 4.930 -1.630 -2.140 -2.181 MnI 6021.800 3.075 +0.035 -0.054 HFS
Sil  5665.555 4.920 -2.040 -2.040 -2.039 Cul 5105.548 1.389 — -1.542 HFS
Sil  5666.677 5.617 — -1.797  -1.797 Cul  5218.202 3.820 +0.260 +0.364 HFS
Sil  5684.484 4.953 -1.420 -1.650  -1.650 Cul 5782.126 3.820 -1.781 -1.905 HFS
Sil - 5690.425 4.930 -1.870 -1.870  -1.870 Znl  4810.529 4.078 -0.137  -0.250
Sil 5701.104 4.930 -2.050 -2.050 -2.051 Znl  6362.350 5.790 — +0.150  +0.050

Sil  5772.146 5.082 -1.750 -1.750  -1.750 Sl 4872.490 1.798 -0.070 -0.060  -0.070
Sil  5948.541 5.082 -1.231 -1.230 -1.230 Srl 5222199 2.251 -0.380 -0.380  -0.380

Sil  6131.573 5.617 — -1.557  -1.757 YI  4819.638 1.356 — -0.462  +0.640
Sil  6131.852 5.617 — -1.617  -1.717 YI  6435.005 0.066 — -0.521  -0.820
Sil  6145.016 5.617 — -1.311  -1.431 YII  4982.130 1.033 — -1.290  -1.290
Sil - 6155.134 5.621 -0.755  -0.755 YII  5087.419 1.084 -0.170  -0.170
Cal 5512980 2.932 -0.300 -0.464 -0.300 YII  5119.112 0.992 — -1.360  -1.360
Cal  5588.749 2.525 +0.210 +0.358 +40.210 YII  5728.887 1.839 -1.120  -1.130
Cal 5590.114 2.521 -0.710 -0.571  -0.710 YII  6795.394 1.738 — -1.030  -1.190
Cal 6102.723 1.880 -0.790 -0.793  -0.793 Zrl  4805.875 0.687 — -0.420  -0.720
Cal 6122.217 1.886 -0.315 -0.316 -0.316 Zrl  6127.455 0.154 — -1.060  -1.180
Cal 6156.023 2.521 -2.180 -2.506  -2.506 Zrl  6134.555 0.000 — -1.280 -1.426
Cal 6161.297 2.523 -1.030 -1.266  -1.266 Zrl  6143.200 0.071 — -1.100  -1.300
Cal 6162.173 1.899 -0.089 -0.090 -0.089 ZrIl  5350.083 1.827 — -1.240  -0.790
Cal  6163.755 2.521 -1.020 -1.286 -1.286 Zrll  5350.350 1.770 -1.160  -0.850
Cal 6166.439 2.521 -0.900 -1.142  -1.142 Ball 5853.675 0.604 — -1.002 HFS

Cal  6169.042 2.523 -0.540 -0.797  -0.797 Ball 6141.713 0.704 — -0.078 HFS

Cal 6169.563 2.525 -0.270 -0.478  -0.478 Ball 6496.898 0.604 — -0.379 HFS

Cal  6439.075 2.525 +0.470 +0.390 +40.470 Lall  4804.040 0.235 — -1.490 HFS

Cal 6455.598 2.523 -1.360 -1.340 -1.360 Lall  5122.990 0.320 — -0.850 HFS

Cal 6471.662 2.526 -0.590 -0.686  -0.686 Lall  5303.550 0.320 — -1.350 HFS

Cal  6493.781 2.521 +0.140 -0.109  -0.109 Lall  6262.300 0.403 — -1.220 HFS

Cal 6499.650 2.523 -0.590 -0.818 -0.818 Cell 5274.229 1.044 — +0.130  40.150
Til  4899.909 1.879 +0.310  +0.270 Cell 5330.548 0.869 -0.400  -0.450
Til  4926.148 0.818 -2.171 -2.090 -2.171 Cell 5975.818 1.327 — -0.450  -0.450
Til  5043.584 0.836 -1.733 -1.590 -1.733 Cell 6043.373 1.206 — -0.480  -0.480
Til  5219.702 0.021 -2.260 -2.220 -2.260 NdIT 4811.352 0.063 — -1.140  -0.850
Til  5295.776 1.067 -1.633 -1.590 -1.633 NdII 5319.810 0.550 — -0.140  -0.380
Til  5384.629 0.826 -2.910 -2.770 -2.910 NdIT 5740.865 1.160 — -0.530  -0.580
Til  5866.451 1.066 -0.840 -0.790  -0.840 NdII 5842.370 1.280 — -0.600  -0.700
Til  5903.315 1.067 -2.145 -2.145 -2.145 NdIT 6740.078 0.064 -2.100  -1.876
Til  5918.536 1.067 -1.470 -1.640 -1.640 Eull 6437.640 1.319 — -0.602 HFS

Til  5922.110 1.046 -1.465 -1.380  -1.465 Eull 6645.064 1.379 -0.162 HFS

Til  5937.809 1.066 -1.890 -1.940 -1.940
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ajustes satisfatérios com os parametros adotados. Para cada elemento, utilizou-se como
base as linhas que se ajustavam bem ao espectro solar, e a partir delas foi realizada a sintese
decomposta simultanea com as linhas selecionadas. Neste processo, ajustou-se visualmente
o nivel do continuo para cada linha, e o valor da abundancia elemental foi determinado
via minimizacao de x?2, utilizando a soma entre os valores individuais de x? do ajuste na
regiao de cada uma. Um exemplo é mostrado na figura com os valores de x? de cada
linha e o total, onde a regiao considerada no célculo do y? é sombreada em verde claro.
Este método foi escolhido por tratar simultaneamente de todas as linhas, apresentando

uma convergencia robusta para o valor da abundancia.
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Figura 4.3: Sintese espectral decomposta na determinacao da abundancia de célcio da estrela
uLeo. Sao exibidos os valores de x? individuais e total, bem como a regido considerada no

seu célculo (sombreada em verde claro).

Os ajustes das linhas espectrais dos elementos nas estrelas de referéncia sao apresenta-
dos no apéndice [A] As abundéancias elementais finais adotadas para Sol, Arcturus e pLeo
estao listadas na tabela Os parametros atmosféricos adotados para Arcturus em FEr-
nandes et al. (2018) e Barbuy et al. (2014) provém da derivagao de Meléndez et al.
(2003). Os parametros adotados para pLeo em Barbuy et al. (2015) provém da derivacao
de Lecureur et al. (2007).
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Tabela 4.2 - Abundancias elementais adotadas para Sol, Arcturus e uLeo. As referéncias utilizadas sao
1: Grevesse, Sauval et.al. (1998), 2: Allende-Prieto et.al. (2001), 3: Meléndez et al. (2003), 4: Ramirez
Allende-Prieto (2011), 5: Ernandes et al. (2018), 6: Barbuy et al. (2014), 7: MacWilliam et al. (2013),
8: Barbuy et al. (2015), 9: Smith, Ruck (2000), 10: Smith et al. (2013), 11: Gratton, Sneden (1990), 12:

Presente trabalho

Elemento  Sol Arcturus nLeo

C 8.55 [1 8.67 -0.08 [3] 8.35 +0.00 [§]
N 797 [1 8.21 40.30 [3] 8.53  +0.56 [§]
0O 8.77 [2 9.20 +40.16 [3] 8.67 -0.10 [§]
Na 6.33 [1 6.44 +40.11 [4] 6.77 +0.44 [9]
Mg 7.58 [1 7.95 +0.37 [4] 7.84 40.26 [10]
Al 6.47 [1 6.81 +0.34 [4] 6.92 +0.45 [11]
Si 7.55 [1 7.88 +0.33 [4] 7.72 40.17 [11]
Ca 6.36 [1 6.47 +40.11 [4] 6.46 +0.10 [12]
Til 5.02 [1 5.29 +0.27 [4] 5.08  +0.06 [9]
Till 5.02 [1 5.23  40.21 [4] 5.08  40.06 [9]

1

1]
1]
2]
1]
1]
1]
1]
1]
1]
1]
Mn 539 (1] 518 -0.21[4] 540 +0.01 [11]
1]
1]
1]
1]
1]
1]
1]
1]
1]
1]

Cu 421 1] 421 +0.00[5 446 +0.25 [12]
7n 460 [1] 460 +0.00[12]  4.60 +0.00 [12]
Sr 290 [1] 280 -0.10[12]  2.82 -0.08 [12]
Y 2241 194 -030[6] 1.94 -0.30 [6]
Zr 260 [1] 232 -028[7 250 -0.10[12]
Ba 213[1] 178 -0.35[12]  2.03 -0.10[12]
La 1221 112 -0.10[12]  0.82 -0.40 [12]
Ce 155 [1] 145 -0.10[12]  1.30 -0.25 [12]
Nd 150 1] 1.60 +0.10 [12]  1.40 -0.20 [12]
Eu 051 [1] 0.74 +023[7] 041 -0.10[12]
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4.5 Ajuste e derivagao das abundancias

O ajuste dos espectros sintéticos ao espectro observado foi feito visualmente para ter-
se mais controle na estimativa do nivel do continuo. O processo de determinacao é feito
sobrepondo-se os espectros observados com os sintéticos em diferentes abundancias para
cada elemento. A convolucao dos espectros sintéticos também é ajustada para reproduzir
corretamente o perfil da linha espectral a ser medida. O valor da abundancia da linha é
estimado de acordo com o nivel do espectro observado em relagao aos espectros sintéticos,
como mostrado nos exemplos da figura [4.5|

Para a derivacao das abundancias de carbono, nitrogénio e oxigénio, devido ao equilibrio
dissociativo entre as moléculas de Cy, CO e CN, o ajuste foi feito de maneira simultanea
para estes elementos, de modo a acompanhar corretamente suas variagoes interdependentes.
Para isto, utilizou-se novamente o reg_analysis para realizar as sinteses decompostas em
tempo real, afim de distinguir entre linhas moleculares e atomicas, como exemplificado na

Figura[£.4] As abundancias foram variadas iterativamente neste processo.

Lo e 104_\-6,,/\7[\—/ ] \ — 7 \. ] 10 R U
0] | (’7' 08 o < \‘A\i/ T A i 0.9
0.8 \‘, , 09 \ / 0.8
\ 06 |/
v/
07 M N P l‘ ‘[ 0.7
06 ! il 06
Y 0.7 0.7 { {r'
05 0.2 W 05
244523-Cl X 244523-C2 244523-01 244523-CN w’ e 244523-CN.
04 p=oais 06 p-oa =005 06 o3 B
5379.5 53800 53805 5381.0 S635 56350 56355 56360 L 62995 63000 63005 63010 6497.5  6498.0 64985  6499.0 63315 63320 63325 6333.0
NN Y — —— 1.0 —==r o~ - = ]
10 Y a"% ‘v»\/ﬁ/\/\,\ =N NS =
0.9 ’ o8 %
/
08
v 0.6
0.7 \/
v 04
06
o7 0.2 \ -
%71 244819-Cl R 244819-C2 244819-0I1 244819-CN U 04| 244819-CN.
04 F-vass 06 F-oss si=os0a0 06 pLoooss =oome
5379.5 5380.0 5380.5 5381.0 5634.0 5634.5 5635.0 5635.5 5636.0 o0 6299.5 6300.0 6300.5 6301.0

6497.5 6498.0 64985  6499.0 63315 63320 63325 63330
x=01318

Figura 4.4: Exemplo da derivagao do carbono, nitrogénio e oxigénio utilizando o reg_analysis.

4.5.1 LinePlot

Para auxiliar na determinacao das abundancias considerando o grande numero de li-
nhas espectrais, foi desenvolvido o LinePlot, um software de plotagem em Python 3. O
LinePlot toma como entrada um arquivo de parametros contendo os nomes dos arquivos
dos espectros observados, os espectros sintéticos individuais ou em lista (indica-se que o
arquivo é uma lista de outros arquivos por um @ no inicio do campo), a espécie quimica,

o comprimento de onda, intervalo de plotagem, correcoes no comprimento de onda e no
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fluxo, estilos e cores das curvas, bem como uma opc¢ao de suavizacao do espectro utilizando
a funcao gaussian_filter da biblioteca scipy.

O software formata automaticamente a drea de plotagem com base no nimero de
graficos (tipicamente um quadro por linha espectral), colunas estipuladas, e parametros
fornecidos. Por meio da edicao do arquivo de parametros, as figuras podem ser atualizadas
com um simples comando de Enter no terminal. O cédigo foi escrito de modo a carregar
o minimo necessario de arquivos entre cada atualizacao e troca de espectros, e para isso,
a estrutura interna de dados se baseia em uma biblioteca de arquivos que os carrega
conforme a demanda. A atualizacao de informagoes foi desenvolvida de modo a remover e
inserir somente elementos necessarios na janela de plotagem, de modo a agilizar a execucao.
Também ¢é possivel produzir os graficos de residuos via comando no terminal. Um exemplo

de arquivo de entrada juntamente com as figuras dos espectros e residuos é exibido na

figura
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Figura 4.5: Exemplo de utilizagao do LinePlot. No quadro superior, o arquivo de parametros.
No quadro central, a figura com os quadros de cada regiao de plotagem. No quadro inferior,

os gréficos de residuos correspondentes.
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4.6 FElementos analisados

Barbuy et al. (2018)) apresenta uma discussao sobre a origem, comportamento e atuais

dados observacionais para os elementos analisados no bojo da Galdxia. Uma referéncia

para o padrdo das abundancias elementais no sol é exibida na figura [4.6]

n
H
I"“I -
He
107 7 l o)
i < /E Ne Pico do ferro
10° 1 il 'i;Mg? ) ke
V]
. A |I| \ ﬂ Ar . n
| | i |:!‘. \ ||‘I [ ", I Ca I\ Ni
} Il Nl '.8," I‘.I { ‘-, Iﬂ Crf II| .lﬂll
107 4 | YAl
AL
' ’ ! v “g,' Co WA Primeiro pico
Cul..
4 RV \Ge
10°4 .. V S\. Kr ) ! .
I..|l )L; & \ Sr Zr Segundo pico Terceiro pico
'\,- i L 1;.&5/‘ Mo sn T¢ XeBa pb
] il ¥ EKRR\L? Pd Cd § ."'\ g’f' ;‘ﬁ Cey
- _ | '.
n Sb S"V \ ‘\j :/\?1 pr——-h |
processo: | r | s | | r | s | Eu thu}( \:
|l]‘l IICII'IIII.IIIIIIIIIIIIIIIICIllliIIIPIC|li|‘l|l|l|IlIIl‘Il.IllII‘I.II Ti |I1IIJIIIIIII1IIIII
0 10 20 30 40 50 60 TU 80 9% 7.

Figura 4.6: Abundancias quimicas dos elementos no sol vs nimero atémico. Sao explicitados
0s picos nas abundéncias e uma referéncia do processo de captura de néutrons responsavel

pela maior parte da nucleossintese dos elementos de primeiro e segundo pico.

4.6.1 FElementos leves

Os elementos leves vém desempenhando papel importante em separar multiplas po-

pulagoes estelares em aglomerados globulares, principalmente via as conhecidas anti-correlagoes

Na-O e Mg-Al (Carretta et al. [2009). Correlagoes N-C (bem como indices espectrais CN-

CH) e anti-correlagdes Na-C também sdo usadas para identificar padroes em multiplas

populagoes (como por exemplo em [Schiavon et al.2017] e |Dias et al.[2018).

4.6.1.1 Carbono

Na presente andlise, as estimativas foram feitas com base na linha atomica em 5380.325

A (disponivel apenas nos espectros do UVES), e pela banda molecular de Swan Cy(0, 1)
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em 5635.5 A, ambas detectédveis porém fracas na maioria dos espectros, permitindo apenas

uma estimativa de limite superior. Um exemplo do ajuste é exibido na figura

256322-C2 402322-C2 402370-C2
. 6 .

5633 5634 5635 5636 5633 5634 5635 5636 5633 5634 5635 5636

402384-C2 402386-C2 412759-C2
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Xt =00508

Figura 4.7: Estimativa da abundancia de carbono e nitrogénio utilizando as bandas molecu-
lares de Cy em 5635.5 A e CN em 5634.5 A em 6 estrelas da amostra GI2012.

4.6.1.2 Nitrogeénio

Para a amostra UV2016 foi utilizada a banda CN(5, 1) em 6332.16 A. Para a amostra
GI2012, foi utilizada a banda de CN em 5634.5 A, ao lado da banda de Cy. Na amostra
G12016, foi utilizada a banda de CN(5, 1) em 6332.16 A e CN em 5634.5 A.

4.6.1.3 Sodio e Aluminio

Nesta andlise, as linhas de Na apresentam boa qualidade no espectros observados e pu-
deram ser bem ajustadas. As duas linhas de Al estavam disponiveis somente nos espectros
UVES, com boa qualidade. A linha em 6698.66 A apresenta um leve blend molecular na
asa esquerda. Para o Na, foi contabilizada a estrutura hiperfina para as linhas em 6154.22

A e 6160.74 A.

4.6.2 FElementos-«

Estes elementos, principais produtos das supernovas de colapso de nticleo (em geral

supernovas de Tipo II), sdo importantes tracadores de populagdes estelares onde houve
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rapido enriquecimento inicial por estas, e uma subsequente cessao da formacgao estelar. Os
produtos das supernovas de Tipo la (tipicamente elementos do pico do ferro) que poluiram
o meio mais tardiamente devido ao longo tempo de evolu¢ao de suas progenitoras (em
comparagao as progenitoras de supernovas de colapso de nicleo) nao contribuiu para as
abundancias observadas devido a uma rapida rarefacao do gas nestas regioes, que impediu
o processo de formagao de novas estrelas. Desta forma, uma razao [o/Fe] elevada indica
uma populagao estelar fruto de um predominante enriquecimento inicial por supernovas

de colapso de nticleo, e portanto, mais antiga.

4.6.2.1 Oxigénio

Nesta andlise foi considerada somente a linha em 6300.3 A, que dependendo das condigoes
de observagao e velocidade radial da estrela, pode apresentar a linha teltirica em emissao
ocultando-a completamente, ou linhas teliricas em absorcao contaminando-a. No caso,
s6 foi possivel utilizar duas das exposicoes da amostra do UVES, onde a linha teldrica
em emissao se apresentava deslocada por conta do movimento terrestre combinado a ve-
locidade radial das estrelas, e linhas teliricas em absorcao nao contaminavam esta linha

estelar do oxigénio.

4.6.2.2 Magnésio

Nesta andlise nao foram consideradas as linhas do tripleto do Mg I por estas nao serem
adequadas para a analise em alta resolucao.As trés linhas do Mg selecionadas, apresentadas
na tabela [4.1], apresentavam muito boa qualidade nos espectros analisados e foi possivel

sua medicao em todas as estrelas onde estas se apresentavam disponiveis.

4.6.2.3 Silicio e célcio

O grande numero de linhas utilizadas nesta andlise proporciona derivacoes de boa
confiabilidade, sendo que a grande maioria das linhas se apresentavam com perfil muito
bem conservado e de facil ajuste, de modo que o espalhamento linha-a-linha se manteve

baixo, como é possivel notar nos erros apresentados mais adiante no capitulo [5
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4.6.2.4 Titanio

Na presente analise foram consideradas 20 linhas de Ti na amostra UV2016, 7 linhas
na amostra GI2012 e 4 linhas na amostra GI2016, todas com boa qualidade, com excecao

da linha em 5384.63 A que foi medida somente na estrela 234816 da amostra do UVES.

4.6.3 Elementos do pico do ferro

Como apresentado em Barbuy et al.|(2018]), os elementos do pico do ferro sao separados
entre o baixo pico do ferro (do Sc ao Fe, produzidos em queima explosiva de O e Si)e alto
pico do ferro (do Co ao Ge, produzidos principalmente pelo processo-s fraco e por alpha-
rich freezeout). O processo s-fraco é responsédvel pela nucleossintese de elementos que vao
do pico do ferro até o estroncio e itrio, que ocorre no final da queima de He e C em estrelas
massivas por meio de captura de néutrons por elementos do grupo do Fe. O alpha-rich
freezeout (congelamento rico em «) é um fenémeno que ocorre em supernovas de colapso
de ntcleo, onde a onda de choque causada pela matéria colapsando no nticleo da estrela se
expande em altas temperaturas, suficientes para romper os nicleos principalmente de Si
em particulas-a, de modo que a rapida expansao e resfriamento da matéria forme nticleos
pesados, porém com uma grande quantidade de particulas-a restando sem recombinar,

resultando em um ’congelamento’ das abundancias.

4.6.3.1 Manganés

Para todas as linhas analisadas, foi contabilizada a estrutura hiperfina das linhas de
Mn, e um exemplo do ajuste das linhas nas estrelas de referéncia é exibido na figura [A.T]
4.6.3.2 Cobre

Para todas as linhas de Cu analisadas foi contabilizada a estrutura hiperfina. A linha em
5105.54 A possui blends moleculares nas asas, porém a maior parte do perfil é conservado,

conforme o ajuste das linhas nas estrelas de referéncia exibido na figura [A.2]

4.6.3.3 Zinco

A linha de Zn em 4810.53 A, disponivel apenas nos espectros UVES, é limpa e apresenta

boa qualidade. A linha em 6362.35 A, usada em todas as amostras, apresenta um blend
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com linhas moleculares, que podem subestimar os valores reais.

4.6.4 Elementos pesados

Os elementos pesados sao produzidos por processos de captura de néutrons por nucleos
mais leves, o que os caracteriza como elementos secundarios, ou seja, que dependem da
nucleossintese prévia de nticleos mais leves. Os dois principais processos conhecidos sao o
processo-s (s de slow, captura lenta de néutrons), subdividido em processo-s fraco, processo-
s principal e processo-s forte, e o processo-r (r de rapid, captura rapida de néutrons), onde
suas origens nao sao tao bem estabelecidas como no processo-s.

A anélise de elementos pesados em estrelas pobres em metais nao é uma tarefa facil,
visto que a maior parte das linhas se encontra nas porgoes mais azuis do espectro 6ptico e
no ultravioleta, dificultando a obtencao de dados de boa qualidade. Além disso, as linhas
disponiveis nas faixas espectrais analisadas sdo muito fracas e/ou apresentam blends com
outras linhas espectrais. Por conta disso, foi realizada a selecao e cuidadosa calibracao
citada na sec¢ao [4.3] tornando possivel uma andalise que contabiliza a influéncia dos blends

e melhora a confiabilidade das abundancias derivadas.

4.6.4.1 Elementos do primeiro pico - estroncio, itrio e zircénio

Os elementos Sr, Y e Zr sao principalmente produzidos pelo processo-s, com possiveis
contribuigoes do processo-r.

Para o Sr, as duas linhas disponiveis nos espectros do UVES sao muito fracas e apa-
recem em blends com linhas mais fortes (como mostrado na figura , de modo que a
presente analise deste elemento representa apenas uma estimativa para os valores de suas
abundancias. O Y e o Zr ja apresentam um maior nimero de linhas limpas e mais fortes,

sendo estas mais confidveis (um exemplo de linhas de Zr é exibido na figura |A .4)).

4.6.4.2 Elementos do segundo pico - bario, lantanio, cério e neodimio

Os elementos Ba, La, Ce e Nd sao produzidos majoritariamente pelo processo-s, porém
também passiveis de contribuicao por processo-r. Para tracar a origem nucleossintética

destes elementos, é necessaria uma comparacao entre estes e o elemento de processo-r puro

Eu.
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As linhas de Ba e La utilizadas na andlise levam em conta a estrutura hiperfina e
principalmente as linhas de Ba apresentam excelente qualidade e bom ajuste nas estrelas
de referéncia (como mostra a figura [A.F). As linhas de La sao mais fracas e se situam
em regioes de maior aglutinacao de linhas, porém se ajustam muito bem aos espectros
das estrelas de referéncia, como exibido na figura[A.6] Para as linhas de Ce e Nd nao foi

contabilizada a estrutura hiperfina.

4.6.4.3 FEuropio

O Eu pode ser utilizado como um tracador do processo-r nas estrelas, sendo aqui
utilizado em comparagao com os outros elementos pesados afim de identificar o enriqueci-
mento por processo-s, onde um dos indicadores para caracterizar tal enriquecimento é uma
abundancia do elemento em questao maior que a abundancia de Eu.

Nas linhas utilizadas nesta andlise, é contabilizada a estrutura hiperfina. Na linha em
6437.6 A (ﬁgura, é possivel notar um blend com uma linha atomica no lado direito da
linha para o sol e i Leo, porém esta nao esta presente em Arcturus, provavelmente devido
a metalicidade mais baixa desta, o que a habilitou para a andlise considerando a baixa

metalicidade das amostras.

4.6.5 Abundancias linha-a-linha

A seguir sao apresentadas as tabelas de abundancias derivadas das linhas espectrais
para cada amostra. As abundancias para a amostra UV2016 sao apresentadas na tabela
4.3 a amostra GI2012 é exibida na tabela[f.4] e finalmente a amostra GI2016 é exibida na
tabela [4.5]

O calculo das abundancias finais para cada elemento foi realizado utilizando a medi-
ana de Harrell-Davis, afim de dar mais importancia as linhas com abundancias préximas,
minimizando o efeito de abundancias muito desviantes. Pra tal, foi utilizada a funcao

hdquantiles do pacote SciPy.

4.7 Analise de erros

Os erros nas abundancias elementais podem ser estimados pelo impacto que os erros

nos parametros atmosféricos produzem na derivacao das abundancias linha-a-linha, visto
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Tabela 4.3 - Abundancias linha-a-linha dos elementos analisados na amostra UV2016.

Ton A 234816 244523 244819 256289 402322 402370  Ion A 234816 244523 244819 256289 402322 402370
CI 5380325 +0.00 +40.20 +0.10 +0.50 +0.00 +0.00 Til 5937.809 +40.70 4040 +0.15 +0.05 +0.00 +0.10
O1 6300.304 +0.40 +0.40 +0.40 +0.40 Til 6064.626 +0.65 +0.45 +0.15 +0.00 +0.00 +0.20
Nal 5682.633 +0.50 +0.00 +0.45 -040 -0.35 +0.35 Til 6126.216 +0.70 +0.50 +0.20 +0.00 +0.00 +0.25
Nal 5688.193 +0.35 +0.00 +0.45 -040 -0.35 +0.30 Til 6312236 +0.60 +0.45 +0.30 +0.15 +0.05 +0.30
Nal 5688.205 +0.35 +0.00 +40.45 -040 -0.35 +0.30 Til 6336.099 +40.60 4040 +0.20 +0.10 -0.10 +40.20
Nal 6154.226 +0.35 +0.05 +40.40 -040 -0.30 +0.30 Til 6554223 +40.50 +0.30 +0.10 -0.10 -0.30 +40.30
Nal 6160.747 +0.50 +0.15 +0.50 -0.30 -0.35 +0.35 Till 4874.009 +0.55 +0.25 +0.15 +0.30 +0.05

Mgl 5528405 +0.55 +0.55 +0.30 +0.05 +0.15 +0.10 Till 4911.194 +0.50 +40.35 — +0.20  +0.00 +0.30
MgI 5711.088 +0.60 +0.50 +0.30 +40.20 +0.20 +0.15 TiIl 5336.786 +0.45 +0.25 +40.30 +0.20 — -0.30
Mgl 6318.720 +0.75 +0.65 +0.40 +40.25 +0.25 +0.20 Till 5418.768 +40.50 +40.20 +0.25 +0.25 +0.20 40.00
All 6696.018 +0.60 +0.20 +40.35 +40.10 -0.25 +0.75 MnI 5394.677 +0.15 -0.05 -0.40 -040 -0.60 -0.35
AlT 6698.667 +0.70 +0.40 +40.65 +40.10 +40.00 +1.00 MnI 6013.510 +0.20 -0.05 -0.30 -0.50 -0.50  -0.35
Sil 5645.613 +0.55 +0.60 +40.50 +40.30 4025 +0.25 MnI 6016.670 +0.05 -0.15 -0.40 -0.50 -0.60 -0.35
Sil 5665.555 +0.60 +0.50 +40.40 +40.15 +0.20 +0.25 MnI 6021.800 +40.10 -0.15 -0.35 -0.45 -0.50 -0.35
Sil 5666.677 +0.60 +0.55 40.35 +40.20 — +0.30 Cul 5105548 +40.25 -0.05 -0.20 -0.40 -0.50  -0.30
Sil 5684.484 +0.60 +0.45 +40.30 +40.15 4025 +0.25 Cul 5218202 +0.25 -0.10 -0.10 -0.40 -0.30

Sil 5690.425 +0.55 +0.50 +40.35 +40.15 4025 +0.25 Zn1 4810.529 +0.00 +0.00 +0.20 -0.30 -0.15  -0.35
Sil 5701.104 +0.55 +0.55 +40.30 +40.25 +0.20 +0.30 Znl 6362.350 -0.25 +0.30 +0.30 -0.40 — -+0.05
Sil 5772.146 +0.60 — — — — — Sr1  4872.490 +0.60 +40.60 — — — —
Sil 5948541 +0.55 +0.45 +40.30 +40.10 +0.10 +0.30 SrI  6503.991 +0.30 — +0.70  -0.30 — +0.20
Sil 6131573 +0.60 +0.40 +40.35 +0.30 YI  4819.638 +0.20

Sil 6131.852 +0.55 +0.60 4045 4025 +40.15 +0.35 YI 6435.005 +0.30 +0.70 +0.60 +0.00 — +0.35
Sil 6145.016 +0.60 +0.50 +40.45 4045 +0.15 +0.40 YII 4982130 +0.20 +40.45 +0.65 -0.05 -0.15 +0.00
Sil 6155.134 +0.60 +0.40 +40.35 40.05 +0.20 +0.30 Y II 5087.419 +0.05 +0.25 40.65 -0.20 -0.05 +0.05
Cal 5512980 +40.50 +40.05 +0.25 +0.00 -0.05 -0.05 YII 5119.112 +0.25 +40.45 +40.60 +0.05  +0.30
Cal 5588.749 +0.50 +40.10 +40.15 +0.15 +0.05 +0.15 Y II 57288387  — +0.60 +0.85 +0.05 +0.30 —
Cal 5590.114 +0.65 4020 4030 +0.30 +0.20 +0.25 YII 6795.394 +0.20 +0.55 +0.90 — +0.05  +0.40
Cal 6102.723 +0.60 +40.15 +0.25 +0.05 +0.15 +0.25 Zr 1 4805.875 +40.35 +0.55 +0.60 — +0.45  +0.60
Cal 6122217 +40.50 +40.15 +0.15 +0.15 +0.10 +0.20 Zr1 6127455 4040 +0.70 +0.85 +40.00 -0.10 +0.65
Cal 6156.023 +0.60 +40.30 +0.30 +0.15 Zr1  6134.555 +045 +0.70 +0.70 -0.30  -0.05 +0.65
Cal 6161.297 +0.60 +40.35 +0.30 +0.05 +0.10 +0.25 Zr1  6143.200 +045 +0.70 +0.75 -0.30 — +0.65
Cal 6162.173 +0.30 +40.20 +0.25 +0.00 +0.05 +0.25 Zr 1T 5350.083 +40.05 +0.65 +0.90 — +0.30 —
Cal 6163.755 +0.60 +40.30 +0.30 +0.05 +0.05 +0.35 Zr II 5350.350 +0.30 +0.65 +0.75 +40.10 +40.30 +0.40
Cal 6166.439 +0.65 +40.30 +0.30 +0.05 +0.10 +0.30 Ba Il 5853.675 +0.45 4090 -0.05 +0.05 +0.00 +0.30
Cal 6169.042 +40.65 4020 4030 +0.15 +0.20 +0.50 Ba Il 6141.713 +0.25 4090 -0.30 +0.05 +0.00 +40.30
Cal 6169.563 +0.60 4025 4025 +0.20 +0.10 +0.25 Ball 6496.898 +0.20 +0.90 -0.30 +0.10 -0.05 +0.35
Cal 6439.075 +0.40 40.00 +0.20 +0.05 +0.15 +0.10 La Il 4804.040 +0.25 40.90 — +0.30  +0.10 +0.10
Cal 6455.598 +0.50 +40.25 +0.30 +0.00 -0.10 +0.20 La Il 5122990 +40.30 +0.80 +0.35 +0.05 +0.10 +40.25
Cal 6471.662 +0.45 +40.15 4025 +0.05 +0.05 +0.15 La Il 5303.550 +0.15 +1.00 +0.30  +0.30
Cal 6493.781 +40.50 +40.30 +0.30 +0.10 +0.25 +0.25 Lall 6262.300 +0.35 +1.10 +0.35 +0.05 +0.05 +0.45
Cal 6499.650 +0.60 +40.30 +0.20 +0.10 +0.20 +0.00 Ce Il 5274.229 +40.20 +0.90 — +0.15  +0.00 +0.30
Til 4899.909 — +0.40 +0.10 -0.10 — +0.00 Ce Il 5330.548 +0.30 +1.05 — +0.30  +0.30 —
Til 4926.148 +0.60 +0.45 +40.30 +0.20 Ce I 5975.818 +1.20 +045 +0.30 +0.30 +0.25
Til 5043.584 +0.30 +0.40 -0.05 40.20 -0.05 +0.15 Cell 6043.373 +0.30 +1.10 +0.30 +0.60
Til 5219.702 +0.60 +0.50 +0.20 -0.10 -0.15 — NdII 4811.352 +0.30 +40.60 — — +0.00 —
Til 5295.776 +0.60 +0.45 +0.20 — +0.10  +0.15 NdII 5319.810 — +1.05 +0.20 +0.35 +0.30 +0.15
Til 5384.629 +0.60 — — — — — Nd II 5740.865 +0.45 +40.90 +0.35 — — +0.35
Til 5866.451 +0.65 +0.30 +0.20 +40.05 -0.05 +0.05 Nd IT 5842.370 +1.10

Til 5903.315 +0.60 +0.60 +0.20 +0.00 — — NdII 6740.078 +0.60 +1.20 +0.25 +0.35 +0.30 +0.35
Til 5918536 +0.65 +0.30 +0.15 +40.05 +0.00 +0.20 Eull 6437.640 +0.65 +40.60 +0.30 +0.35 +0.30 +0.35
Til 5922.110 +0.70 +0.30 +40.25 40.00 -0.10  +0.20 Eull 6645.064 +40.70 +40.60 +0.40 +0.45 +0.35 4045
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Tabela 4.4 - Abundancias linha-a-linha dos elementos analisados na amostra GI2012.

Ton A 78126 89531 234816 244523 244819 244853 256289 256322 402322 402370 402384 402386 412759 554709
Nal 5682.633 +0.25 +0.30 -0.05 +0.60 +0.30 -0.15 +0.20 +0.60 -0.30 +0.60 +40.60 +0.00 +0.10
Nal 5688.193 +0.30 +0.30 +0.00 +045 4030 -0.05 +40.05 +0.50 -0.30 +0.60 +0.30 +0.05 +0.10
Nal 5688.205 +0.30 +0.30 +0.00 +045 4030 -0.05 +40.00 +0.50 -0.30 +0.60 +0.30 +0.05 +0.10
Mgl 5711.088 +0.35 +0.30 +0.60 +040 4030 +0.45 4030 +0.55 +0.15 +0.30 +0.05 +0.35 +0.50
Sil  5665.555 ~— 4045 +0.30 4045 +0.50 +0.30 +0.30 +0.35 +4+0.50 +0.15 +0.60 +0.60 +0.60 +0.60
Sil  5666.677 — 4045 — — — +0.30  +0.30 +0.60 +0.30 +0.30 +0.60 — +0.60  +0.65
Sil  5690.425 — 4035 +0.35 +40.60 +040 +0.35 +0.30 +0.40 +0.30 +0.10 +0.50 +0.50 +0.60 +0.70
Sil 5701.104 — 4045 4030 +0.40 +0.55 4045 +0.30 +0.55 4040 4020 +0.50 +0.60 +40.60 +0.60
Sil 5772146 — 4035 4040 +0.60 +0.60 +40.35 +0.30 +0.60 +0.60 +0.20 +0.60 +0.60 +0.60 +40.70
Sil  5793.073 — 4040 4035 +0.55 +0.60 +40.40 +0.35 +0.60 +0.60 4020 +0.70 +0.60 +40.55 +0.65
Sil 5948541 +0.30 +0.30 +0.10 +40.20 +0.30 +0.10 +40.00 +0.30 +0.30 +40.00 +0.25 — +0.30  +0.60
Sil  6131.573 +0.45 — — +0.60 — +0.30  +0.35 +0.35 +0.30 +0.25 +0.55 — +0.60 —
Sil  6131.852 +0.45 — +0.30  +0.45 — +045 +0.30 +0.35 +0.30 +40.25 +0.55 +40.00 +0.60 —
Sil  6145.016 — — — — — — — — — — — +0.00  +0.00 —
Cal 5867.562 +0.30 +0.25 — +0.30 — -+0.30 — — +0.30  +0.15 +0.45 +0.60 +0.25 +0.50
Cal 6102.723 +0.30 4+0.30 +0.15 +40.15 +0.30 +0.30 +40.30 -0.25 40.30 +0.20 +0.35 +40.60 +0.25 +0.30
Cal 6122217 +0.35 +0.25 +0.15 +40.30 +0.30 +0.30 +40.30 -0.20 40.00 +0.10 +0.30 +40.60 +0.15 +0.30
Til 5866.451 +0.00 +0.20 +0.05 +40.20 +0.30 +0.00 +0.00 -0.30 +0.30 -0.30 +40.00 +0.10 +0.30 +0.15
Til 5903.315 +0.00 +0.10 +0.15 +0.20 — — — +0.05  +0.30 — +0.30  +0.05 +0.15 +0.45
Til 5918.536 +0.00 +0.00 +0.00 +0.05 +0.20 +0.00 +0.00 -0.05 +0.25 +0.00 +0.20 +0.05 +0.20 +0.15
Til 5922.110 +0.00 +0.10 +0.10 +0.25 +0.30 +0.00 +0.10 -0.05 +0.30 +0.20  +0.00 +0.20 +0.30
Til 5937.809 +0.10 +0.30 -+0.20 +0.15  +0.00 +0.30 +0.05 +0.15  +0.20

Til 6064.626 +0.10 +0.30 +0.15 +40.30 +0.30 +0.00 +40.05 +0.05 +40.30 +0.10 +0.30 +0.30 +0.20 +0.30
Til 6126.216 +0.00 +0.30 +0.30 +0.30 +0.30 +0.10 +40.05 +0.00 +0.30 +0.00 +0.25 +0.20 +0.20 +0.30
MnI 6013.510 +0.10 +0.00 -0.10 -0.05 -0.30 -0.30 -0.30 -0.05 -0.30 -045 -0.30 +40.00 -0.30 -0.20
MnlI 6016.670 +0.00 -0.05 -0.10 -0.25 -0.30 -0.30 -0.35 -0.10 -0.30 -045 -0.30 +40.00 -0.30 -0.25
MnI 6021.800 +0.20 -0.10 -0.30 -0.30 -0.40 -0.30 -0.30 -0.30 -0.30 -0.60 -0.30 -0.30 -0.30 -0.20
Cul 5782126 — 40.00 -0.05 +40.00 +0.00 -0.15 -0.30 +0.00 +40.00 -0.30 +0.00 +40.00 +0.10 +0.30
YII 5728887 — — +0.00 +0.35 +0.70 — +0.00 +0.00 +0.60 +0.05 +0.40 — +0.30  +0.55
Zr1 6127455 +0.00 +0.00 +0.00 +0.30 +0.75 +0.00 +0.40 -0.20 +0.50 +0.00 — +0.15  +0.05 +0.60
Zr1  6134.555 -0.10 -0.20 — +0.30  +0.60 — +0.30  -0.30  +0.50 +0.00 — +0.15  +0.00 +0.55
Zr1  6143.200 — — +0.05 — — — — — +0.45 — +0.40  +0.05 — +0.60
Ball 5853.675 -0.55 +0.00 +0.00 +1.20 +0.00 +0.20 +0.65 -0.30 +0.60 +0.00 +0.30 -0.25 +0.55 +0.65
Ba Il 6141.713 -0.45 — +0.00 — — — — — +0.30 -0.15 40.25 -0.25 40.25 +0.55
Ce Il 5768.891 —  40.30 +0.20 — — -+0.20 — — +0.45 — — +0.40 — +0.60
Ce Il 5975818 —  40.60 — — — — — — — — — — +0.60  +0.60
Ce Il 6043.373 +0.00 -0.20 — +1.00 — — — — -+0.50 — +0.30  +0.30 — +0.60
Nd II 5740.865 —  4+0.15 +0.30 +0.85 — — +0.00  +0.30 +0.30 +0.30 +0.60 +0.20 +0.30 +0.60
Nd IT 5842.370 +0.00 +0.20 — -+1.00 — — — — — — +0.60 — — —
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Tabela 4.5 - Abundancias linha-a-linha dos elementos analisados na amostra GI2016.

ITon A 244551 244555 256298 402371 402508 402608
Nal 5682.633 +0.15 +0.05 +0.25 -0.30 +0.40 -0.15
Nal 5688.193 +40.05 +0.15 +40.35 -0.30 +0.50 -0.20
Nal 5688.205 +40.05 +0.15 +40.35 -0.30 +0.50 -0.20
Nal 6154.226 +0.10 +0.15 +40.35 -0.05 +0.45 40.00
Nal 6160.747 +0.15 +0.30 +40.35 -0.05 +045 -0.15
Mgl 5711.088 +0.50 +0.30 +40.30 +0.30 +40.35 +0.35
Mgl 6318.720 +0.60 +0.50 +40.35 +0.35 +40.60 +0.45
Sil  5645.613 +40.30 +0.00 +40.35 +0.50 +0.35 +40.40
Sil  5665.555 +0.30 +0.50 +40.25 +0.15 +0.30 —
Sil  5666.677 +0.30 +0.35 +40.20

Sil  5684.484 +0.30 +0.30 +40.30 +0.30 +0.25 +0.15
Sil  5690.425 +0.25 +0.25 +0.20 +0.20 +0.10 +0.00
Sil  5701.104 +0.30 +0.35 +0.20 +0.50 +0.40 +0.30
Sil  5772.146  — +0.40 +0.30 +0.30 +0.50 +0.35
Sil  6131.573 +40.30 +0.35 40.35 +0.30 +0.30 +40.30
Sil  6131.852 +0.40 +0.35 +40.35 +0.30 — +0.30
Sil  6145.016 +0.30 +0.30 +0.25 +0.40 +0.35 —
Sil  6155.134 +40.30 +0.25 40.30 +0.30 +0.35 +40.00
Cal 6122217 +0.25 4025 +0.20 +0.20 +0.20 +0.00
Cal 6156.023 +0.30 +0.30

Cal 6161.297 +0.25 4020 +0.20 +0.15 +0.25 +40.25
Cal 6162.173 +0.25 +0.20 +0.05 +0.20 +0.15 +40.15
Cal 6163.755 +0.25 +0.30 +40.30 +0.15 +0.30 +40.30
Cal 6166.439 +0.30 +0.20 +40.10 +0.30 +0.15 40.30
Cal 6169.042 +0.30 +0.30 +40.30 +0.15 +40.30 +0.15
Cal 6169.563 +0.20 +0.15 +0.30 +0.15 +0.20 +0.15
Cal 6439.075 +0.30 +0.30 +0.25 +0.30 +0.25 +0.30
Cal 6455.598 +0.20 +0.15 +40.00 +40.05 +0.10 +40.30
Cal 6471.662 +0.25 +0.20 +0.15 +0.10 +0.15 +0.30
Cal 6493.781 +0.30 +0.25 +0.30 +0.30 +0.30 +0.30
Cal 6499.650 +0.30 +0.30 +0.10 +0.00 +0.30 +0.30
Til 6126.216 +0.15 +0.25 40.30 +0.30 +0.20 40.40
Til 6312.236 +0.15 +40.25 +40.15 — +0.30 —
Til 6336.099 +0.15 +0.30 +0.30 +0.30 — —+0.30
Til 6554223 +0.15 +0.30 +0.25 — -0.25 +0.30
Cul 5782126 -0.30 -0.20 40.05 +40.00 +0.05 +40.00
Znl 6362.350 +0.00 +0.25 +0.35 +0.30 +0.60
Y II  5728.887 — +0.40 +0.70 +0.60 +0.35 +40.30
YI  6435.006 +0.15 +40.30 +0.30 — — —
Zr1 6127455 +0.30 +0.30 +40.55 +0.30 +0.30 —
Zr 1 6134.555 — — +0.40  +0.35 +0.35 —
Zr1  6143.200 +0.30 +0.35 +40.35 +0.50 +0.40 +40.60
Ba Il 5853.675 -0.05 +0.00 +0.05 +0.35 -0.20  -0.30
Ba Il 6141.713 +0.00 +0.15 +0.05 +0.60 -0.20  -0.10
LaIl 6262.300 -0.15 +0.00 +0.30 +40.30 +0.00 +0.30
Nd IT 5740.865 +0.30 +0.00

Eull 6437.640 — +0.45 +0.45 — — —
Eu Il 6645.064 +0.35 +0.20 4045 +0.30 +0.35 40.30
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Tabela 4.6 - Faixas da escala de calibragao para os erros nas abundancias em funcao dos erros nos

parametros atmosféricos e estrelas utilizadas para cada faixa de temperatura e gravidade.

Parametro Faixas

Tess 4000 - 4250 4250 - 4500 4500 - 4750 4750 - 5000
log g 0.75-1.25 125-1.75 1.75-225 2.25-275
vt 0.8-1.1 1.1-14 1.4-1.7 1.7-2.0
referéncia 402386 234816 554709 402608

que o perfil e forca das linhas é dependente da temperatura e pressao do ambiente fisico
da fotosfera.

Na estimativa do impacto de cada parametro atmosférico nas abundancias derivadas,
foi criada uma escala de calibracao da amostra para estimar a variagao da abundancia em
funcao da variacao de cada parametro em faixas de temperatura, gravidade e velocidade
de micro-turbuléncia. Assim, os erros nas abundancias de cada elemento para cada estrela
podem ser calculados diretamente com base nos erros dos parametros determinados para

cada uma, e na dispersao das abundancias linha-a-linha.

4.7.1 Escala de calibracao da variacao das abundancias

Para efetuar a calibragao, foram selecionadas quatro estrelas das amostras do GIRAFFE
que cobrissem de maneira razoavelmente uniforme o espago amostral de temperaturas
e gravidades. Para a velocidade de micro-turbuléncia, as estrelas selecionadas cobriam
uma faixa mais limitada do espago amostral, portanto foi feita uma extrapolacao para as
faixas nao cobertas. As estrelas foram selecionadas também de modo que o valor de sua
metalicidade ndo desviasse em mais de 0.2 do valor estabelecido de [Fe/H] = -1.0. Na
tabela sao exibidas as faixas de parametros e as estrelas selecionadas para compor a
escala de calibragao.

Como o objetivo desta andlise de erros é determinar apenas as variagoes nas abundancias,
estas foram fixadas nos valores solares para cada estrela e realizada a sintese espectral com
os parametros originais de cada uma para que esta fosse usada como um espectro de
referéncia, de modo que todos os elementos disponiveis na amostra do UVES também pu-
dessem ser avaliados. Ap0s isso, foram realizadas sinteses variando-se a temperatura em

+80 K, a gravidade em £0.25 dex, e a velocidade de micro-turbuléncia em +0.20 km/s.
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Tabela 4.7 - Variagoes nas abundancias de cada elemento em fungao da variagao da temperatura efetiva,

separadas por faixas.

402386 234816 554709 402608
Terr (K) 4020 4380 4690 4930

AT (K) 480 -80 +80 -80 -+80 -80 +80 -80

Na +0.08 -0.08 +0.05 -0.10 +0.05 -0.07 +0.10 -0.07
Mg +0.00 +0.00 +0.05 +0.00 +0.05 -0.05 +0.12 -0.05
Al +0.08 -0.05 +0.05 -0.10 +0.05 -0.05 +0.10 -0.05
Si -0.05 +0.07 -0.03 +40.05 +0.00 +0.00 -0.05 +0.01
Ca +0.10 -0.08 +0.10 -0.10 +0.08 -0.08 +0.15 -0.07
Ti +0.15 -0.15 +0.17 -0.15 +0.12 -0.15 +0.25 -0.15
Mn +0.05 -0.02 +0.12 -0.10 +40.13 -0.12 +40.25 -0.12
Cu +0.03 +0.00 +0.03 -0.05 +0.08 -0.05 +0.20 -0.08
Zn -0.08 +0.08 -0.05 +0.05 -0.02 +0.03 +0.00 +0.00
Sr +0.10 -0.15 +0.10 -0.15 +0.05 -0.10 +0.15 -0.10
Y -0.03 +0.03 -0.03 +0.00 -0.02 +0.02 +0.00 +0.00
Zr +0.18 -0.15 +0.15 -0.20 +0.15 -0.18 +0.30 -0.18
Ba +0.00 +0.00 +0.05 -0.05 +0.05 -0.05 +0.10 -0.07
La +0.05 -0.03 +0.02 -0.03 +0.02 -0.05 +0.15 -0.10
Ce +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.05 +0.00 +0.03 -0.01
Nd +0.03 -0.03 +40.03 -0.05 +40.02 -0.03 +40.05 -0.02
Eu -0.02 +0.02 -0.02 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00

Na calibracao das faixas de temperatura, no caso de elementos cujas linhas cobriam
uma amplitude de mais de 2 eV no valor do Y., foram consideradas ao menos trés linhas
com diferentes valores de X..c, € delas tomada uma média afim de minimizar os efeitos
de desvio do equilibrio de excitacao, visto que este parametro de formacgao é sensivel a
temperatura. Para elementos cujas linhas apresentavam a amplitude no x.,. menor que 2
eV, foi escolhida apenas uma linha espectral o mais livre possivel de blends. As variacoes
nas abundancias foram determinadas ajustando-se as linhas as sinteses, da mesma forma
que foi feita a determinacao das dos valores das abundancias. Os valores usados para a
calibracao sao exibidos nas tabelas e[d.9

Para cada faixa e para cada elemento foi ajustado um polinomio de segundo grau na
variacao da abundancia versus a variacao no parametro atmosférico, de modo a calibrar
cada um deles para poder refletir os erros determinados nos parametros atmosféricos para
cada estrela.

Foi notado que o erro nas abundéancias devido a velocidade de micro-turbuléncia (vt)
possuem uma dependéncia com a temperatura, de modo que as variagoes nas abundancias

sao mais sensiveis a variagoes na vt em temperaturas mais baixas. Para contabilizar
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Tabela 4.8 - Variagoes nas abundéncias de cada elemento em fungao da variacao da gravidade, separadas

por faixas.

402386 234816 554709 402608
log g 0.82 1.76 2.22 2.57

Alogg +0.25 -0.25 +0.25 -0.25 +40.25 -0.25 +0.25 -0.25

Na +0.03 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Mg +0.03 -0.02 +40.02 -0.02 +40.00 +40.00 +40.00 +0.00

Al +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Si +0.07 -0.05 +0.06 -0.08 +0.05 -0.05 +40.03 -0.04
Ca +0.05 -0.02 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Ti +0.04 -0.05 +0.03 -0.02 +0.00 +0.00 +0.00 40.00

Mn +0.10 -0.08 +0.07 -0.05 +0.03 -0.02 +0.00 +0.00
Cu +0.10 -0.05 +0.05 -0.05 +0.05 -0.04 +0.03 -0.02
Zn +0.07 -0.05 +0.08 -0.08 +0.09 -0.07 40.07 -0.08

Sr +0.00 -0.05 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Y +0.10 -0.12 +0.12 -0.13 +0.10 -0.13 +40.09 -0.13
Zr +0.07 -0.07 +0.03 -0.03 +0.01 -0.01 +0.00 +0.00

Ba +0.10 -0.13 +40.10 -0.13 +0.12 -0.12 +40.08 -0.11
La +0.13 +0.00 +0.10 -0.12 +0.08 -0.10 +0.07 -0.09
Ce +0.10 -0.10 +0.10 -0.12 +0.07 -0.12 +0.08 -0.12
Nd +0.10 -0.12 +0.10 -0.13 +0.08 -0.12 +0.08 -0.13
Eu +0.10 -0.13 +0.10 -0.12 +0.08 -0.12 +0.09 -0.13

Tabela 4.9 - Variagbes nas abundancias de cada elemento em funcao da variacao da velocidade de

micro-turbuléncia.

402386 234816 554709 402608
vt (km/s) 1.54 1.25 1.45 1.22

Avt (km/s) 402 -02 402 -02 402 -02 402 -0.2

Na +0.00 +0.02 +0.00 +0.01 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Mg -0.07 40.07 -0.07 +40.07 -0.03 +40.03 -0.02 +40.02
Al -0.01 +0.02 -0.01 +0.02 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Si +0.00 +0.01 -0.01 +40.01 40.00 +40.00 +0.00 40.00
Ca -0.07 +0.10 -0.07 +0.08 -0.03 +0.03 -0.02 +0.02
Ti -0.07 40.10 -0.06 +40.06 -0.01 40.01 40.00 +40.00
Mn -0.09 +40.10 -0.08 +0.08 -0.04 +40.07 -0.01 +40.01
Cu -0.05 4+0.10 -0.07 +0.07 -0.03 +0.05 -0.03 +0.03
Zn -0.07 40.09 -0.10 +40.10 -0.07 40.08 -0.07 +40.07
Sr -0.01  -0.02 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Y +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 40.00 +40.00 +0.00 +0.00
Zr -0.05 +0.08 -0.02 +0.02 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Ba -0.30 40.27 -0.28 +40.25 -0.23 +40.23 -0.22 +40.23
La +0.08 +0.06 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Ce -0.03  +0.04 -0.02 +0.03 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
Nd +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 40.00 +40.00 +40.00 +0.00

Eu +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00 +0.00
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propriamente este efeito, para cada elemento, foram ajustadas trés superficies, uma para
cada variagao da vt (cada variagdo é uma amostragem da calibracdo, correspondendo a -0.2
km/s, +0 km/s e +0.2 km/s), com o dominio de cada uma sendo a temperatura e a vt, e o
terceiro eixo correspondendo as variagoes nas abundancias determinadas via sintese. Para
cada estrela, sao avaliadas as variagoes das abundancias em cada uma das trés superficies
na coordenada correspondente a temperatura e vt, e com estes é tracado o polindmio de
calibracao para a determinagao do erro nas abundancias relacionado ao erro na vt.

No célculo final dos erros, para cada elemento é tomada a raiz da soma quadratica
dos erros nas abundancias devido a cada parametro atmosférico (obtendo-se um erro total
dos parametros atmosféricos refletidos nas abundancias), e o erro-padrao da mediana das
abundancias linha-a-linha (utilizando a técnica do jackknife pela funcao hdquantiles_sd do
pacote SciPy). Como erro final, é tomada a raiz da soma quadratica destas duas grandezas.
Desta forma, sao levados em conta tanto os erros nos parametros atmosféricos quanto a
incerteza devido ao espalhamento das abundancias linha-a-linha.

As abundancias finais e respectivos erros sao apresentadas no capitulo [5| para a amostra
UV2016 na tabela [5.4] para a amostra GI2012 na tabela e para a amostra GI2016 na
tabela [C.3]
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Capitulo 5

Resultados

Na Iniciagao Cientifica (2012-2016) participei de todos os passos da andlise dos dados
para as 4 estrelas do aglomerado NGC 6522 com dados UVES. Deste trabalho resultou o
artigo (Barbuy et al.| (2014))):

“High resolution abundance analysis of red giants in the bulge globular cluster NGC
6522”, B. Barbuy, C. Chiappini, E. Cantelli, E. Depagne, M. Pignatari, R. Hirschi, G.
Cescutti, S. Ortolani, V. Hill, M. Zoccali, D. Minniti, M. Trevisan, E. Bica, A. Gémez:
2014, Astronomy & Astrophysics, 570, A76

Também contribui principalmente com reducao de dados e medidas de larguras equi-
valentes para os trabalhos publicados em:

“Looking for imprints from the first stellar generation in metal-poor bulge field stars”,
C. Siqueira-Mello, B. Barbuy, C. Chiappini, K. Freeman, M. Ness, E. Depagne, M. Pigna-
tari, R. Hirschi, U. Frischknecht, G. Meynet, A. Maeder, E. Cantelli: 2016, Astronomy &
Astrophysics, 593, 79

“High-resolution abundance analysis of red giants in the metal-poor bulge globular
cluster HP 17, B. Barbuy, E. Cantelli, A. Vemado, H. Ernandes, S. Ortolani, I. Saviane,
E. Bica, D. Minniti, B. Dias, Y. Momany, V. Hill, M. Zoccali, C. Siqueira-Mello: 2016,
Astronomy & Astrophysics, 591, 53

Na presente dissertacdao, o objetivo é a andlise da amostra GI2012 e das amostras
GI2016 e UV2016, conforme descrito no capitulo 2. Apresentamos aqui portanto os resul-
tados anteriores obtidos para o NGC 6522, e os parametros atmosféricos e resultados de

abundancias para a nova amostra.
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5.1 Resultados anteriores

Em Barbuy et al. (2009)), foram apresentados os primeiros resultados espectroscépicos
de 8 estrelas gigantes do aglomerado globular NGC 6522. Recentemente com dados fo-
tométricos do telescopio espacial Hubble, Kerber et al.| (2018]) concluiu que o aglomerado
tem pelo menos duas populagoes estelares. Portanto, NGC 6522 é um importante protétipo
das primeiras fases do enriquecimento quimico do bojo, e em termos mais gerais, do Uni-
verso. As razoes [o/Fe] medidas em |Barbuy et al| (2009)) e Barbuy et al.| (2014) mostram
excesso de elementos-a, sugerindo que o gas a partir do qual essas estrelas se formaram
teria sido enriquecido por estrelas massivas que poluiram o meio via supernovas de tipo II.
Com respeito a elementos pesados de captura de néutrons, Barbuy et al.| (2009) mostrou
que o elemento de processo-r Eu e os elementos de processo-s Ba e La também foram encon-
trados superabundantes, com uma dispersao de estrela-a-estrela, como mostrado na figura
[1.2] As abundéncias finais para cada estrela sao exibidas na tabela 5.1 Enquanto a sobre-
abundancia de Eu é consistente com a assinatura de enriquecimento por estrelas massivas,
o enriquecimento anomalo de Ba e La em algumas das estrelas era dificil de reconciliar
com a alta idade de NGC 6522. A questao é que a maior parte do Ba e La encontrados
no sistema solar e na Galaxia, foram produzidos por estrelas de baixa massa no ramo
assintotico das gigantes (AGB), que no cenario do bojo, nao teriam tido tempo de evoluir
e enriquecer o meio interestelar antes das estrelas presentes atualmente no aglomerado se
formarem.

Como sugerido em (Chiappini et al. (2011)), com base nos excessos de abundancias de
Ba, Y, La, Sr e limites superiores da abundancia de Carbono (figura , sao possiveis
os cenarios onde o enriquecimento de Sr, Y, Ba e La se deu por processo-s em estrelas
massivas com rapida rotagao, ou por processo-s em estrelas AGB em sistemas binarios,
com metalicidade inicial coincidindo com a metalicidade do aglomerado ([Fe/H] ~ -1).
Como mostrado em |Chiappini et al.| (2011), o primeiro cenario é capaz de reproduzir o
conjunto de abundancias de todas as estrelas observadas, enquanto que o segundo cenario
s6 explicaria 5 delas, e nao explicaria aquelas com valores mais altos de Y e Ba.

Em Barbuy et al.| (2014), 4 das estrelas de Barbuy et al.| (2009) foram re-analisadas em
mais alta resolugao (amostra UV2012), tendo seus parametros atmosféricos re-derivados e

suas abundancias elementais também re-derivadas. Com os novos resultados, a adequacao



Secao 5.1. Resultados anteriores 111

Tabela 5.1 - Parametros espectroscépicos, abundéancias elementais para as estrelas analisadas em [Barbuy
et al| (2009).

Estrela B-8 B-107 B-108 B-118 B-122 B-128 B-130 F-121
Parametros espectroscépicos

Terr (K) 4600 4900 4700 4700 4800 4800 4800 4750
log G 2.0 2.1 2.6 2.6 2.6 2.7 2.3 2.3

[Fe/H] -1.03 -1.11 -1.10 -0.84 -0.87 -0.79 -1.09 -1.15
vt (km/s) 1.40 140 080 130 1.10 130 1.40 1.30

Abundéancias elementais

[O/Fe] +0.25 +0.50 +0.70 +0.30 +0.70 —  +0.50 +0.50
[Na/Fe] +0.35 -0.30 -0.15> +0.10 +0.15 +0.10 +0.15 -0.10
[Mg/Fe]  +0.10 40.27 +0.33 +0.20 +0.20 +0.25 +40.40 +0.40
[Si/Fe] +0.34 +0.20 +0.20 +0.29 +0.13 +0.24 +0.35 +0.27
[Ca/Fe] +0.15 +0.04 +0.18 +0.21 +0.21 40.16 +0.23 +0.16
[
[
[
[

Ti/Fe] +0.12 40.14 +0.21 +0.11 +0.19 +40.17 +0.21 +0.16
Eu/Fe] +0.50 +0.00 +0.50 +0.50 +0.30 +0.00 +0.80 +0.50
Ba/Fe] +0.95 +0.50 +0.00 +1.00 +0.60 +0.90 +0.25 -0.25
La/Fe] +0.50 +0.50 +0.30 +0.50 +0.30 — —  +0.00




112 Capitulo 5. Resultados

da razao [Y/Ba] aos novos modelos deixou em aberto as duas possibilidades: enriqueci-

mento por spinstars ou transferéncia de massa em estrelas AGB.

2.0 ! ! ! T T T T
1.5 :

1.0
0.5

[Y/Ba]

0.0
— 0B

80 -2 -20 -18 -10 —-05 00 05
[Fe/H]

k)

I : I N
—4.5 -4.0 -3.5 -3.0 =25 -2.0 -1.5 -1.0 -0.5 0.0
log N,

stars

Figura 5.1: Razao [Y/Ba] vs [Fe/H] (IBarbuy et al.l, |2014I) das 4 estrelas re-analisadas (qua-

drados azuis cheios), valores anteriores de Barbuy et al. (2009) (quadrados azuis vazios) em

comparagao com as abundancias da literatura de Yong et al. (2014) para M 62 (pentdgonos
magenta) e Bensby et al. (2013) para as estrelas com mais de 11 Gyr (tridngulos verdes).
Também mostramos as previsdes do modelo de evolu¢do quimica para o bojo (veja escala de
densidade na barra de cores na parte inferior a figura), onde a contribuigdo de ambas spins-
tars e supernovas dirigidas magneto-rotacionalmente (MRD) s@o levadas em consideragao
(ver Chiappini et al. (2014), Cescutti, Chiappini (2014), Cescutti et al. (2013)).

5.2 Resultados atuais

5.2.1 Parametros atmosféricos

Como resultados da analise realizada, sao apresentados os parametros atmosféricos
espectroscépicos das estrelas da amostra do UVES na tabela[5.3] e resultados preliminares
das amostras do GIRAFFE na tabela do apéndice [C] bem como seus respectivos erros

determinados pelo método descrito na secao
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Tabela 5.2 - Parametros espectroscépicos, abundancias e razoes elementais para as estrelas analisadas

em [Barbuy et al.|(2014). Os valores de Na e Al foram corrigidos das tendéncias nas temperaturas.

Estrela B-107 B-122 B-128 B-130
Parametros espectroscépicos

Terr (K) 4990 4900 4800 4850
log G 2.0 2.7 2.5 2.2

[Fe/H] -1.12 -0.81 -0.81 -1.04
vt (km/s) 1.40 1.55 1.25 1.45

Abundancias elementais

[C/Fe] +0.00 -0.20 +0.10 +0.00
[N/Fe] —  +0.70 +0.60 +0.70
[O/Fe] +0.50 +0.20 +0.23 +0.50
[Na/Fe] +0.03 +0.09 +0.01 +0.05
[Al/Fe] +0.28 +0.18 +0.08 +0.26
[Mg/Fe]  +0.33 +0.10 +0.23 +0.27
[Si/Fe] +0.17 +0.06 +0.14 +0.13
[Ca/Fe]  40.16 +0.00 +0.20 +0.15
[Til/Fe] +0.03 +0.03 +0.05 +0.03
[Till/Fe] +0.17 +0.15 +0.17 +40.18
[Eu/Fe] +0.40 +0.30 +0.30 +0.20
[Ba/Fe] +0.45 +0.05 +0.55 +0.22
[La/Fe] +0.20 +0.35 +0.35 +0.00
[Y /Fe] +0.32 +0.24 +0.43 +0.23
[Sr/Fe] +0.00 +0.40 +0.20 +0.30
[Zr/Fe] +0.20 +0.10 +0.40 +0.00
[Ba/Eu]  +0.05 -0.25 +0.25 -+0.02
[Y/Ba] -0.13 +0.19 -0.12 +0.01
[Sr/Ba] -0.45 +0.35 -0.35 +0.08
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Tabela 5.3 - Parametros espectroscopicos da amostra do UVES da presente andlise.

Objeto Terr (K) log G [Fe/H] vt (km/s)
Manual DOOp Manual DOOp Manual DOOp Manual DOOp
UV2016
234816 4530710 4440725 2.20707% 2.027015 -1.0440.21 -0.7840.06 1.207033 1.11+997
244523 4850179 4630752 2407034 1.9070% -0.9740.12 -0.954+0.06 2.107578 1.517593
244819 4660170 4630736 2257044 913+016 1 1340.09 -1.1640.08 1.507913 1.3570:99
256289 4800755 468013 2.507031 1.967075 -1.0540.06 -1.3040.05 1.3075%5 1.201597
402322 47207% 461072 2.207020 1977939 -1.1440.09 -1.1540.10 1.307017 1.00%311
402370 4720150 4665737 2.301013 1.93%018 _1.1540.03 -1.3440.07 1.307013 1.1070:99

5.2.2 Abundancias elementais

As abundancias elementais determinadas para as estrelas analisadas da amostra do
UVES sao listadas na tabela e resultados preliminares para as amostras do GIRAFFE
nas tabelas e no apéndice [C], juntamente com seus respectivos erros.

A seguir sao apresentadas as abundancias dos elementos em funcao da metalicidade para
cada estrela analisada, separadas por grupos de elementos leves (figura , elementos-
o (figura [5.3), elementos do pico do ferro (figura e elementos pesados (figura e
para as estrelas do UVES. Como referéncia, sao evidenciadas as estrelas onde foi
realizada a limpeza de movimentos préprios, descrita no apéndice O foco do trabalho
sao es estrelas da amostra do UVES, portanto a amostra do GIRAFFE onde foi feita a
analise preliminar estd presente nas figuras do apéndice[Cl Em cada figura, a drea em verde
claro representa a faixa de metalicidades considerada para estrelas provaveis-membros do
aglomerado (—1.2 <[Fe/H]< 0.8), considerando as metalicidades de Barbuy et al. (2014)
que apresenta membros de até [Fe/H] = -0.81, e [Ferndndez-Trincado et al,| (2018), que

apresenta um membro de [Fe/H] = -1.2.
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Tabela 5.4 - Abundancias finais e erros para as estrelas da amostra UV2016, incluindo o nimero de linhas

utilizadas.
234816 244523 244819 256289 402322 402370
Ele [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N
C +0.00 2 +0.20 2 +0.25 2 +0.00 2 +0.20 2 +0.00 2
N +0.50 1 +0.70 1 +0.90 1 +0.30 1 +0.80 1 +0.50 1
O — - — - +0.40 1 +0.40 1 +0.40 1 +0.40 1
Na +0.4040.06 5 +0.02+0.04 5 +40.454+0.03 5 -0.3940.03 5 +40.324£0.03 5 -0.354+0.02 5
Mg +0.63+0.16 3 +0.56+0.15 3 +40.33£0.15 3 +0.17+0.16 3 +40.15£0.15 3 +0.20+0.15 3
Al +0.65+0.06 2 +40.30£0.11 2 +0.504+0.15 2 +0.10£0.03 2 +0.88+0.13 2 -0.13+0.13 2
Si 40.594+0.06 12 +0.50+0.07 11 +0.36+0.07 11 +0.19+0.07 10 +40.29+£0.06 11 +0.20+0.07 9
Ca +0.56+0.12 17 +0.22+0.12 17 +0.274+0.12 17 +0.07+0.12 16 +40.23£0.12 16 +0.11+0.12 17
Ti  +0.60£0.08 19 +0.39+0.08 19 +0.1940.08 18 -+0.06+0.09 17 +0.18+0.08 16 -0.01+0.08 15
Mn +0.124£0.29 4 -0.10+0.29 4 -0.37£0.29 4 -0.47+£0.29 4 -0.35+0.29 4 -0.554+0.29 4
Cu +0.254+0.12 2 -0.0840.12 2 -0.15+0.13 2 -0.404+0.12 2 -0.30+0.12 1 -0.40%0.15 2
Zn  -0.13£0.22 2 +0.15+0.23 2 +40.254+0.18 2 -0.35+0.18 2 -0.15+0.27 2 -0.15+0.18 1
Sr 40.67+0.15 3 +0.45+0.03 1 +0.65+0.03 1 +0.40+0.03 1 +0.30+0.03 1 +0.30+0.03 1
Y  40.214+0.07 6 +0.51+£0.09 6 +0.68+0.09 6 -0.04+0.08 4 +0.24+0.13 5 +0.03+0.09 5
Zr  +0.37+0.19 6 +0.67+0.19 6 +0.76+0.19 6 -0.14+0.24 4 +40.62+£0.19 5 +0.19+0.24 5
Ba +0.294+0.12 3 +0.90+0.09 3 -0.244+0.12 3 +0.06£0.09 3 +0.31+0.09 3 -0.01£0.09 3
La +0.2740.14 4 +0.95+0.15 4 +40.35+0.14 2 +0.11+0.16 3 +40.2840.15 4 +0.12+0.14 4
Ce +40.2740.07 3 +1.07+£0.08 4 +40.38+0.10 2 +0.26+0.08 3 +40.36+0.12 3 +0.2240.12 3
Nd +0.454+0.11 3 +1.01£0.11 5 +40.26£0.07 3 +0.35+0.06 2 +40.30£0.09 3 +0.22+0.12 3
Eu +0.68£0.06 2 +0.60+0.06 2 +40.35+0.08 2 +0.40£0.08 2 +0.40+0.08 2 +40.324+0.06 2
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Figura 5.2: Abundancias dos elementos leves em funcao da metalicidade. Quadrados repre-

sentam as estrelas UVES. Os pontos em magenta sao as estrelas selecionadas pela limpeza

de movimento préprio.
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Figura 5.3: Abundancias dos elementos-a em funcao da metalicidade. Quadrados represen-

tam as estrelas UVES. Os pontos em magenta sao as estrelas selecionadas pela limpeza de

movimento préprio.
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Figura 5.4: Abundancias dos elementos do pico do ferro em funcao da metalicidade. Qua-

drados representam as estrelas UVES. Os pontos em magenta sao as estrelas selecionadas

pela limpeza de movimento préprio.
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Figura 5.5: Abundancias dos elementos do primeiro pico em fungdo da metalicidade e o
elemento de referéncia do processo-r, Eu. Quadrados representam as estrelas UVES. Os
pontos em magentasao as estrelas selecionadas pela limpeza de movimento préprio. A linha

tracejada em azul representa o valor médio da abundéncia de Eu.
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Figura 5.6: Abundancias dos elementos do segundo pico em fun¢do da metalicidade. Qua-
drados representam as estrelas UVES. Os pontos em magenta sao as estrelas selecionadas
pela limpeza de movimento préprio. A linha tracejada em azul representa o valor médio da

abundancia de Eu.
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Discussao

Neste capitulo sao discutidas as abundancias elementais para as amostras. O foco do
trabalho é nas estrelas da amostra do UVES, onde a alta resolugao é determinante para
conclusoes robustas. As estrelas GIRAFFE, por ainda apresentarem resultados prelimina-
res sao exibidas no apéndice [C] e uma discussao sobre as metalicidades preliminares é feita
no apéndice [E] Os movimentos préprios determinados no apéndice [D] sdo citados apenas

como referéncia.

6.1 Padroes das abundancias

A seguir é feita uma discussao das abundancias apresentadas para cada grupo de ele-

mentos.

6.1.1 FElementos leves

O carbono apresentou comportamento razoavelmente uniforme e com pequeno enrique-
cimento para as amostras, conforme exibido na figura 5.2l Os modelos de transferéncia
de massa por companheiras de ramo assintético das gigantes (Bisterzo et al., 2010) prediz
alto enriquecimento em carbono (de +1.24 a +2.24 dex em [C/Fe| para [Fe/H] entre -1.0
e -1.3 dex), desfavorecendo este cendrio para as estrelas analisadas.

O nitrogeénio apresentou dispersao e valores mais elevados para as estrelas, o que pode
indicar enriquecimento por estrelas massivas de alta rotacao, conforme citado na secao
4.0.1.2.

O sodio também apresentou dispersao pronunciada nas estrelas da amostra, porém para

estabelecer melhores correlagoes, as abundancias de oxigénio desempenham um papel muito
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importante e indispensavel na anélise de multiplas populacoes em aglomerados globulares.
O Aluminio também apresenta grande dispersao nas estrelas da amostra.
Como exposto anteriormente na segao devido a presenca de linhas teliricas de
emissao nos espectros do GIRAFFE, somente foi possivel determinar as abundancias de
oxigénio para as estrelas do UVES, onde apenas duas exposicoes puderam ser aproveitadas.

Desta forma, nao foi possivel estabelecer uma relacao confiavel para a anti-correlacao Na-O,

exibida na figura [6.1]
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Figura 6.1: Relagoes Na-O e Mg-Al. Os pontos em magenta sdo as estrelas selecionadas pela
limpeza de movimento préprio.

Também, nao ¢é clara a anti-correlagao Mg-Al exibida na figura [6.1

6.1.2 FElementos-«

As 4 estrelas consideradas membro pelos movimentos préprios apresentam um compor-
tamento similar nas razoes [a/Fe], de acordo com o esperado para o bojo segundo [Barbuy
et al.| (2018), confirmando que o aglomerado foi enriquecido por supernovas de colapso
de niicleo. E interessante notar que as estrelas consideradas como de campo apresentam
um valor mais alto de [a/Fe| em relacao as estrelas consideradas membro por limpeza de

movimentos proprios, conforme a figura 5.3}

6.1.3 Elementos do pico do Fe

De acordo com a figura [5.4] é possivel notar que as estrelas consideradas membro

por limpeza de movimentos proprios apresentam valores subsolares, enquanto as estrelas
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consideradas como de campo apresentam valores mais proximos do solar, de acordo com o
esperado para esta faixa de metalicidades segundo [Barbuy et al.| (2018]).

Os valores de [Cu/Fe] das estrelas consideradas membro apresentam um bom acordo
com os apresentados em Ernandes et al.| (2018).

Para o Zn, duas estrelas apresentam [Zn/Fe] superiores ao valor solar, enquanto as
outras 4 apresentam valores sub-solares. As duas que se apresentam enriquecidas, uma
delas apresenta enriquecimento significativo em elementos do primeiro pico e a outra em
elementos do segundo pico. Nomoto et al. (2013)) aponta que progenitoras de hipernovas
a baixas metalicidades podem ser estrelas massivas em alta rotacao, o que coincide com o

padrao de enriquecimento de elementos pesados apresentado a seguir.

6.1.4 FElementos pesados

Para os elementos de primeiro pico Sr, Y e Zr, as estrelas-membro apresentam enri-
quecimento nas abundancias, como mostrado na figura [5.5] onde a amostra de estrelas de
campo também se mostra, em geral, moderadamente enriquecida. A razao [Sr/Fe| s6 esta
disponivel para a amostra do UVES, onde duas das estrelas consideradas aparecem enri-
quecidas com valores superiores a média de [Eu/Fe], uma concorda com o valor médio de
[Eu/Fe] = +0.354+0.05, uma se apresenta moderadamente enriquecida e uma se apresenta
com valor subsolar.

Para arazao [Y/Fe], as estrelas apresentam um espalhamento ao redor do valor médio de
[Eu/Fe], onde duas estrelas se mostram acima da média de [Eu/Fe], duas moderadamente
enriquecidas e mais duas com valor solar.

A razdo [Zr/Fe] apresenta espalhamento, onde 3 estrelas possuem [Zr/Fe] maior que a
média de [Eu/Fe].

Os elementos de segundo pico Ba, La, Ce e Nd apresentam em geral enriquecimento
moderado nas abundancias para a amostra das estrelas consideradas membro membro,
porém em geral inferiores a média de [Eu/Fe].

Um grande espalhamento é observado na razao [Ba/Fe| entre as estrelas, onde uma
delas (244523) apresenta abundancias acima da média de [Eu/Fe]. Para a razao [La/Fe],
as estrelas apresentam enriquecimento moderado, abaixo da média de [Eu/Fe|, novamente
com a 244523 se apresentando enriquecida. Quanto as razoes [Ce/Fe] e [Nd/Fe|, as estrelas

UVES se mostram concordantes com a média de [Eu/Fe|, com excecao da 244523, que se



124 Capitulo 6. Discussao

mostra enriquecida em relacao as outras estrelas UVES.
A estrela 244523 apresenta valores superiores a 0.9 dex para todos estes elementos na
amostra do UVES, concordando com seus respectivos valores do GIRAFFE para Ce e Nd,

discordando apenas na abundancia de Ba, onde o valor para o GIRAFFE ¢é 0.3 dex maior.
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Figura 6.2: Razoes de Y/Ba e Zr/Ba em fun¢ao da metalicidade. Quadrados representam as
estrelas UVES. Os pontos em magenta sao as estrelas selecionadas pela limpeza de movimento
préprio. As linhas cheias e tracejadas representam os modelos de Bisterzo et al.| (2010)), os
mesmos descritos na figura 1 de |Chiappini et al.| (2011)).

Na figura [6.2] sdo apresentadas as razoes [Y/Ba] e [Zr/Ba] vs [Fe/H], onde é possivel
notar claramente uma grande dispersao em [Fe/H] ~ -1.15, o que pode indicar o enriqueci-
mento por spinstars, visto que esta dispersao em algumas estrelas ainda é muito alta para
ser produzida pelo cendario de transferéncia de massa em sistemas binarios por estrelas AGB
segundo os modelos de [Bisterzo et al.| (2010]), também exibidos na ﬁgura E importante
notar que as menores massas empregadas nos modelos de Bisterzo et al.| (2010) sao de 1.3
Mg, que ainda assim sao elevadas em comparagao a massa efetiva de M sy ~ 0.79M
obtida pela anédlise dinamica de Kamann et al. (2018)), considerando que massas maiores
predizem valores maiores para as razoes [Y/Ba] e [Zr/Ba] segundo os modelos.

Para contabilizar conjuntamente os padroes de primeiro e segundo pico, a figura |6.3
apresenta a razao entre as médias das abundancias dos elementos Sr, Y e Ba pela média
das abundancias de Ba, La, Ce e Nd.

Conforme as razoes [Zr/Bal e [Y/Ba], a razdo do primeiro pico pelo segundo pico
também mostra um mdaximo da dispersao em [Fe/H] ~ -1.15.

Frischknecht et al.| (2016]) apresenta modelos que incluem estrelas de 25 M, com [Fe/H]

= -1.8, e para estas, predizem valores de [Sr/Ba] = 0.13 para os modelos sem rotacao e
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Figura 6.3: Razao das médias dos elementos do primeiro pico sobre os de segundo pico, em
funcao da metalicidade. Quadrados representam as estrelas UVES. Os pontos em magenta
sao as estrelas selecionadas pela limpeza de movimento proprio.

[Sr/Ba] = 2.12 para modelos com rotagdo. Os elementos Y e Zr apresentam as mesmas

tendéncias que o Sr nos modelos, tornando razodvel utilizar as razoes [Y/Ba] e [Zr/Ba]
para a mesma finalidade. Estas razoes chegam a apresentar valores de até ~+0.9 dex
para a estrela 244819, conforme a figura o que pode sustentar a possibilidade do

enriquecimento via spinstars.
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Capitulo 7

Conclusoes

Utilizando os dados obtidos pelo instrumento muti-objetos FLAMES, foram determi-
nados os parametros atmosféricos e metalicidades de 32 estrelas dentro de um campo de
16’ ao redor do aglomerado globular NGC 6522 com espectros obtidos pelo espectrégrafo
GIRAFFE, onde 6 destas tiveram seus parametros determinados com espectros obtidos
pelo espectrégrafo UVES. Destas, 20 estrelas do GIRAFFE com metalicidades [Fe/H] <
-0.6 e as 6 estrelas UVES tiveram suas abundancias elementais determinadas. Adicional-
mente, foram determinados os parametros atmosféricos e metalicidades de uma amostra de
1191 estrelas do campo central do NGC 6522 obtidas pela extragao de um cubo de dados
do espectrografo de campo integral panoramico MUSE para comparacao com a amostra
do FLAMES.

A anélise das abundancias confirma o excesso em elementos-«, tipico de populacoes
enriquecidas por supernovas de colapso de nicleo. A andlise dos elementos pesados mostra
ao menos uma estrela com valores elevados para as razoes [Y/Ba] e [Zr/Baj, bem como
um enriquecimento em N e Zn que sugerem que ao menos uma estrela da amostra UVES
sofreu enriquecimento por estrelas massivas de alta rotacao.

Para uma confirmacao mais robusta e definitiva, é necessdria uma maior amostra
de estrelas-membro confirmadas tanto por critério dinamico quanto quimico, onde seja
possivel uma analise mais detalhada dos elementos leves e dos elementos pesados, afim de

encontrar possiveis correlacoes entre diferentes populagoes.
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Apéndice A

Ajustes das linhas espectrais para derivacao das

abundancias nas estrelas de referencia
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Figura A.1: Sinteses decompostas com os ajustes das linhas espectrais de manganés nas estre-

las de referéncia. As multiplas linhas em magenta representam as componentes da estrutura

hiperfina.
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Figura A.2: Sinteses decompostas com os ajustes das linhas espectrais de cobre nas estrelas
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Figura A.3: Sinteses decompostas com os ajustes das linhas espectrais de estroncio nas

estrelas de referéncia.
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Figura A.4: Sinteses decompostas com os ajustes das linhas espectrais de zirconio nas estrelas
de referéncia.

10— =
0.8
0.6
0.4
0.2 0.2 0.2

sunl arcturusl muleol
o v | v |

5853.2 5853.4 5853.6 5853.8 5854.0 5853.2 5853.4 5853.6 5853.8 5854.0 5853.2 5853.4 5853.6 5853.8 5854.0

1.0 1.0 f————
0.8 0.8
0.6 0.6
0.4 0.4
0.2 0.2

sun2 o arcturus2 ) muleo?2 B
0.0 - 0.0 - 00 -

6141.4 6141.6 6141.8 6142.0 6142.2 6141.4 6141.6 6141.8 6142.0 6142.2 6141.4 6141.6 6141.8 6142.0 6142.2

sun3 i arcturus3 muleo3

o e R
6496.4 6496.6 6496.8 6497.0 6497.2 6496.4 6496.6 6496.8 6497.0 6497.2 6496.4 6496.6 6496.8 6497.0 6497.2

¥ =03134

Figura A.5: Sinteses decompostas com os ajustes das linhas espectrais de bério nas estrelas
de referéncia. As multiplas linhas em magenta representam as componentes da estrutura

hiperfina.
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Figura A.6: Sinteses decompostas com os ajustes das linhas espectrais de lantanio nas estrelas
. P .
de referéncia. As multiplas linhas em magenta representam as componentes da estrutura
hiperfina.
1.00 — — — 1.0 — 1.0 —
0.95 Raiad ==
0.8 0.8
0.90
0.85
0.6 0.6
0.80
0.75 0.4 0.4
0.70
0.2 0.2
0.65
sunl arcturusl muleol
050 o | o |
6437.2 6437.4 6437.6 6437.8 6438.0 6437.2 6437.4 6437.6 6437.8 6438.0 ) 6437.2 6437.4 6437.6 6437.8 6438.0
1.00 === = - 1o —————— == 1.0 == —
095 TN B
0.8 0.8
0.90
0.85
0.6 0.6
0.80
0.75 0.4 0.4
0.70
0.2 0.2
0.65
sun2 arcturus2 muleo2
0.0 0.0
6644.8 6645.0 6645.2 6645.4 66456 6644.6 6644.8 6645.0 6645.2 6645.4 6645.6 6644.6 6644.8 6645.0 6645.2 6645.4 6645.6
X?=0.0439

Figura A.7: Sinteses decompostas com os ajustes das linhas espectrais de eurépio nas estrelas
de referéncia. As multiplas linhas em magenta representam as componentes da estrutura
hiperfina.



Apéndice B

Estruturas hiperfinas calculadas

As estruturas hiperfinas aqui apresentadas foram calculadas e apresentadas nos traba-
lhos de Barbuy et al| (2014) para Na, Ba, La e Eu, e |Ernandes et al| (2018) para Mn e
Cu.

Tabela B.1 - Estruturas hiperfinas calculadas para as linhas de Na em |Barbuy et al.| (2014).

Nal
A iSOtOPO  Xeze loOggf C6 A iS6topo  Xexe loggf C6
6154.223 2.102 -2.052 9.000E-32 6160.746 2.104 -2.052 3.000E-31
6154.225 2.102 -2.052 9.000E-32  6160.747 2.104 -1.605 3.000E-31

6154.227 2.102 -2.052 9.000E-32  6160.748 2.104 -2.052 3.000E-31
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Tabela B.2 - Estruturas hiperfinas calculadas para as linhas de Mn em |[Ernandes et al.| (2018)).

Mn I

A iS6tOpPo  Xewe loOggf C6 A iS6topo  Xexe loggf C6
5394.758 0.000 -5.106 0.300E-31  6013.559 3.072 -1.906 0.300E-29
5394.758 0.000 -5.076 0.300E-31  6013.549 3.072 -1.584 0.300E-29
5394.749 0.000 -4.821 0.300E-31  6013.529 3.072 -1.760 0.300E-29
5394.760 0.000 -5.855 0.300E-31  6013.563 3.072 -1.952 0.300E-29
5394.750 0.000 -4.900 0.300E-31  6013.543 3.072 -1.429 0.300E-29
5394.735 0.000 -4.599 0.300E-31  6013.514 3.072 -1.350 0.300E-29
5394.752 0.000 -5.775 0.300E-31  6013.564 3.072 -2.128 0.300E-29
5394.737 0.000 -4.833 0.300E-31  6013.535 3.072 -1.408 0.300E-29
5394.717 0.000 -4.415 0.300E-31  6013.496 3.072 -1.077 0.300E-29
5394.740 0.000 -5.900 0.300E-31  6013.563 3.072 -2.508 0.300E-29
5394.720 0.000 -4.859 0.300E-31  6013.524 3.072 -1.554 0.300E-29
5394.693 0.000 -4.257 0.300E-31  6013.475 3.072 -0.865 0.300E-29
5394.723 0.000 -6.252 0.300E-31

5394.697 0.000 -5.035 0.300E-31

5394.663 0.000 -4.117 0.300E-31

6016.665 3.073 -1.772 0.300E-29  6021.829 3.075 -1.656 0.300E-29
6016.681 3.073 -1.772 0.300E-29  6021.819 3.075 -1.626 0.300E-29
6016.671 3.073 -2.538 0.300E-29  6021.799 3.075 -2.405 0.300E-29
6016.651 3.073 -1.510 0.300E-29  6021.828 3.075 -1.371 0.300E-29
6016.683 3.073 -1.510 0.300E-29  6021.809 3.075 -1.450 0.300E-29
6016.664 3.073 -1.839 0.300E-29  6021.779 3.075 -2.325 0.300E-29
6016.634 3.073 -1.408 0.300E-29  6021.823 3.075 -1.149 0.300E-29
6016.681 3.073 -1.408 0.300E-29  6021.794 3.075 -1.383 0.300E-29
6016.652 3.073 -1.392 0.300E-29  6021.755 3.075 -2.450 0.300E-29
6016.613 3.073 -1.413 0.300E-29  6021.814 3.075 -0.965 0.300E-29
6016.675 3.073 -1.413 0.300E-29  6021.775 3.075 -1.409 0.300E-29
6016.636 3.073 -1.061 0.300E-29  6021.726 3.075 -2.802 0.300E-29
6016.587 3.073 -1.576 0.300E-29  6021.801 3.075 -0.807 0.300E-29
6016.663 3.073 -1.576 0.300E-29  6021.752 3.075 -1.585 0.300E-29

6016.614 3.073 -0.798 0.300E-29  6021.785 3.075 -0.667 0.300E-29
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Tabela B.3 - Estruturas hiperfinas calculadas para as linhas de Cu em [Ernandes et al.| (2018).

Cul

A iS6topo  Xeze loggf C6 A iS6tOpo  Xewe loggf C6
5105.562 63 1.389 -2.886 0.120E-31  5218.195 63 3.816 -1.204 0.300E-31
5105.563 63 1.389 -2.931 0.120E-31  5218.197 63 3.816 -1.250 0.300E-31
5105.554 63 1.389 -2.563 0.120E-31  5218.197 63 3.816 -0.882 0.300E-31
5105.567 63 1.389 -3.886 0.120E-31  5218.201 63 3.816 -2.204 0.300E-31
5105.558 63 1.389 -2.819 0.120E-31  5218.201 63 3.816 -1.137 0.300E-31
5105.540 63 1.389 -2.314 0.120E-31  5218.201 63 3.816 -0.632 0.300E-31
5105.562 63 1.389 -4.062 0.120E-31  5218.206 63 3.816 -2.380 0.300E-31
5105.544 63 1.389 -2.916 0.120E-31  5218.206 63 3.816 -1.234 0.300E-31
5105.516 63 1.389 -2.108 0.120E-31  5218.206 63 3.816 -0.416 0.300E-31
5105.564 65 1.389 -3.362 0.120E-31  5218.194 65 3.816 -1.204 0.300E-31
5105.566 65 1.389 -3.408 0.120E-31  5218.196 65 3.816 -1.250 0.300E-31
5105.555 65 1.389 -3.040 0.120E-31  5218.196 65 3.816 -0.881 0.300E-31
5105.570 65 1.389 -4.362 0.120E-31  5218.201 65 3.816 -2.204 0.300E-31
5105.559 65 1.389 -3.295 0.120E-31  5218.201 65 3.816 -1.137 0.300E-31
5105.540 65 1.389 -2.790 0.120E-31  5218.201 65 3.816 -0.632 0.300E-31
5105.564 65 1.389 -4.538 0.120E-31  5218.206 65 3.816 -2.380 0.300E-31
5105.545 65 1.389 -3.392 0.120E-31  5218.206 65 3.816 -1.234 0.300E-31
5105.514 65 1.389 -2.584 0.120E-31  5218.206 65 3.816 -0.426 0.300E-31
5782.064 63 1.642 -3.285 0.120E-31

5782.073 63 1.642 -3.589 0.120E-31

5782.084 63 1.642 -2.838 0.120E-31

5782.113 63 1.642 -2.888 0.120E-31

5782.124 63 1.642 -2.787 0.120E-31

5782.173 63 1.642 -2.441 0.120E-31

5782.032 65 1.642 -3.632 0.120E-31

5782.042 65 1.642 -3.935 0.120E-31

5782.054 65 1.642 -3.234 0.120E-31

5782.086 65 1.642 -3.234 0.120E-31

5782.098 65 1.642 -3.234 0.120E-31

5782.153 65 1.642 -2.787 0.120E-31
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Tabela B.4 - Estruturas hiperfinas calculadas para as linhas de Ba em [Barbuy et al.| (2014).

Ba II

A is6topo  Xewe loggf C6 A iS6tOPO  Xeze loggf C6
5853.675 134 0.604 -2.9062 0.400E-30 6141.713 134 0.704 -1.217 3.000E-32
5853.673 135  0.604 -2.4941 0.400E-30 6141.709 135 0.704 -1.985 3.000E-32
5853.674 135  0.604 -2.4941 0.400E-30  6141.709 135 0.704 -2.031 3.000E-32
5853.674 135  0.604 -2.8921 0.400E-30  6141.708 135 0.704 -2.985 3.000E-32
5853.673 135  0.604 -2.2900 0.400E-30 6141.712 135 0.704 -1.663 3.000E-32
5853.677 135  0.604 -2.2900 0.400E-30 6141.710 135 0.704 -1.918 3.000E-32
5853.676 135  0.604 -2.1931 0.400E-30  6141.705 135 0.704 -3.161 3.000E-32
5853.671 135  0.604 -2.2980 0.400E-30  6141.714 135 0.704 -1.413 3.000E-32
5853.679 135  0.604 -2.2980 0.400E-30 6141.709 135 0.704 -2.015 3.000E-32
5853.675 135  0.604 -1.6959 0.400E-30 6141.715 135 0.704 -1.207 3.000E-32
5853.675 136 0.604 -2.3951 0.400E-30 6141.713 136 0.704 -0.705 3.000E-32
5853.673 137  0.604 -2.4941 0.400E-30  6141.713 137  0.704 -1.754 3.000E-32
5853.674 137  0.604 -2.4941 0.400E-30  6141.713 137  0.704 -1.800 3.000E-32
5853.674 137 0.604 -2.8921 0.400E-30 6141.712 137 0.704 -2.740 3.000E-32
5853.673 137 0.604 -2.2900 0.400E-30 6141.714 137  0.704 -1.432 3.000E-32
5853.677 137 0.604 -2.2900 0.400E-30 6141.713 137 0.704 -1.687 3.000E-32
5853.676 137  0.604 -2.1931 0.400E-30  6141.707 137  0.704 -2.930 3.000E-32
5853.670 137 0.604 -2.3480 0.400E-30 6141.715 137 0.704 -1.182 3.000E-32
5853.680 137 0.604 -2.3480 0.400E-30 6141.709 137 0.704 -1.784 3.000E-32
5853.674 137 0.604 -1.7459 0.400E-30 6141.711 137 0.704 -0.976 3.000E-32
5853.675 138  0.604 -1.4345 0.400E-30  6141.713 138  0.704 0.344 3.000E-32
6496.897 134  0.604 -1.637 1.000E-31

6496.903 135  0.604 -2.404 1.000E-31

6496.904 135  0.604 -2.006 1.000E-31

6496.886 135  0.604 -2.705 1.000E-31

6496.907 135  0.604 -2.006 1.000E-31

6496.889 135  0.604 -2.006 1.000E-31

6496.894 135  0.604 -1.558 1.000E-31

6496.897 136 0.604 -1.125 1.000E-31

6496.903 137  0.604 -2.175 1.000E-31

6496.905 137 0.604 -1.777 1.000E-31

6496.885 137  0.604 -2.676 1.000E-31

6496.909 137  0.604 -1.777 1.000E-31

6496.888 137 0.604 -1.777 1.000E-31

6496.893 137 0.604 -1.330 1.000E-31

6496.897 138  0.604 -0.164 1.000E-31
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Tabela B.5 - Estruturas hiperfinas calculadas para as linhas de La em [Barbuy et al.| (2014).

La II
A iSOtOPO  Xewe l0ggf C6 A iS6tOpo  Xexe loggf C6
4804.007 0.235 -2.044 3.000e-32  5122.982 73 0.320 -1.487 0.300E-31
4804.009 0.235 -2.240 3.000e-32  5122.982 73 0.320 -2.057 0.300E-31
4804.045 0.235 -2.240 3.000e-32  5122.988 73 0.320 -1.884 0.300E-31
4804.048 0.235 -3.425 3.000e-32  5122.988 73 0.320 -2.057 0.300E-31
4804.050 0.235 -2.244 3.000e-32  5122.989 73 0.320 -1.898 0.300E-31
4804.079 0.235 -2.244 3.000e-32  5122.990 73 0.320 -3.905 0.300E-31
4804.081 0.235 -2.499 3.000e-32  5122.993 73 0.320 -1.898 0.300E-31
5122.993 73 0.320 -2.581 0.300E-31
5122.994 73 0.320 -1.910 0.300E-31
5122.997 73 0.320 -1.910 0.300E-31
5122.997 73 0.320 -4.007 0.300E-31
5122.998 73 0.320 -2.082 0.300E-31
5123.000 73 0.320 -2.082 0.300E-31
5123.001 73 0.320 -2.258 0.300E-31
5303.539 71 0.320 -1.913 0.660E-32  6262.164 0.403 -2.511 3.000e-31
5303.539 71 0.320 -2.403 0.660E-32  6262.166 0.403 -2.636 3.000e-31
5303.540 71 0.320 -3.102 0.660E-32  6262.208 0.403 -2.326 3.000e-31
5303.541 71 0.320 -2.206 0.660E-32  6262.212 0.403 -2.575 3.000e-31
5303.541 71 0.320 -4.435 0.660E-32  6262.215 0.403 -3.330 3.000e-31
5303.542 71 0.320 -2.287 0.660E-32  6262.266 0.403 -2.170 3.000e-31
5303.542 71 0.320 -2.662 0.660E-32  6262.271 0.403 -2.571 3.000e-31
5303.543 71 0.320 -2.406 0.660E-32  6262.275 0.403 -3.440 3.000e-31
5303.543 71 0.320 -2.662 0.660E-32  6262.338 0.403 -2.034 3.000e-31
5303.544 71 0.320 -2.390 0.660E-32  6262.343 0.403 -2.637 3.000e-31
6262.348 0.403 -3.652 3.000e-31
6262.422 0.403 -1.913 3.000e-31
6262.429 0.403 -2.842 3.000e-31
6262.434 0.403 -4.055 3.000e-31
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Tabela B.6 - Estruturas hiperfinas calculadas para as linhas de Eu em Barbuy et al.| (2014).

Eu II

A iS6tOpPO  Xewe loOggf C6 A iS6topo  Xexe loggf C6
6437.611 151  1.319 -1.061 0.120E-31  6645.071 151  1.379 -0.718 0.120E-31
6437.619 151  1.319 -2.292 0.120E-31  6645.078 151  1.379 -3.668 0.120E-31
6437.629 151 1.319 -2.292 0.120E-31 6645.085 151 1.379 -4.133 0.120E-31
6437.636 151  1.319 -1.171 0.120E-31  6645.097 151  1.379 -0.873 0.120E-31
6437.643 151  1.319 -2.308 0.120E-31  6645.104 151  1.379 -1.829 0.120E-31
6437.650 151  1.319 -2.057 0.120E-31  6645.112 151  1.379 -3.350 0.120E-31
6437.656 151  1.319 -1.388 0.120E-31  6645.118 151  1.379 -1.784 0.120E-31
6437.662 151  1.319 -2.111 0.120E-31  6645.126 151  1.379 -3.278 0.120E-31
6437.666 151  1.319 -2.111 0.120E-31  6645.133 151  1.379 -0.955 0.120E-31
6437.672 151  1.319 -1.478 0.120E-31  6645.137 151  1.379 -4.609 0.120E-31
6437.676 151  1.319 -2.308 0.120E-31  6645.144 151  1.379 -1.836 0.120E-31
6437.679 151  1.319 -2.308 0.120E-31  6645.150 151  1.379 -3.446 0.120E-31
6437.684 151  1.319 -1.529 0.120E-31  6645.152 151  1.379 -1.040 0.120E-31
6437.687 151  1.319 -1.061 0.120E-31  6645.158 151  1.379 -2.031 0.120E-31
6437.689 151  1.319 -1.061 0.120E-31  6645.163 151  1.379 -1.122 0.120E-31
6437.692 151 1.319 -2.292 0.120E-31 6645.072 153 1.379 -2.024 0.120E-31
6437.610 153  1.319 -1.061 0.120E-31  6645.074 153  1.379 -3.668 0.120E-31
6437.613 153  1.319 -2.292 0.120E-31  6645.074 153  1.379 -2.024 0.120E-31
6437.624 153  1.319 -2.292 0.120E-31  6645.087 153  1.379 -2.086 0.120E-31
6437.627 153  1.319 -1.171 0.120E-31  6645.089 153  1.379 -0.794 0.120E-31
6437.630 153  1.319 -2.099 0.120E-31  6645.094 153  1.379 -1.829 0.120E-31
6437.634 153  1.319 -2.099 0.120E-31  6645.096 153  1.379 -3.350 0.120E-31
6437.637 153  1.319 -1.282 0.120E-31  6645.101 153  1.379 -0.794 0.120E-31
6437.639 153  1.319 -2.057 0.120E-31  6645.104 153  1.379 -1.784 0.120E-31
6437.640 153  1.319 -2.057 0.120E-31  6645.107 153  1.379 -3.278 0.120E-31
6437.641 153 1.319 -2.111 0.120E-31 6645.109 153 1.379 -1.040 0.120E-31
6437.642 153  1.319 -2.308 0.120E-31  6645.110 153  1.379 -1.836 0.120E-31
6437.642 153  1.319 -2.099 0.120E-31  6645.113 153  1.379 -1.122 0.120E-31
6437.643 153  1.319 -2.111 0.120E-31  6645.116 153  1.379 -3.446 0.120E-31
6437.644 153  1.319 -2.099 0.120E-31  6645.116 153  1.379 -0.873 0.120E-31
6437.644 153  1.319 -1.282 0.120E-31

6437.645 153  1.319 -2.057 0.120E-31




Apeéndice C

Resultados preliminares da amostra do GIRAFFE

Por conta das metalicidades muito baixas em comparacao aos valores de referéncia
para o aglomerado NGC 6522 ([Fe/H] = -0.95 para Barbuy et al.|2014, [Fe/H] = -1.15
para Ness et al.|2014), os atuais resultados serdo submetidos a uma re-inspecao da anélise
dos parametros e abundancias. Sao apresentados a seguir os resultados obtidos pela analise
atual, onde os parametros atmosféricos espectroscépicos sao exibidos na tabela e as
abundancias elementais sao exibidas nas tabelas elC3l

Em seguida sao apresentadas figuras das abundancias do elementos separados em gru-
pos em fun¢ao da metalicidade, com os elementos leves na figura[C.1] elementos-a na figura
[C.2] elementos do pico do ferro na figura [C.3]e elementos pesados nas figuras[C.4)e As
razaoes [Y/Ba| e [Zr/Ba] sao apresentadas na figura Para contabilizar conjuntamente
os padroes de primeiro e segundo pico, a figura apresenta a razao entre as médias das
abundancias dos elementos Sr, Y e Ba pela média das abundancias de Ba, La, Ce e Nd,
juntamente com uma estimativa para a dispersao dos valores, que pesa a frequéncia de

cada ponto pela sua dispersao.
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Tabela C.1 - Parametros espectroscépicos das amostras do GIRAFFE da presente analise.

Objeto Terr (K) log g [Fe/H] vt (km/s)
Manual DOOp Manual DOOp Manual DOOp Manual DOOp
GI2012
78126 4220 4300775 124 1457032 070 -0.65+£0.08  1.56  1.847030
89531 4430 4400732 1.98  1.82%01¢ -0.75  -0.80£0.06  1.25  1.22%013
234816 4380  4380%%%  1.85 176702 -0.81 -0.9240.08 1.02 1.257913
244523 4500 4610732  1.58  1.68701s  -1.11  -1.1040.06 146  1.72751
244819 4550 455073 1.62  1.6270% -1.33  -1.35+0.07 130 1.4575%
244853 4840 4630737 1.92  1.52%03 130 -1.4340.06  1.20  1.207015
256289 4800 4650735  1.86 1707017 -1.37  -1.3440.05 1.50  0.88%916
256322 4350 4360739  1.67  1.75%0%  -1.13  -1.07£0.06 1.70  1.60*J1%
402322 4620  4660%5¢  1.50  1.657922  -1.30  -1.23+0.08 143  1.3375%
402370 4650 4650737 2.00  1.88%91 131  -1.4240.06 1.05 1.30%3%
402386 4330 4020773 1.60 0.8270%  -1.23  -1.1840.04  1.74  1.54%00%
554709 4800 469079 245 2227038 -1.04  -1.134£0.08  1.55  1.4570%
234822  —  4750*a —  1.83P0M 0454007  —  1.267010
234932  — 4140t — 122001 0384005  —  1.297919
267939  — 419073 — 1687019 — 0514003  —  1.3575%3
392942  — 46007132  — 2507022 -0.03+0.16 —  Li8h
402384  — 4580 — 1957030 _14240.10  — 1507037
412759 — 449072 — 190192 _1.00+0.08 —  1.60701%
GI2016
78161 — 49407% — 37805 — 40124007 —  1.82703]
89489 —  5130%°  — 406105 —  -0.07£0.08  —  1.507038
89544 — 5050778, — 410703 —  4+0.03£0.08 < —  2.0770%
244551  — 468073  — 215702 1304007 < — 140701
244555  —  4720%% — 221%0% 1294009 —  1.327018
256298  —  474070'  — 233702 -1.07+0.09 — 1527019
256386  — 469072  — 2147011 40.05+0.10 —  1.4875%
256646  — 4650737 — 282703 0334006 < —  1.29%013
402371 — 505013 — 224792 1264010 @ —  1.51%01
402508  — 4790%3r  — 2.72f0% . 11840.07 —  1.407%1
402537 — 4480712 25702 0.36+0.09 < — 15770
402608  —  4930%%  —  26370% —  -117+0.10  —  1.22°9%
412777 — 4500780 — 3497931 0.2040.09 < —  1.24%93%
413052 —  483071%  —  3.58%05%  —  40.0740.13 —  1.647039
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Tabela C.2 - Abundancias finais e erros para as estrelas da amostra GI2012, incluindo o nidmero de linhas

utilizadas.
78126 89531 234816 244523 244819 244853 256289
Ele. [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N
C — 1 +0.05 1 +0.05 1 +0.20 1 +0.25 1 +0.10 1 — 1
N — 1 +0.55 1 +0.00 1 +0.00 1 +0.50 1 +0.75 1 — 1
Na - +40.2940.04 3 +40.30£0.05 3 -0.01+£0.03 3 -+0.49+0.06 3 +0.304+0.03 3 -0.0840.04 3
Mg — - 40.35+0.04 1 +40.30£0.05 1 +40.60+£0.12 1 -+0.40+0.07 1 +0.3040.04 1 +0.45+0.15 1
Si +0.41£0.15 3 +0.40+£0.05 7 +40.32+£0.06 7 +40.51+£0.09 8 +40.51+£0.09 6 +40.34+0.06 9 -+0.304+0.06 9
Ca +0.31+£0.22 3 +40.26+£0.07 3 +40.15£0.09 2 +40.26+£0.11 3 40.30+£0.08 2 +40.30+£0.05 3 -+0.30+0.12 2
Ti +0.01£0.21 7 +0.20+£0.11 7 +0.12+0.12 6 +0.23+0.10 6 +40.28+£0.11 6 +0.01£0.07 5 +40.05+0.08 6
Mn  +40.10+£0.35 3 -0.05+0.07 3 -0.15+0.12 3 -0.21+0.18 3 -0.33+0.14 3 -0.30£0.08 3 -0.31+0.29 3
Cu — - +40.00+0.05 1 -0.05+£0.07 1 +40.00£0.10 1 -+0.00+£0.09 1 -0.15£0.06 1 -0.30+0.12 1
Y - - 4+0.00£0.11 1 +40.35+£0.08 1 +40.70+0.13 1 - +40.00£0.07 1
Zr -0.05+0.27 2 -0.10+0.13 2 +0.02+0.12 2 +0.304+0.13 2 40.67£0.14 2 +0.00+£0.08 1 +0.35+0.19 2
Ba -0.50+0.18 2 +0.00+£0.18 1 +40.00+£0.23 2 +1.20+£0.12 1 +40.00+0.33 1 +40.20+0.18 1 -+0.65+0.09 1
Ce +0.00£0.14 1 +0.25+0.24 3 +0.20+0.09 1 +1.004£0.08 1 — - 40.20+£0.09 1 — -
Nd +0.00£0.15 1 +0.17£0.07 2 +0.30+0.10 1 +40.93£0.11 2 — — - +40.00£0.06 1
256322 402322 402370 402384 402386 412759 554709

Ele. [X/F] N [X/F N [X/F N [X/F] N [X/F N [X/F N [X/Fe] N
C 4010 1 4005 1 4010 1 4015 1 4020 1 4010 1 4015 1
N 4025 1 4000 1 4020 1 4050 1 4015 1 4000 1  +0.60 1
Na  +0.08+0.07 3 +0.53+£0.05 3 -0.30+£0.03 3 +0.60+0.05 3 +0.38+0.12 3 +0.04+£0.05 3 -+0.1040.06 3
Mg  40.30+0.02 1 +0.5540.08 1 +0.15+0.06 1 +0.30£0.06 1 +0.05+0.04 1 +0.3540.04 1 +0.50+0.06 1
Si 40444011 9 +0.35£0.09 9 +0.20+0.04 9 +0.56£0.06 9 +0.51+0.14 7 +0.59£0.06 10 -+0.64+0.07 7
Ca  -023+0.06 2 +0.2240.13 3 +0.15+0.07 3 +0.36£0.10 3 +0.60+£0.09 3 +0.2240.09 3 -+0.35+0.11 3
Ti  -0.01£0.10 7 +0.30£0.10 7 +0.0040.08 5 +0.2340.13 6 +0.114£0.14 7 +0.2040.13 7 -+0.28+0.14 6
Mn -0.14+0.11 3 -0.30+0.13 3 -0.494+0.10 3 -0.30+£0.13 3 -0.08+0.15> 3 -0.304+0.10 3 -0.21+0.15 3
Cu +0.00+£0.05 1 +0.00+£0.10 1 -0.3040.07 1 +40.00+£0.09 1 +40.00+0.09 1 +40.10+£0.05 1 -+0.30+0.10 1
Y +0.00£0.11 1 +0.60+£0.11 1 +0.05+0.07 1 +4+0.404+0.12 1 — - 40.30+0.11 1 +40.55+0.14 1
Zr -0.25+0.12 2 +0.49+0.11 3 +0.00+£0.07 2 +40.40+0.15 1 +40.12+0.16 3 +40.02+0.14 2 +0.594+0.16 3
Ba -0.30+0.21 1 +40.45+£0.36 2 -0.0840.28 2 +40.2840.40 2 -0.254+0.17 2 +40.40+0.26 2 -+0.604+0.33 2
Ce — - +0474+0.10 2 — - +0.30+£0.10 1 +0.354+0.11 2 +40.60£0.09 1 +0.60+0.11 3
Nd +0.30+£0.10 1 +0.30+£0.11 1 +40.30+£0.06 1 +40.60+0.10 2 +40.20+0.11 1 +40.30+£0.10 1 -+0.604+0.12 1
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Tabela C.3 - Abundancias finais e erros para as estrelas da amostra GI2016, incluindo o nimero de linhas

utilizadas.
244551 244555 256298 402371 402508 402608
Razao [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N [X/Fe] N
C +0.20 1 +0.25 1 +0.05 1 +0.40 1 +0.10 1 +0.40 1
N +1.10 2 +0.35 2 +1.00 2 +0.70 2 +1.00 2 +0.00 2
Na +0.10+£0.04 5 +0.15+0.03 5 +0.34+0.03 5 -0.22+0.10 5 +40.46+0.03 5 -0.16£0.04 5
Mg +0.554+0.16 2 +0.404+0.18 2 +0.32+0.15 2 +0.32+£0.15 2 +40.474+0.19 2 +0.40+0.16 2
Si +0.30+0.06 10 +0.334+0.07 11 +0.2840.07 11 +0.314+0.07 10 +0.33+0.07 9 +0.26+0.09 8
Ca +0.274+0.12 13 +0.244+0.12 13 +0.20+0.13 12 +0.17£0.12 12 +40.224+0.12 12 +40.274+0.12 12
Ti +0.154+0.08 4 +0.27+0.08 4 +0.26+0.09 4 +0.30£0.08 2 +40.114+0.19 3 +0.33+0.08 3
Cu -0.30+0.12 1 -0.20£0.12 1 +0.05%0.12 1 +40.00£0.12 1 +40.05£0.12 1 +0.00£0.12 1
Zn +0.00£0.18 1 +0.25+0.18 1 — - +0.35+0.18 1 +0.30+0.18 1 +0.60+£0.18 1
Y +0.15+0.07 1 +0.35+0.08 2 +0.50+0.21 2 +0.60+0.07 1 +0.35+0.07 1 +0.30+0.07 1
Zr +0.30£0.19 2 +40.32+0.19 2 +0.43+£0.20 3 +0.38+£0.20 3 +0.35£0.19 3 +0.60+0.19 1
Ba -0.03+£0.09 2 +40.07+0.11 2 +0.05+£0.09 2 +0.47+£0.15 2 -0.20+£0.09 2 -0.20£0.13 2
La -0.15+£0.14 1 +0.00+0.14 1 +0.30+£0.14 1 +0.30£0.14 1 +40.004£0.14 1 +0.30+0.14 1
Nd +0.30+0.06 1 — - — - — - +0.00£0.06 1 — -
Eu +0.35+0.06 1 +0.32+0.14 2 +0.45+0.06 2 +0.30£0.06 1 +40.35£0.06 1 +40.30£0.06 1
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Figura C.1: Abundancias dos elementos leves em funcao da metalicidade. Circulos repre-

sentam as estrelas GIRAFFE. Os pontos em azul sao as estrelas selecionadas pela limpeza

de movimento préprio.
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Figura C.2: Abundancias dos elementos-a em fungdao da metalicidade. Circulos represen-
tam as estrelas GIRAFFE. Os pontos em azul sao as estrelas selecionadas pela limpeza de

movimento proéprio.
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de movimento préprio.
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Figura C.4: Abundancias dos elementos do primeiro pico em funcdo da metalicidade e o

elemento de referéncia do processo-r, Eu. Circulos representam as estrelas GIRAFFE. Os

pontos em azul sao as estrelas selecionadas pela limpeza de movimento préprio.

tracejada em azul representa o valor médio da abundéancia de Eu.
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Figura C.5: Abundancias dos elementos do segundo pico em fungao da metalicidade. Circulos
representam as estrelas GIRAFFE. Os pontos em azul sdo as estrelas selecionadas pela
limpeza de movimento préprio. A linha tracejada em azul representa o valor médio da

abundancia de Eu.
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Figura C.6: Razoes de Y/Ba e Zr/Ba em fungao da metalicidade. Circulos representam as
estrelas GIRAFFE. Os pontos em azul sdo as estrelas selecionadas pela limpeza de movimento
préprio. As linhas cheias e tracejadas representam os modelos de Bisterzo et al.| (2010), os

mesmos descritos na figura 1 de [Chiappini et al| (2011)).
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Figura C.7: Razao das médias dos elementos do primeiro pico sobre os de segundo pico, em
fungao da metalicidade. Circulos representam as estrelas GIRAFFE. Os pontos em azul sdo as
estrelas selecionadas pela limpeza de movimento préprio. No quadro superior, é apresentada

uma estimativa para a dispersao dos valores em fungao da metalicidade.
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Movimentos préprios

Com a disponibilidade dos dados do segundo data release (Gaia Collaboration et al.
2018) da missao espacial Gaia (Gaia Collaboration et al., 2016|), foi possivel identificar e
correlacionar as estrelas desta andlise via o software Aladin (Bonnarel et al. [2000)). Foi
selecionada uma regiao circular do céu com raio de 8 ao redor do centro do NGC 6522,
dentro da qual o catalogo do Gaia possui 44735 fontes. Utilizando a funcao cross-match foi
possivel correlacionar e obter as informacoes do catalogo do Gaia para todas as 46 estrelas
do FLAMES selecionadas por velocidade radial, e para 765 das 1191 estrelas do MUSE,
das quais apenas 421 possuiam movimentos préprios determinados. Isto é consequéncia da
alta densidade populacional de estrelas no campo do aglomerado, onde mesmo a excelente
resolucao espacial do Gaia nao é suficiente para separar e distinguir as fontes.

Apés isso, foi utilizado o software Topcat (Taylor, |2013) para realizar a limpeza de
movimento préprio nas amostras do FLAMES e do MUSE. Em um gréafico de movimento
préprio em ascensao reta vs movimento préprio em declinacao, é possivel distinguir a
populacao de estrelas de campo do aglomerado, como exibido na figura [D.1] para todas
as estrelas do catdlogo do Gaia dentro de 8 do centro do aglomerado. Para filtrar as
provaveis estrelas-membro, foi determinada uma regiao elipsoidal com 1.78 < M Pry <
3.60 mas/ano e -7.09 < M Ppe. < -5.65 mas/ano, representada pelo tracejado verde na
figura[D.I} Ao aplicar este filtro para a amostra do FLAMES, 11 estrelas se enquadraram
no critério e foram consideradas como provaveis membros do aglomerado.

Para a amostra do MUSE, 113 se enquadraram no critério. Dado que a regiao con-
siderada no espaco de movimentos proprios também possui contaminacao de estrelas de
campo cujos movimentos proprios coincidem, é esperado que algumas das estrelas selecio-

nadas nao sejam membro, e 0 mesmo vale para a amostra do FLAMES, considerando que
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Figura D.1: Espaco de movimentos proprios com a densidade de estrelas em um campo de
raio 8 do centro do NGC6522. O tracejado verde engloba a regiao onde é possivel notar
uma concentragao de movimentos proprios muito préximos, que representa as estelas do
aglomerado. Pontos em ciano: estrelas do FLAMES consideradas membro; pontos em preto:
demais estrelas do FLAMES.

a amostra do MUSE se concentra em um campo de 1 x 1 arcmin, e a amostra do FLAMES
se distribui ao longo de um campo circular de 8 arcmin de raio.

As propriedades cinematicas e metalicidades das estrelas provaveis membros da amostra
do FLAMES sio exibidas na tabela[D.1] As estrelas do FLAMES analisadas, evidenciando
a limpeza de movimentos proprios, sao exibidas no espaco de metalicidade vs velocidade
radial na figura [D.2] para a amostra do MUSE na figura

Na amostra do FLAMES com limpeza de movimento proprio, a média das velocidades

radiais retorna um valor de -14.12 km/s e desvio-padrao de 6.76 km/s, de acordo com o
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Tabela D.1 - Parametros dinamicos das estrelas-membro da amostra do GIRAFFE: distancia central

(r¢), movimento préprio (mpra € mpprc), velocidade radial (VR) e metalicidade ([Fe/H]).

Objeto r.(") mpgra (mas/ano) mppgc (mas/ano) VR (km/s) [Fe/H]

244551 41.34 2.106+0.267 -5.968+0.216 -8.63+0.47 -1.30+0.07
244555 28.16 2.680£0.205 -6.178+0.178 -2.33+£0.50 -1.29+0.09
244819 32.24 2.464£0.126 -6.422+0.104 -19.42+0.56 -1.35£0.07
244853 16.99 2.807+0.134 -6.536+0.106 -11.79+£1.07 -1.4340.06
256289 91.78 2.452+0.192 -6.481+0.156 -15.11+£0.99 -1.3440.05
256298 101.15 2.638+0.106 -6.518+0.085 -22.39+£0.71 -1.07£0.09
402322 142.20 2.511+£0.201 -6.335+0.170 -22.93+£0.38 -1.23+0.08
402370 107.40 2.591+0.107 -6.584+0.088 -10.86+0.23 -1.4240.00
402371  50.79 2.618+0.147 -6.748+0.123 -17.52+0.69 -1.26+0.10
402384 113.14 2.348+0.134 -6.505+0.108 -20.04+£0.88 -1.42+0.17
402508 104.35 2.476+0.171 -6.471+0.140 -4.324+0.30 -1.1840.07

valor adotado para a sele¢ao, de [Barbuy et al. (2014), e a média das metalicidades retorna
[Fe/H] = -1.30 com um desvio-padrao de 0.1 dex.

Para a amostra do MUSE com limpeza de movimento proprio, um ajuste bimodal de
perfis lorentzianos na distribui¢ao indica um pico em -6.38 km/s, a média das velocidades
radiais retorna -7.61 km/s com desvio-padrao de 7.42 km/s, e a média das velocidades
resulta em [Fe/H] = -1.31 com desvio-padrao de 0.29 dex. Na distribuigao do MUSE
foram consideradas apenas estrelas com [Fe/H] inferior a -0.8 dex.

A seguir sao apresentados diagramas gravidade versus temperatura para a amostra do

FLAMES na figura[D.4] ¢ do MUSE na figura
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Figura D.2: Distribuigdo de metalicidades e velocidades radiais das estrelas GIRAFFE. No
quadro maior sao plotadas as estrelas com seus respectivos erros, onde os pontos em magenta
sao as estrelas selecionadas por limpeza do movimento préprio, e as linhas tracejadas azuis
sdo os valores de referéncia determinados em [Barbuy et al.| (2014). No quadro superior em
vermelho: distribuicdo de velocidades radiais. No quadro lateral em verde: distribuicao de

metalicidades.
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Figura D.3: Distribuicdo de metalicidades e velocidades radiais das estrelas do MUSE depois

de realizada a limpeza de movimento préprio. No quadro maior sao plotadas as estrelas de

toda a amostra em cinza, e as selecionadas pela limpeza de movimento proprio em escala de

cor de distancia central. As estrelas analisadas no FLAMES sdo plotadas para referéncia,

em preto: fora da faixa de movimento préprio, em verde: limpas do movimento préprio.

No quadro superior: distribuicao de velocidades radiais, em cinza: de toda a amostra, em

vermelho: estrelas com limpeza de movimento préprio. No quadro lateral: distribuicao de

metalicidades, em cinza: toda a amostra, em verde: estrelas com limpeza de movimento

préprio.
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Figura D.4: Diagramas gravidade x temperatura das estrelas do FLAMES com as cores
representando metalicidade (quadro superior esquerdo), velocidade radial (quadro inferior
esquerdo) e distancia ao centro do aglomerado (quadro inferior direito). No quadro superior
direito, sdo exibidas as estrelas da amostra do MUSE, em cinza: toda a amostra, em magenta:
com limpeza do movimento proprio; e as estrelas da amostra do FLAMES, em preto: toda a

amostra, em azul: com limpeza do movimento proéprio.
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Apéndice D

Analise de pertinencia das amostras GIRAFFE

A anadlise de pertinéncia das estrelas ao aglomerado foi feita de maneira a considerar os
parametros dinamicos (velocidade radial e movimento préprio) e a metalicidade, deixando
a distancia central como parametro auxiliar, visto que mesmo uma estrela distante pode
estar gravitacionalmente associada ao sistema. A metalicidade é fator fundamental para
separar as diferentes populacoes de estrelas no campo de um aglomerado globular, visto
que suas estrelas-membro devem apresentar metalicidades muito préximas.

Afim de comparar as estrelas analisadas anteriormente, foram resgatadas as velocidades
radiais e seus movimentos préprios, conforme exibido na tabela [E.I} Por limpeza de
movimento-préprio, as estrelas B-108 e B-130 nao podem ser consideradas membros do
aglomerado.

As metalicidades apresentadas nas tabelas|5.3|e e a metalicidade média da amostra
do GIRAFFE ([Fe/H] = -1.30) discorda dos valores apresentados em Barbuy et al. (2009) e
Barbuy et al.|(2014), porém esta préximo dos valores determinados em estudos anteriores,
exibidos na tabela e também concorda muito bem com a metalicidade determinada
com limpeza de movimento préoprio da amostra do MUSE.

Evidentemente, as 113 estrelas restantes da amostra do MUSE representam menos de
10% da amostra original, onde a funcao de distribuicao de metalicidades nao pode ser
tomada como representativa para o aglomerado em si, sendo que a amostra original exibe
um claro pico em [Fe/H] = -1.0 e populagoes amostrais acumuladas em [Fe/H] ~ -1.3 e em
[Fe/H| ~ -1.6. A explicagdo para esta ocultac@o do pico em [Fe/H] ~ -1.0 na amostra com
limpeza de movimento proprio se deve ao fato de que as estrelas identificadas e presentes
no catalogo do Gaia sao gigantes brilhantes do campo central do aglomerado, e segundo os

resultados do MUSE, é possivel notar pela ﬁgura que as estrelas de metalicidade [Fe/H]
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Tabela E.1 - Parametros dindmicos das estrelas analisadas em [Barbuy et al.| (2009).

Objeto ID OGLE r1.(”) mpga (mas/ano) mpprc (mas/ano) VRageg (km/s)

B-008 412752 178.90 2.511+0.201 -6.335+0.170 -8.95
B-107 402361 23.39 2.782+0.131 -6.1394+0.108 -6.89
B-108 245265 0.67 1.332+0.365 -5.258+0.305 -13.76
B-118 402322  141.64 2.755+0.273 -6.953+0.224 -23.21
B-122 244582 28.81 2.328+0.162 -7.063£0.125 -16.61
B-128 402607  141.23 2.462+0.142 -6.167+£0.108 -13.56
B-130 402539  104.28 7.120+£0.799 -8.776+0.648 -16.33
B-134 402590  90.84 2.704+£0.110 -5.80240.090 -22.10
F-121 244829  23.10 2.622+0.146 -6.194+0.117 -9.04

~ -1.0 sao mais anas, o que dificulta a separacao e identificacao destas estrelas, bem como
a determinacao dos movimentos préprios, vista a alta aglutinacao de estrelas no campo
mais central do aglomerado. Desta forma, as estrelas passiveis de identificacao sao as mais
gigantes, com uma distribuicao mais uniforme ao longo das metalicidades. Esta distribuicao
sustentaria o argumento de que a amostra do FLAMES, com metalicidades mais baixas que
as encontradas anteriormente, pode indicar a presenca de populagoes estelares adicionais no
aglomerado, o que contraria a concepc¢ao atual de que os aglomerados globulares possuem
sempre uma metalicidade aproximadamente uniforme, o que sugere que este aglomerado é
um objeto peculiar entre os outros aglomerados globulares conhecidos.

Fernandez-Trincado et al.| (2018]) apresenta parametros atmosféricos e abundancias para
5 estrelas do NGC 6522 (onde todas se enquadram dentro do intervalo de movimentos
préprios aqui estabelecido), e uma delas com metalicidade de [Fe/H] ~ -1.240.05, que
também sustenta a possibilidade da presenca de populacoes com metalicidade inferior no
aglomerado. Esta estrela também ¢ a mais gigante da amostra, com Tesr = 3977.2 K e
log g = 0.50, que se posicionaria em uma regiao dos diagramas gravidade vs temperatura
da figura [D.4] consistente com os parametros encontrados para o FLAMES.

Na andlise de [Kamann et al.| (2018), o NGC 6522 foi o aglomerado que mais sofreu
rejeigao de estrelas na determinagao de pertinéncia (onde as estrelas-membro eram selecio-
nadas com base na velocidade radial e metalicidade), chegando a rejeitar 32% da amostra.
Isto pode levantar questoes quanto a este aglomerado possuir uma distribuicao mais com-

plexa de metalicidades, conforme encontrado pela presente analise. E importante ressaltar
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que os dados observacionais para o MUSE utilizados nesta andlise sao os mesmos utilizados
na andlise de Kamann et al.| (2018), diferindo apenas na reducao e andalise. Os estudos pu-
blicados para aglomerados globulares usando o MUSE (Kamann et al.[2016, Kamann et al.
2018| e [Husser et al|[2016) mostram altas dispersoes em metalicidade (cerca de ~0.7 dex
em torno do valor médio) pelo método adotado, em contraste com ~0.4 dex de dispersao
em torno do pico em [Fe/H]=a-1.0 aqui apresentado. A figura[3.14 mostra uma distribuigao
de metalicidades multimodal que possui uma clara distingao entre o que aparenta ser uma
segunda populagao em [Fe/H]~-1.6, e um ligeiro excesso populacional em [Fe/H]~-1.30,
que pode ser de fato uma terceira componente ou uma flutuacao na distribuicao.

Na figura [D.5] também é possivel notar que as estrelas mais gigantes sdo as de me-
nor metalicidade, com as velocidades radiais destas estrelas e das estrelas de metalicidade
[Fe/H] ~ -1.0 muito préximas de ~-14 km/s, sugerindo que estas pertencem ao aglome-
rado. Mesmo com a limpeza de movimento proprio, as mais gigantes ainda podem ser
consideradas estrelas-membro no critério da dinamica. Isto implica que as estrelas mais gi-
gantes (e portanto mais brilhantes) presentes no campo do FLAMES que se enquadrariam
como membros do aglomerado, apresentam grande probabilidade de serem mais pobres em
metais. As estrelas do FLAMES desta andlise foram selecionadas automaticamente pelo
software do OzPoz com o critério de alocar o maior nimero de fibras, o que leva em conta
apenas a localizacao espacial das estrelas (dado o tamanho do campo, as partes mais cen-
trais do aglomerado ficam pouco acessiveis devido ao alcance e trombamento das fibras), e
considerando que a lista de alvos para o software apresenta apenas estrelas uma magnitude
mais brilhantes que o red clump, as metalicidades encontradas para as estrelas do FLAMES
sao consistentes com o esperado para suas posicoes no espacgo gravidade vs temperatura de
acordo com os resultados do MUSE. Ainda, o corte amostral que a limpeza de movimento
proprio impos a amostra do MUSE se deu principalmente por conta das magnitudes e da
aglutinacdo, o que a torna passivel de comparacao com a amostra do FLAMES. De fato,
a média das metalicidades com limpeza de movimento préprio da amostra do FLAMES
concorda com a do MUSE, como citado anteriormente.

Desta forma, a andlise independente da amostra do MUSE sustenta o argumento de que
as estrelas do FLAMES com metalicidade inferior a -1.2 dex poderiam ser consideradas
membros do aglomerado, e sugere que o NGC 6522 pode ser um aglomerado globular

anomalo, com largo espalhamento e multimodalidade na distribuicao de metalicidades.
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Na figura[E.1] sdo comparadas as estrelas de Barbuy et al| (2009), Barbuy et al.| (2014)
e |Fernandez-Trincado et al.| (2018) com a amostra do presente trabalho no espago de

parametros.
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Figura E.1: Diagramas gravidade x temperatura das estrelas da presente amostra. Em cinza:
toda a amostra MUSE; em magenta: MUSE com limpeza do movimento préprio; em preto:
toda a amostra FLAMES, em azul: FLAMES com limpeza do movimento préprio; triangulos
verdes: [Ferndndez-Trincado et al.| (2018); estrelas amarelas: [Barbuy et al.| (2009); losangos
vermelhos: Barbuy et al.| (2014).

Outra caracteristica interessante do NGC 6522 aparece ao se analisar imagens do te-
lescépio espacial Galex (faixa do ultavioleta) e do observatério espacial Chandra (faixa dos
raios-x) exibidas na figura , onde é possivel notar uma fonte em raios-x proveniente do
centro do aglomerado sem nenhuma contrapartida estelar, e devido a sua localizagao, uma
baixa probabilidade de esta fonte estar associada com objetos extra-galaticos. Esta fonte
se localiza em uma regiao que se assemelha a uma lacuna de estrelas no centro do aglo-
merado. Também é possivel notar uma emissao difusa no ultravioleta, em toda a regiao
central do aglomerado.

Cassisi et al| (2008) sugeriu que buracos negros de massa intermedidria podem invo-
car multiplos eventos de formacao estelar em aglomerados globulares. Atualmente nao é
possivel sugerir que estas emissoes em ultravioleta e raios-x tenham qualquer associacao

com um possivel buraco negro, dada a auséncia de dados com alta resolucao espacial
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Figura E.2: Imagens em diferentes bandas do espectro. No quadro superior esquerdo: ima-

gem em raios-x do telescopio Chandra; no quadro superior direito: imagem na banda NUV
(Near UltraViolet, ultravioleta préximo) do Galex; no quadro inferior esquerdo: imagens no
Gtico (vermelho) do telescépio vista, ultravioleta (verde), e raios-x (azul); no quadro infe-
rior direito: imagens no ético (vermelho) do telescépio espacial Hubble e raios-x (azul) com

ampliagdo na regiao central.

em multiplas regioes do espectro eletromagnético. Mais dados espectroscopicos em alta re-
solucao sao necessarios para que o espalhamento em metalicidades possa ser revisado frente
a improbabilidade deste fenomeno em aglomerados globulares, segundo o atual consenso
cientifico acerca destes objetos.

Tudo indica que o NGC 6522 é um objeto de grande interesse cientifico, que necessita de

mais dados em diferentes bandas espectrais e uma profunda analise de suas caracteristicas.
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