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Resumo

A luz total integrada vinda de uma galdxia, bem como suas quantidades observadas
(cores e espectros), depende das propriedades fisicas das estrelas constituintes. A dis-
tribuicao espectral de energia de uma galaxia ou aglomeracgao estelar é resultante da su-
perposicao da luz emitida por suas estrelas. Portanto, para reproduzir fluxos, cores e
espectros de galédxias e aglomerados, ¢ necessario se ter uma biblioteca da distribuicao
espectral de energia das populagoes estelares que as constituem. Neste trabalho, foi de-
senvolvida uma biblioteca de populacoes estelares simples, que contém informacoes como
magnitudes absolutas, cores e indices espectroscépicos, com a finalidade de avaliar as idades
e abundancias quimicas de uma populacao estelar.

Estrelas sao formadas principalmente em aglomeracgoes que podem ser denominadas
Populagoes Estelares Simples (PES). Cada PES é constituida por um conjunto de estrelas
de diferentes massas, mas que apresentam aproximadamente a mesma idade e abundancia
quimica. Portanto, para a construcao de uma biblioteca de PES, o primeiro passo foi
obter a variagdo dos indices espectrofotométricos com o estdgio evolutivo (dados pelos
parametros atmosféricos estelares) de estrelas de diferentes idades, massas e abundancias
quimicas Neste trabalho sao apresentadas as calibragoes dos indices espectroscopicos de
Lick com os parametros atmosféricos estelares, utilizando espectros de cerca de 50 mil
estrelas observadas pelo programa SEGUE (SDSS), e que também fornece os parametros
atmosféricos para cada estrela observada. Para as magnitudes/cores, as calibragoes foram
obtidas com o uso e isécronas tedricas fornecidas na literatura. Usando estas calibragoes,
indices espectroscépicos integrados foram desenvolvidos para PES de diferentes idades,
metalicidades e razoes entre elementos [a/Fe]. A qualidade da biblioteca da PES desen-

volvida foi testada estimando as idades e metalicidades de uma amostra de aglomerados



globulares galacticos e extragaldticos, cujas idades e metalicidades foram determinadas
através da andlise de suas estrelas individuais. Como resultado, foi possivel estimar a
idade e metalicidade destes aglomerados e reproduzir algumas das informagoes espectro-
fotométricas coletadas em literatura. Entretanto, algumas idades estimadas indicaram

discrepancias que poderiam estar associadas ao indice HS desenvolvido neste trabalho.



Abstract

The observed light of a galaxy and its characteristics (colors and spectra) depends of
the physical properties of its stars. The distribution of spectral energy of a galaxy or a
cluster can be understood as the result of the superposition of the light emitted by its stars.
Therefore, to reproduce the fluxes, colors and spectra of galaxies or clusters, it is necessary
to have a library of spectral energy distribution of stellar populations of each structure.
In this work, a simple stellar population database was developed, with contains absolute
magnitudes, colors and spectroscopic indices of Lick/IDS system, with the purpose of to
evaluate ages and chemical abundances of a composite stellar population.

Stars are mainly formed in clustered mode, called Simple Stellar Population (SSP).
Each SSP is constituted by a group of stars with contain same age and chemical abun-
dance, but with different masses. Hence, to create the library of SSP, the first step was
obtaining the variation of spectrophotometric indices with the evolutionary stage (atmo-
spheric parameters) of stars of distinct ages, chemical abundances and masses. In this
work are presented the calibrations of spectroscopic Lick indices with stellar atmospheric
parameters, using spectra of about 50,000 stars observed by the program SEGUE (SDSS).
This survey also gives the atmospheric parameters of each observed star. For the absolute
magnitudes/colors, calibrations were obtained using theoretical isochrones given in liter-
ature. using all these calibration, the integrated spectrophotometric indices of SSP were
derives for different ages, metallicities and [/ Fe| ratios. The quality of the developed
SSP library was tested by estimating ages and metallicities for a sample of galactic and ex-
tragalactic globular clusters, which ages and metallicites were determined by the analysis
of your individual stars. As a result, it was possible to estimate the age and metallic-

ity of these clusters and reproduce some spectrophotometric data collected on literature.



However, some estimated ages indicated failures that could be associated with Hf index

developed in this work.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 A Sintese de Elementos Quimicos

Desde a Idade Antiga procurou-se compreender como as substancias observadas aqui
na Terra variavam e se transformavam. Como consequéncia, comecou a ser estabelecido o
conceito de elemento quimico que constitui a matéria. Desde Demdcrito e Leucipo (sec.
IV AEC) — os primeiros a enunciarem a ideia de estrutura atomica — até Gamow, (1946)),
uma base tedrica foi construida para explicar a origem dos diversos elementos quimicos
que constituem o Universo. As fisicas cldssica e nuclear, além da mecanica quantica, se
uniram para explicar qualitativa e quantitativamente a fonte de energia das estrelas e a
distribuicao das abundancias dos elementos quimicos no Universo, dando origem as teorias
de nucleossintese primordial e estelar.

Atualmente, o que se conhece é que nos estagios iniciais de formacao do Universo, en-
quanto o mesmo se resfriava com a expansao, reagoes termonucleares tornaram-se possiveis
sob certas condigoes de temperatura e densidade. No final da era dos léptons, na qual se
tem a completa formacao das particulas fundamentais da matéria, iniciou-se a fase da
nucleossintese primordial. De acordo com o Modelo do Big Bang, minutos apds ao seu
inicio foram formados os primeiros nicleos atomicos. Alguns milhares de anos apds, ocor-
reu o desacoplamento dos f6tons da matéria (era radiativa), possibilitando a formacao dos
atomos neutros. A nucleossintese primordial explica de forma eficaz a origem dos primeiros
elementos presentes no Universo, como os isétopos mais simples do hidrogénio (*H e 2H),
hélio (*He e *He), berilio ("Be) e litio ("Li).

Com o fim da era da radiacdo, na qual ocorreu o desacoplamento total dos fétons com

a matéria, elementos leves e pesados comecgaram a ser formados por meio de reagoes ter-
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monucleares nos interiores das primeiras estrelas. Desta forma, iniciou-se o processo de nu-
cleossintese estelar. Enquanto isso, estas primeiras estrelas comegam a compor as primeiras
grandes estruturas do Universo, como superaglomerados e aglomerados de galaxias.

Para alguns elementos leves como 9Li, Be e B, suas sinteses iniciais podem ser explicadas
através da nucleossintese interestelar, que inclui essencialmente os processos de espalacao.
Descrito pela primeira vez por Reeves (1970)), este processo mostra como as particulas
presentes no meio interestelar (geralmente composto por particulas de He, C, O ou N)
interagem com raios cosmicos.

Desta forma, a existéncia e a distribuicao dos elementos quimicos e seus isétopos é
consequéncia dos processos nucleares que ocorreram nos momentos iniciais de formacao
do Universo e, subsequentemente, em estrelas e no meio interestelar. Com um bom co-
nhecimento a respeito da origem dos elementos quimicos, a utilizacao da quantidade ou
abundancia destes como forma de datagao da evolugao — tanto do Universo em seus estagios
finais de formacao, quanto da posterior formacao dos sistemas estelares — é uma metodolo-
gia bem sucedida, embora ainda tenha muitos problemas a resolver (como podem ser vistos

em |Pagel, (1994)).

1.2 Estimando a Idade de Galaxias e Aglomerados

O procedimento de datagao via abundancias quimicas permite a elaboragao de modelos
fisicos que procuram explicar o comportamento e correlagao dos elementos quimicos com
o tempo e, como consequéncia, compreender grande parte dos processos envolvidos na
formacao e evolugao de galaxias e, também, de outras estruturas que compoem o Universo.

De maneira geral, as galaxias podem ser consideradas como sistemas estelares com-
plexos, constituidos por estrelas, gés e poeira vinculados gravitacionalmente, onde a maior
parte da matéria visivel do Universo esta concentrada. Através do estudo do contetido ou
populacao estelar presente em galaxias, também é possivel obter informacoes relevantes
sobre seus processos de formagao, enriquecimento quimico e evolucao temporal. Esta linha
de pesquisa tem como base determinagoes da distribuigao de idades, abundancias quimicas
e propriedades dinamicas de diferentes subsistemas estelares que formam cada galaxia.

As andlises fotometricas feitas por Baade| (1944)) mostraram que uma galdxia pode-

ria apresentar, de acordo com a sua estrutura, diferentes perfis fotométricos de estrelas,
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introduzindo desta forma os conceitos de populacao estelar para galaxias e aglomeracoes
de estrelas. De forma simplificada, as estrelas podem ser divididas em dois tipos de pop-
ulagéoﬂ (populagoes I e II) caracterizadas de acordo com a composigdo quimica, pro-
priedades cineméticas e distribuigao espacial (Pagel, 2009). Neste tltimo parametro, ele
dependerd da estrutura que a galdxia possui (classificagdo morfoldgica). Além disso, com o
conhecimento das abundancias quimicas é possivel estimar a idade e tempo de vida destas
populagoes, o que auxilia, neste caso, na elaboracao de cendrios que visam entender a

estrutura e evolu(;éoﬂ das galaxias.

1.2.1 A Importancia das Supernovas

Nos anos 70, foram sugeridos métodos de datacao que utilizam elementos produzidos
por supernovas do tipo II e Ia e que sao difundidos no meio interestelar por meio destes
eventos explosivos (Chevalier, |1976; Tinsley, (1979). As supernovas de tipo II e la funcionam
como uma espécie de “relogio” da formacao de populacoes estelares, pois os elementos
formados por ambos enriquecem o meio interestelar em escalas de tempo distintas.

As supernovas do tipo II (SNII) resultam da evolugdo de estrelas de alta massa (m >
8 Mg, ), portanto de menor vida média (4 a 50 milhoes de anos), e sdo responsaveis pela
producao da maior parte de elementos como oxigénio (O), neonio (Ne), magnésio (Mg),
silicio (Si), enxofre (S), calcio (Ca) e titanio (Ti). Estes elementos sdo denominados ele-
mentos «, pois sao formados pelo processo da captura de “He (ou particulas o) durante a
queima hidrostética no interior de uma estrela massiva ou durante a explosao da mesma
no processo de nucleossintese explosiva. Jé& as supernovas de tipo Ia representam o estagio
final da evolugao de um sistema binério de estrelas, portanto de tempo de vida mais longo
(1 a 2 bilhoes de anos), e produzem a maior parte dos elementos do pico do ferro, como
por exemplo o ferro (Fe), niquel (Ni), manganés (Mn) etc. Desta forma, se for medida, por

exemplo, a razao de elementos a em relagao do ferro ([a/Fe]) na atmosfera de estrelas,

1 Em resumo: estrelas de populacdo I sdo mais azuladas e mais préximas ao plano galdctico, enquanto
que estrelas de Populacdo II sao mais avermelhadas, localizadas em regbes mais periféricas do disco

galactico.
2 Atualmente, a formacao e evolucdo de galdxias pode ser explicada de maneira geral por dois modelos:

o modelo hierdrquico (Searle e Zinn| 1978)) e o colapso monolitico (Eggen et all [1962)). Estes cendrios
mostram como ocorreu a formagao de algumas estruturas observadas dentro das galdxias, além de pro-

priedades dinamicas, cinematicas e quimicas.
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pode-se ter uma ideia de quando se formou uma estrela ou até mesmo de sistemas estelares.

1.2.2 Populagoes Estelares Simples

Um modo de se compreender as outras galaxias ¢ estudando em detalhes a Via Lactea
e as galdxias mais préximas (como as Nuvens de Magalhaes e algumas anas esferoidais, por
exemplo), j4 que nestes casos ainda é possivel obter acesso individualmente as estrelas que
as constituem. Medidas de abundancias dos elementos « e de elementos do pico do ferro
nas atmosferas estelares é uma forma adequada de datagao, pois refletem, com bastante
precisao, as abundancias do meio interestelar onde essas estrelas se formaram (abundancia
original). Para populagdes de sistemas estelares mais distantes, o estudo destas pode ser
feito somente através de sua luz integrada, ja que nao temos acesso as informacoes de suas
estrelas individualmente. Medidas de indices de cor e/ou absor¢ao atémicos e moleculares
(Faber et all [1985) sdo um modo de analisar quantitativamente a luz total vinda das
galaxias, obtendo assim informagoes sobre as abundancias médias de elementos quimicos
e as idades médias das populagoes estelares que as formam.

As propriedades integradas observadas e o enriquecimento quimico sao resultantes de
geragoes sucessivas de estrelas, que sao formadas principalmente em complexos estelares
simples, como aglomerados abertos e globulares. Cada uma destas aglomeracoes estelares
pode ser caracterizada por um intervalo curto de idade e abundancia quimica, denominadas
populagoes estelares simples (PES). Desta forma, a luz total emitida por uma galdxia
pode ser considerada como uma superposicao da luz vinda de cada PES, sendo que as
distribuicoes resultantes de idades e abundancias do conjunto das PES que compoem uma
galéxia é consequéncia da sua histéria de formagao estelar. Desta forma, para o estudo da
luz total vinda de uma galdxia é necessario desenvolver modelos fisicos que descrevam a
historia de formagao de suas geracoes de estrelas e também a histdria de seu enriquecimento
quimico. Tais modelos sao denominados modelos de evolucao quimica e, através deles,
obtém-se distribuigoes de idade e abundancias quimicas das PES que constituem uma
dada galéxia, explicando-se assim suas propriedades integradas observadas, tais como cores

€ espectros.
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1.2.3 Espectros Observados vs Espectros Sintéticos

Para construir os modelos que descrevam a luz integrada de uma galédxia, a sintese
da PES é necessaria. Inicialmente, supoe-se que uma aglomeracao estelar seja composta
por estrelas que se formaram aproximadamente numa mesma época e que possuam aproxi-
madamente a mesma abundancia quimica, mas com diferentes valores de massas. A medida
que uma dada PES evolui, sua luz integrada sofre mudancas que dependerao diretamente
do estéagio evolutivo de cada estrela contida nesta populacao. Portanto, é necessario con-
struir uma biblioteca de cores e indices espectrais de PES de diferentes idades, abundancias
quimicas e distribuicao de massas de estrelas.

O célculo das cores e/ou espectro integrados de uma dada PES requer uma base de
dados de indices fotométricos e espectroscopicos individuais de estrelas de diferentes mas-
sas e estagios evolutivos. Com isso, pode-se estimar a variacao dos diferentes indices com
os parametros atmosféricos estelares que caracterizam o estagio evolutivo de cada estrela,
como a temperatura efetiva (T¢), gravidade superficial (log(g)) e abundancia quimical]
(e(X)). A base de dados de indices espectrofotométricos de estrelas pode ser obtida ob-
servacionalmente ou através de modelos tedricos de atmosfera estelar. Neste ultimo caso,
os modelos de atmosfera reproduzem espectros sintéticos levando em conta as condicoes
fisicas internas da estrela, descrevendo desta forma o fluxo de energia emitido ao longo do
espectro numa dada resolugao.

A vantagem do uso de espectros sintéticos é que se pode obter espectros de uma quanti-
dade ilimitada de estrelas, com todas as combinagoes possiveis de parametros atmosféricos
e indices. Entretanto, os espectros sintéticos podem ter limitagoes em relagao aos modelos
atmosféricos utilizados, como o tempo necessario para a computar os dados, incertezas
relacionadas a estes modelos ou até mesmo as informacoes de transicoes atomicas, que po-
dem ser insuficientes para descrever um espectro estelar. Segundo Salaris e Cassisi| (2005),
um exemplo disso pode ser observado para estrelas com composicao quimica similar a do
Sol que, embora a maioria das linhas sejam reproduzidas, muitas linhas espectrais previs-
tas por alguns modelos atmosféricos nao sao observadas no espectro solar. Além disso,

as linhas reproduzidas apresentam uma intensidade diferente da observada, o que afeta

3 que pode ser definido como €(X) = 12+log (%) , onde n é o nimero de d4tomos de um dado elemento

X.
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principalmente a obten¢ao de magnitudes para os sistemas de filtros de banda estreita e o
calculo de indices espectroscopicos.

Ja uma base de dados observacional tem a vantagem de se ter espectros reais; porém,
a precisao da metodologia fica dependente da amostra de estrelas que esta sendo utilizada.
Nos ultimos anos, novos mapeamentos que tentam cobrir boa parte de todo o céu conhecido
forneceram novas bibliotecas de espectros observados em média resolugao. Um exemplo
destes surveys foi o realizado pelo programa SDSS-III[] que mapeou cerca de um quarto de
toda a esfera celeste, ajudando a determinar posigoes, brilhos e distancias de centenas de
milhoes de objetos celestes. Adicionalmente foram realizadas observagoes espectroscépicas
de milhares de objetos, gerando assim um banco de dados que inclui informagoes espec-
trais de estrelas, aglomerados e galaxias. Um exemplo disso é o mapeamento realizado
pelo programa Sloan Extension for Galactic Understanding and Ezploration (SEGUE, ver
Yanny et al., 2009), cujos detalhes podem ser vistos na segao

1.3 Estrutura do Trabalho

O objetivo deste trabalho é a construcao de uma nova biblioteca de PES para o estudo
de populagoes estelares em galaxias. Como ja descrito anteriormente, para a construgao
desta biblioteca é necessario obter as relagoes entre os indices de cor e espectroscépicos
em fuingdo dos parametros atmosféricos de cada tipo de estrela (T.g, log(g) e €(X)).
O parametro de abundancia utilizado sera representado por dois tipos de abundancia:
a metalicidadd’| ([Fe/H]) e a razio de abundancia [a/Fe]. Portanto, serd levado em
consideracao o enriquecimento quimico no tempo de uma populacao de estrelas dado por
[Fe/H] e também o relégio de formagcao desta populacao dado pela razao de elementos a.

Para calibrar as magnitudes ou cores em funcao dos parametros atmosféricos estelares,
optou-se pelo uso de isdcronas tedricas fornecidas em literatura pelo grupo de Padova e o
pacote BaSTI (referéncias contidas no capitulo . Estes conjuntos de is6cronas fornecem
as magnitudes absolutas ou cores de estrelas de diferentes massas e estagios evolutivos.

Portanto, é possivel obter as magnitudes/cores integradas de uma PES diretamente através

4 Sigla em inglés para Sloan Digital Sky Survey. Mais informacdes sobre este survey pode ser vistas em

http://www.sdss.org/ .
> Abundéncia de Fe em relagdo ao H comparado & Abundancia de Fe solar: [Fe/H| = e(Fe)—(e(Fe))q =

log <Z—1:) — log (Z—i;)@, sendo (Z—F;)G =T7.5.


http://www.sdss.org/
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da integracao em massa ao longo das isdcronas, levando em consideragao a distribuicao de
massa ou Fungao de Massa Inicial (FMI) da PES. Os detalhes desta etapa do trabalho sao
descritos no capitulo [3]

Na calibragao dos indices de absorcao atomicos e moleculares em fungao dos parametros
atmosféricos estelares, foi usada como base de dados os espectros observados no programa
SEGUE. Esta extensao do programa SLOAN contém espectros de cerca de 240 mil es-
trelas, com parametros atmosféricos e abundancias estimadas por diversas metodologiasﬂ,
fornecendo assim uma ampla compilacao de estrelas. Neste caso, foram estimadas de
maneira empirica as fungoes indice = f(T.g,log(g), [Fe/H],[a/Fe]), e vale ressaltar que
as fungoes citadas nao possuem um significado fisico, indicando somente o grau de de-
pendéncia dos indices com os diferentes parametros atmosféricos estelares. Alguns exem-
plos de fungdes empiricas podem ser vistos em |Worthey| (1994), |Coelho (2004) e |Schiavon
(2007).

Pelo fato deste trabalho utilizar uma base de dados de estrelas que pertencem a nossa
Galaxia, as funcoes empiricas devem ser calculadas de tal forma que permita a extrapolacao
para sistemas estelares cuja evolucao quimica foi distinta da Via Lactea. De fato, outras
galdxias terao razoes de abundancias compativeis com diferentes histérias de formagao
estelar e enriquecimento quimico. A extrapolacao é possivel, levando em consideracao a
razao de abundancia [a/Fe| (Borges et al., [1995). O capitulo [2 apresenta uma analise
aprofundada da variacao dos indices com os parametros atmosféricos estelares e descreve
o célculo dos ajustes empiricos (segoes e , respectivamente).

A construgao da biblioteca de PES é descrita no capitulo [3] onde é obtida a variagao
dos indices fotométricos e espectroscopicos em funcao da idade, abundancia quimica e
FMI. Todavia, as estimativas de idade e abundancia de um sistema estelar simples ou
complexo nao sao imediatas. O principal problema na andlise da luz integrada vem da
degenerescéncia entre a idade e a abundancia (ver em |Worthey et al., [1994). Por exemplo,
o efeito resultante da luz integrada de uma PES mais jovem é o mesmo de uma populagao
mais pobre em metal. Neste caso, o meio mais simples de quebrar esta degenerescéncia ¢é
através de um conjunto maior de indices espectrofotométricos que possuam indices mais
sensiveis a idade e outros mais sensiveis a metalicidade. Um exemplo é discutido na

secao [3.4.4] em que o indice espectroscépico do hidrogénio (Hf3) possui uma dependéncia

6 Alguns exemplos destes métodos podem ser vistos em Lee et al. (2008) e Lee et al. (2011).
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bem maior com idade do que com a metalicidade, podendo entao ser utilizado como um
indicador de idade. A sec¢ao [3.4] analisa o comportamento com a idade e metalicidade dos
diversos indices espectroscépicos calculados neste trabalho (ver tabela da secao .

Para avaliar a capacidade da biblioteca de PES elaborada, foram pesquisados na liter-
atura dados espectrofotométricos observados, idades e metalicidades de aglomerados glob-
ulares, conforme pode ser visto no capitulo @} Nesta busca foi dada prioridade as metali-
cidades e idades que tenham sido estimadas através, respectivamente, de espectroscopiaﬂ
e do diagrama cor-magnitude de estrelas pertencentes aos aglomerados. A comparacao
com as idades e metalicidades de aglomerados — calculadas através da observacao de suas
estrelas individuais — dara uma ideia da qualidade da estimativa das idades e metalicidades
calculadas através da sintese de PES desenvolvida neste trabalho.

Foram selecionados 49 aglomerados da Galéxia e das Nuvens de Magalhaes, sendo que
estas tultimas apresentam um numero significativo de aglomerados ricos em metais. A
importancia em fazer este teste para uma faixa mais extensa possivel de metalicidade é
que esta biblioteca poderd ser usada na sintese de sistemas extragalacticos que podem
ser extremamente ricos em metais, como por exemplo em galdxias elipticas (Idiart et al.,
2007 e referéncias inclusas). De maneira geral, galdxias elipticas possuem altos valores de
[Fe/H] e [a/Fe], o que indica um processo de formagao estelar rapida, pois a maior parte
da populacao de estrelas foi formada antes que a supernovas de tipo Ia enriquecessem o
meio interestelar. Assim, a presenga da razao de abundancias de elementos a ([a/Fe])
nas calibracoes basicas dos indices com os parametros atmosféricos estelares ¢ um modo
de se levar em conta as diferentes historias quimicas de galaxias que se pretende estudar.
O catdlogo com a selegao de aglomerados globulares pode ser vista no capitulo [4

No capitulo [5| é mostrada a aplicagao da biblioteca de PES desenvolvida, tendo como
objetivo estimar os melhores pares de idade e metalicidade que reproduzissem de forma
mais aproximada as magnitudes absolutas, cores e indices de Lick observados para cada
um dos aglomerados do capitulo[dl O desenvolvimento da rotina que procura as melhores
solugbes também é apresentado no capitulo [f, assim como uma comparagao entre os dados
listados em literatura com os dados reproduzidos neste trabalho. Percebe-se que o pro-
cedimento consegue descrever os dados espectrofotométricos, entretanto ainda é necessario

entender alguns fatores que podem prejudicar a determinacao das idades dos aglomerados.

7 andlise das linhas do Fe I e Fe II.
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Algumas das fontes de indeterminacao que afetariam a procura dos pares de solugoes sao
levantadas nas secoes e 5.3l As idades obtidas pela rotina mostrou como os indices
espectroscopicos Hf, Fe 5335 e Mg, podem afetar a determinacao de uma solucao mais
adequada para a idade do aglomerado. Por fim, sao realizados alguns testes em alguns
aglomerados da amostra cujas solugoes nao foram bem determinadas para avaliar a in-

fluéncia destes indices citados sobre a idade estimada.
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Capitulo 2

Calculo das Funcoes Empiricas

2.1 O Catalogo Espectral

Para construir a biblioteca de PES, foi utilizada como base de dados espectros estelares
do programa Sloan Extension for Galactic Understanding and Exploration (SEGUE), que
contém centenas de milhares de espectros estelares com seus respectivos parametros at-
mosféricos ja determinados. Neste survey, foram obtidos cerca de 240 mil estrelas da Via
Lactea, com magnitudes variando entre +14.0 e +20.3, cobrindo uma faixa espectral de
3900 a 9000 A.

Segundo |Yanny et al.| (2009), os dados foram obtidos com o objetivo de estudar a
populacao estelar que compoe a Galaxia e obter vinculos que auxiliariam nos estudos de
composicao quimica, estrutura dinamica e histérico da formacgao estelar. Consequente-
mente, o projeto fez um imageamento que cobriu cerca de (3500°)?, gerando espectros
com resolucao da ordem de R ~ 1800 (0; ~ 2.8 A FWHM), j4 corrigidos do redshift.

Neste trabalho, foram selecionados cerca de 50 mil espectros do SEGUFE, com a seguinte

disposi¢ao de parametros:
e Temperatura efetiva (Tog) de 4000 a 8000 K (fig. ;
e Gravidade superficial (log(g)) entre 1.25 e 5.00 (fig. [2.2(b));
e Metalicidade ([Fe/H]) entre -2.75 e 0.5 dex (fig. 2-2(c)));

e Razdo [a/Fe] variando entre 0 e 0.5 dex (fig. [2.2(d))).

Os trés primeiros parametros atmosféricos da amostra foram determinados através de

diversos procedimentos, detalhados em Lee et al.| (2008) e |Lee et al.| (2008).
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Para a determinacao de [a/Fe], foi usado como critério a elaboragdo de espectros
sintéticosﬂ que melhor reproduzissem os parametros atmosféricos de cada objeto da bi-
blioteca escolhida, dentro da regido espectral de 4500 a 5500 A. Desta forma, foram
construidas fungoes que vinculassem os fluxos dos indices sintéticos com os reais a partir
de Teg, log(g), [Fe/H] e [a/ Fe], conforme descrito no trabalho de Lee et al.| (2011). Como
resultado final, o valor de [a/Fe] foi obtido fixando o valor de T.¢, obtendo assim uma
faixa de valores para as outras varidveis de tal forma que y? fosse minimo.

Para uma comparagdo dos resultados, [Lee et al| (2011) determinou o valor da razao
[/ Fe] a partir da média ponderada dos indices de absor¢ao de alguns elementos a — como
Mg, Si, Ti e Ca — de espectros presentes na biblioteca ELODIE (Moultaka et al., 2004]).

Um ponto a ser comentado é que, embora tenha sido feita uma comparacao a partir
da média ponderada, nao houve um procedimento padrao para determinar o erro da razao
[a/ Fe] medida. A imprecisao na determinagao do erro desta razao é descrita pelo préprio
autor do projetoE]. Desta forma, para evitar uma maior influéncia do parametro [a/Fe]
nos ajustes e na sintese das populagoes, foi decidido separar a amostra de espectros em
dois tipos, que foram categorizados de acordo com as observacoes feitas sobre os indices

medidos na amostra:

e Razao [a/Fe] solar ( [a/Fe] < 0.2 dex): totalizando 38 241 estrelas;

e Razao [a/Fe] nao solar ( [a/Fe] > 0.2 dex): totalizando 13 139 estrelas.

Verificou-se (ver se¢ao[2.3]) que os indices, de acordo com a razao [/ Fe], apresentavam
comportamentos similares em relagdo aos parametros atmosféricos, cuja razao [a/Fe| =
0.2 dex poderia ser usada como uma referéncia para separar a amostras. A figura [2.1] exibe

os diagramas HR para cada conjunto de espectros utilizados.

L espectros sintéticos produzidos com o programa Turbospectrum (Alvarez e Plez, [1998)) e em modelos

atmosféricos desenvolvidos por |Castelli e Kurucz| (2003]).
2 Ver em http://www.sdss3.org/dr8/spectro/sspp.php .
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Figura 2.1: Diagrama HR da amostra de estrelas, separadas por razio [a/Fe] solar (a) e nao solar (b).
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(d).
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Os histogramas apresentados na figura mostram a distribuicao dos parametros at-

mosféricos da amostra de estrelas selecionada:

e Quanto a temperatura: a maioria das estrelas da amostra nao solar apresentam

temperaturas entre 5000 e 6 500 K. Em relagao a amostra nao solar, a amostra solar

apresenta uma maior quantidade de estrelas com temperaturas acima dos 6500 K

(fig. [2.2(a));

e Quanto a gravidade superficial: os dois conjuntos apresentam, em sua maioria, es-

trelas anas sendo que a amostra solar apresenta uma maior quantidade de estrelas

gigantes, isto é, com 1.75 < log(g) < 2.75 (fig. [2.2(b)));

e QQuanto a metalicidade: as duas amostras apresentam estrelas ricas em metais em sua

maioria. Entretanto, a amostra solar apresenta uma maior quantidade de estrelas
com metalicidades mais altas (-0.25 < [F'e/H| < 0.25 dex), enquanto que a amostra
nao solar apresenta uma grande quantidade de estrelas entre -1.0 < [Fe/H] < -0.5
dex (fig. — 0 que era esperado, pois reflete a evolugao quimica da nossa

Galaxia.

2.2 Os Indices de Lick

Historicamente, os primeiros trabalhos que abordavam as taxas de abundancias de
elementos quimicos em outras galaxias surgiu por volta dos anos 70, quando comecaram
a ser analisadas correlagoes que poderiam existir entre as linhas de sédio e magnésio e as
linhas de ferro e célcio presentes em galdxias elipticas (Worthey|, [1998). Entretanto, a baixa
resolucao dos dados impedia um estudo mais aprofundado das variagoes de abundancia.

Mais tarde, Burstein et al. (1984) publicou uma série de indices que ajudaria a de-
terminar a abundancia quimica e idade de estrelas e estruturas mais complexas, como
aglomerados e galaxias. Esta série de dados foi desenvolvida a partir de medidas feitas
com o espectrégrafo IDSE| no observatério de Lick. Por conta disso, estes indices sao con-
hecidos como sistema de Lick/IDS (ou apenas indices de Lick).

O sistema de indices foi desenvolvido a partir de observacoes de diversos tipos de estrelas

na faixa de 4000 a 6200 A, porém em baixa resolucao (9 A de largura a meia altura). A

3 Sigla do inglés: Image Dissector Scanner.
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Figura 2.3: Representagao grafica do cdlculo de um indice (a) e de de uma banda (b) definida pelo sistema
de indices de Lick.

ideia era de obter indices que pudessem ser correlacionados os parametros atmosféricos das
estrelas.

As regioes do pseudocontinuo para cada indice precisam seguir alguns critérios. O
primeiro é que tais regioes precisam estar localizadas proximas da regiao do indice e terem
linhas de absor¢ao menos intensas que a do indice medido. Além disso, as regides do
pseudocontinuo nao devem ser sensiveis ao alargamento ocasionado pela dispersao de ve-
locidades.

Em cada uma das regioes do pseudocontinuo, é tracada uma reta a partir dos pontos

de continuo localizados nos dois lados de cada linha de absorcao (retas azul e vermelha

das figuras [2.3(a)| ¢ [2.3(b))). Nestas retas, determina-se o ponto médio de cada uma delas,

tragando desta forma a reta que define o continuo local do espectro (reta roxa nas duas
imagens). Assim, com o continuo definido, mede-se a largura equivalente da linha, cuja
unidade é dada em A (ver figura no cado de linhas estreitas

Para as linhas largas (bandas), o procedimento é similar, contudo, calcula-se a area total
(F}, area em roxo da figura , que seria o fluxo da linha em relacao ao continuo local
do espectro naquela regiao(F}); neste caso, o indice da banda (1,) é medido em magnitudes

através da expressao [2.1]

1 [ F
Ai t

Na tabela 2.1, sao mostrados os indices de acordo com a calibracao estabelecida em

Trager et al. (1998), que sdo medidos neste trabalho. Em populagoes estelares simples,
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estes indices nao s6 apresentam informacoes sobre a abundancia destes elementos quimicos,
mas também informacoes sobre a idade, metalicidade, abundancia de elementos do pico do
Fe e elementos a.

Desde Burstein et al. (1984) até o momento, estes indices vém sendo desenvolvidos e
calibrados de tal forma que suas aplicacoes extraiam a maior quantidade de informacoes
possiveis dentro de um espectro de baixa resolucao. Um exemplo de calibracao pode ser
visto em Korn et al.| (2005), onde foi analisado a influéncia causada pela abundancia dos
elementos quimicos dentro de cada indice. Esta andlise foi feita utilizando-se de mode-
los atmosféricos e espectros sintéticos de objetos bem conhecidos (como Sol e Arcturus).
Também foi verificada a sensibilidade dos indices quanto a idade, varia¢oes de metalicidade
e elementos « presentes na estrela.

Algumas das informacoes foram obtidas analisando os graficos em relacao aos parametros
atmosféricos (ver segao , que possibilitaram compreender o comportamento de alguns
dos indices estudados em relagao aos parametros atmosféricos. Algumas das informagoes
encontradas nestes graficos ja haviam sido descritas em alguns dos trabalhos sobre os

indices de Lick (como Burstein et al., [1984; |Worthey et al., [1994; [Trager et al., [1998]).

e Ca 4227: indice sensivel a Z (metalicidade total), principalmente para estrelas anas.
E um excelente indice para determinar também a abundancia de Ca no objeto, ja

que é fortemente dominado por linhas deste elemento.

e Ca 4455: com este indice, podem ser obtidas informagcoes sobre as abundancias de
elementos pesados, como cdlcio (Ca), manganés (Mn), titanio (Ti), zirconio (Zr),
vanadio (V), niquel (Ni) e o ferro (Fe). De uma andlise mais detalhada sobre a
variaca@o das abundancias destes elementos dentro deste indice, Korn et al.| (2005)
verificaram que ele sofria maiores variacoes com o Ca, Fe, Cr e Z, com dependéncia

do estagio evolutivo da estrela.

e CN; e CNj: diferem entre si apenas pelas regides onde o pseudocontinuo no azul
é deﬁnidoﬁ. O indice CNjy foi definido por |Worthey et al.| (1994) com a proposta
de realizar a leitura do indice sem ter qualquer influéncia por conta da linha HéE]

Suas medidas apresentam valores similares e ambos sao indicados para avaliarem

4 Ambos medem a linha de absorcao CN X 4150.
5 Linha encontrada na faixa de A = 4100 A.
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estruturas que contenham estrelas quentes. Sao sensiveis as abundancias de C, N e

O (Coelho et al., [2011]).

e Fe 4668 (ou C, 4668): é muito sensivel a metalicidade e, principalmente, a emissao
de C,. Por conta disto, é possivel analisar a abundancia de C em relagao aos outros

metais e, sendo desta forma um indice importante para o estudo das galéxias.

e Fe 5709 e Fe 5782: mostram uma forte sensibilidade a Z porém, pequena para
log(g). Conforme Korn et al. (2005), Fe 5709 é menos sensivel ao Fe quando com-
parado ao Fe 5406, enquanto que Fe 5782 também pode ser utilizado para medir

abundancia de cromio (Cr).

e Fe 5270 e Fe 5335: indices altamente sensiveis a Fe, Mg e Z, sendo que Fe 5335
apresenta maior dependéncia com estes fatores. Também sao sensiveis a temperatura

e, como consequencia, das idades.

e Fe 5406: segundo Korn et al.|(2005), este é um dos melhores indices para determinar
metalicidade. Entretanto, numa amostra que contenha um ntumero significativo de
gigantes ricas em metais, ajustes feitos com parametros fotométricos destas estrelas
apresentam um valor superestimado para este indice. Uma das razoes é devido a
sua intensidade da linha, que é mais dificil de ser medida quando comparada com
Fe 5270 e Fe 5335; portanto, observacionalmente eles sao mais adequados para obter

uma estimativa da metalicidade do objeto.

e G4300: nao possui uma dependéncia forte com a temperatura, segundo Worthey
et al| (1994). Desta forma, ajustes feitos com tal dependéncia poderiam ser de
baixa qualidade; para melhorar, uma opgao seria inserir termos mistos dentro das
fungoes empiricas calculadas para este indice (ver segao . E um indice sensivel
a abundancia de carbono e oxigénio, mas pouco sensivel a razao [a/Fe] (Thomas

et al., 2003)).

e Hj: é um indice pouco sensivel a metalicidade. Entretanto, parece ser um candidato
a indicador de idade, pois é altamente sensivel a temperatura. Em |Coelho et al.
(2011)), este indice foi estudado em conjunto com Fe 5406, do qual foi possivel estimar

a idade e a abundancia de Fe. Em conjunto com [MgFe]H, este diagrama forneceria

6 [MgFe] = /Mgb- < Fe >, sendo < Fe >= w
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a idade e a metalicidade total das PES.

Mg, : indice sensivel a idade, abundancia de CNO e amostras quentes de estrelas. Ele

também ¢é considerado como um bom indice para avaliar a metalicidade do objeto.

Mg,: tem maior sensibilidade a abundancia de Mg quando comparado a Mg;. E,
assim como o Mg b, é um indice sensivel a abundancia de elementos a, a [Fe/H] e

também a idade.

NaD: além do indice emitido pela estrela, a medida deste apresenta mais um fator
de absorcao causado pela presenca do meio interestelar. Em objetos mais distantes,
como aglomerados globulares em M31, o avermelhamento destes seriam resultantes
do avermelhamento da poeira presente na Galaxia. E um indice pouco sensivel a

elementos «.
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Tabela 2.1 - Indices de Lick, segundo [Trager et al.| (1998).

Indice

Banda passante (A)

Pseudocontinuo

Azul (A)

|

Vermelho (A)

Unidade

CNy

4142.125 - 4177.125

4080.125 - 4117.625

4244125 - 4284.125

mag

CN,

4142.125 - 4177.125

4083.875 - 4096.375

4244125 - 4284.125

mag

Ca 4227

4222.250 - 4234.750

4211.000 - 4219.750

4241.000 - 4251.000

G4300

4281.375 - 4316.375

4266.375 - 4682.625

4318.875 - 4335.125

Fe 4383

4369.125 - 4420.375

4359.125 - 4370.375

4442 875 - 4455.375

Ca 4455

4452.125 - 4474.625

4445.875 - 4454.625

4477.125 - 4492.125

Fe 4531

4514.250 - 4559.250

4504.250 - 4514.250

4560.250 - 4579.250

Fe 4668

4634.000 - 4720.250

4611.500 - 4630.250

4742.750 - 4756.500

Hp

4847 875 - 4876.625

4827.875 - 4847.875

4876.625 - 4891.625

Fe 5015

4977.750 - 5054.000

4946.500 - 4977.750

2054.000 - 5065.250

Pl | ol | el gl | I

Mg,

5069.125 - 5134.125

4895.125 - 4957.625

9301.125 - 5366.125

=
&

g

Mg;

5154.125 - 5196.625

4895.125 - 4957.625

9301.125 - 5366.125

g

Mg b

5160.125 - 5192.625

5142.625 - 5161.375

5191.375 - 5206.375

Fe 5270

5245.650 - 5285.650

5233.150 - 5248.150

5285.650 - 5318.150

Fe 5335

5312.125 - 5352.125

5304.625 - 5315.875

9353.375 - 5363.375

Fe 5406

5387.500 - 5415.000

5376.250 - 5387.500

5415.000 - 5425.000

Fe 5709

5696.625 - 5720.375

2672.875 - 5696.625

D722.875 - 5376.625

Fe 5782

D776.625 - 5796.625

0765.375 - 5775.375

5797.875 - 5811.625

NaD

5876-875 - 5959.375

5860.625 - 5875.625

0922.125 - 5948.125

>>°D>OD>°D>°D>°>°>°§

TiO,

9936.625 - 5994.125

0816.625 - 5849.125

6038.625 - 6103.625

mag

TiO,

6189.625 - 6272.125

6066.625 - 6141.625

6372.625 - 6415.125

mag
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2.3 Determinacao e Comportamento dos Indices

Os indices de Lick, segundo Faber et al. (1985)), foram definidos para espectros com
resolucao de 9 A (FWHM), uma resoluc¢ao mais baixa do que a obtida pelo SEGUE. Desta
forma, foi necessario realizar uma degradacao dos espectros coletados. Para isto, foi apli-
cada a rotina gauss do pacote de programas IRAF. Ela aplica uma fungao gaussiana sobre
o espectro original (de resolugao o;), com determinado osmootn, que é obtido com o uso da

equacao de convolucao fornecendo assim a resolucao o desejada.

2_ 2. 2 _ R
Of = 0 + O8mootn  + COM 01 = 5= (2.2)

Os indices foram lidos a partir de rotinas criadas em FORTRAN para efetuar a medida
dos indices de Lick para cada espectro com o auxilio do IRAF, divididas pelas seguintes

etapas

e Listagem dos espectros e criacao da lista de rotinas a serem executadas dentro do

ambiente IRAF;

e Identificacao das regioes dos indices de Lick dentro do espectro e cédlculo dos seus

respectivos indices;

e Indexacao de todos os indices e as respectivas informagoes de cada espectro, cujo pro-
cesso final é a saida de um arquivo com todas as informacoes das estrelas analisadas

(pardametros atmosféricos e indices medidos).

A obtencao destes dados possibilitou estudar o comportamento dos indices para cada

parametro atmosférico e também para a razao [a/Fe].

O Comportamento dos Indices

Com os indices medidos para cada um dos espectros, foram gerados graficos relacio-
nando os indices com cada um dos parametros atmosféricos. Além de procurar entender
o comportamento e a sensibilidade dos indices com cada um destes parametros, a analise

grafica permitiu descartar indices com medidas espurias. Ao verificar os espectros destas
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estrelas, constatou-se que alguns destes apresentaram algum defeito ocorrido com suas ob-
servacoes. Uma justificativa para tal defeito seria a presenca de raios césmicos, pixeis frios
ou baixo sinal/ruido na regiao de medida dos indices.

Para analisar o comportamento dos indices e do tipo de populagao contida dentro destes
perfis, a amostra foi subdividida usando outros parametros atmosféricos como critério. A
justificativa para esta nova divisao é de analisar, em primeira aproximacao, a populacao
estelar contida na amostra; para isto, os parametros atmosféricos escolhidos para classi-
ficagao foram a metalicidade ([Fe/H]) e a gravidade superficial (log(g)), que separaria as

estrelas da seguinte forma:

e Estrelas ricas e pobres em metais, de acordo com [Fe/H];

e Estrelas gigantes e anas, de acordo com log(g).

O critério final de classificacao através destes parametros é visto na tabela[2.2] criando,

desta forma, quatro tipos de populacoes em cada amostra.

Tabela 2.2 - Subdivisao da amostra de estrelas de acordo com os parametros atmosféricos
log(g) > 4.0 | log(g) < 4.0

[Fe/H] > -1.5| Anasricas | Gigantes ricas
[Fe/H] < -1.5 || Anas pobres | Gigantes pobres

Com as classificagoes prontas, foi desenvolvida uma rotina em FORTRAN que separa
os diferentes tipos de estrelas dentro das populagoes de [/ F'e| solar e nao solar. Este tipo
de separagao forneceu uma informacao extra na analise nos graficos: além de entender o
comportamento de cada indice, também foi possivel entender a sensibilidade de cada uma
das populagoes em relacao aos parametros atmosféricos.

Ao todo, foram preparados cerca de 150 gréaficos seguindo esses critérios de analise.
Todos eles foram analisados visando procurar comportamentos peculiares da amostra que
pudessem ajudar na elaboracao das funcoes empiricas. Dentre as caracteristicas encon-

tradas utilizando estes critérios de classificagao, destacam-se os seguintes:

e Ca 4227: na faixa de -1.0 < [Fe/H] < 0.0, este indice apresenta uma faixa de dis-

persao dos indices para objetos ricos em metais. Com o aumento da razao [a/Fe],
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verifica-se que as estrelas anas pobres apresentam uma maior dispersao em seus

indices (figs. 2.4(b)|e[2.4(c)|). Estes comportamentos corroboram com as informagoes

descritas em |Worthey et al.| (1994)), principalmente para amostras de anas de baixa

metalicidade. Como pode ser visto nas figuras|2.4(d)|e[2.4(e)|, as anas pobres apresen-

tam fndices maiores na amostra com razao [a/Fe|] nao solar. Este fato é interessante
pois, considerando a evolucao quimica da nossa Galaxia, as anas pobres sao obje-
tos mais antigos que tém suas abundancias dominadas por elementos gerados por

supernovas tipo II (elementos a, como o célcio, por exemplo).

G4300: os indices apresentam fraca dependéncia com T.g (fig. [2.5). Nas duas
amostras, as gigantes pobres em metais apresentam um comportamento decrescente
do indice em relac¢do a temperatura, enquanto que as estrelas ricas em metais (anas
e gigantes) apresentam um comportamento similar, com um valor mziximom de indice
em torno de 5500 K. Na amostra nao solar, as anas pobres apresentam um compor-
tamento parecido com as de alto [Fe/H], porém na amostra solar estas anas nao
apresentam uma dependéncia clara e se concentram numa regiao de temperatura

entre 5500 e 6500 K.

Fe 4668: percebe-se uma maior dispersao da amostra de estrelas ricas em metais,
com uma forte dispersao em torno de [Fe/H]| = 0.0; esta faixa de valor de metalici-

dade apresenta um comportamento menos expressivo com o aumento da abundancia

de elementos « (figs. [2.6(a)| e [2.6(b)). Também é interessante notar que estrelas de

metalicidade maior apresentam indices maiores com o aumento de log(g), enquanto

que as de baixo [Fe/H] tém uma zona bem delimitada de indices, que nao varia com

a gravidade superficial (fig. [2.6(c)| e [2.6(d)|). Outro ponto a notar é que a amostra

com [a/Fe| solar apresenta indices maiores quando comparada a amostra nao so-
lar, o que é valido pois, devido a influéncia de supernovas tipo Ia no processo de
evolucdo quimica, as estrelas mais metalicas com [/ Fe] solar, apresentardo maiores

abundancias de ferro.

e Hj: Este indice apresenta uma forte sensibilidade com a temperatura e pouca sen-

" Na amostra nio solar (fig. [2.5(c)), as gigantes ricas acabam se concentrando na regido de 5500 K.

Entretanto, as estrelas fora deste campo seguem o mesmo padrao visto para estas estrelas na amostra

solar.
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sibilidade com [Fe/H] (ver figuras [2.7(b)| [2.7(c)l, [2.7(d) e 2.7(e)]). Isso faz com que

este indice seja um candidato a indicador de idade, sem que haja uma influéncia
significativa da metalicidade. Os mesmos padroes sao vistos nas amostras solar e

nao solar.

Mg,, Mg, e Mg b: as anas ricas apresentam uma forte dispersao nos indices para
a faixa de -0.5 > [Fe/H| > 0.0, mas com uma variagao linear nos indices das estre-
las gigantes com o aumento da metalicidade (figs. . O aspecto mais
interessante é a alta sensibilidade dos indices exibida pelas anas ricas em relagao
a temperatura (fig. , pois percebe-se que estes indices tornam-se mais fra-
cos com o aumento de T,g. Para valores maiores de [/ Fe], percebe-se essa forte
dependéncia quase linear para as outras populagoes; contudo as gigantes pobres ap-
resentam comportamento linear, mas de um outra forma: seus indices nao sofrem
variacao significativa com a temperatura (fig. . Vale ressaltar que os compor-
tamentos citados acima podem ser descritos na faixa de T.g ~ 6500 K. Acima deste

valor, todas as populagoes apresentam indices préximos a zero.

Fe 5270, Fe 5335 e Fe 5406: estes indices apresentam comportamentos similares
em relacao a temperatura, metalicidade e gravidade superficial. Quanto a metalici-
dade, a anas ricas apresentam uma faixa de concentracao maior entre -1 e 0 dex na

amostra solar, com uma dispersao de indices maior quando comparadas a amostra

nao solar (figs. 2.9(b)[e[2.9(c)); os outros tipos de estrelas apresentam uma dispersao

de indices menor. Quanto a gravidade superficial (figs. [2.9(d)| e [2.9(e)|), as estrelas

pobres em metais apresentam um comportamento mais ou menos constante nas duas
amostras; entretanto, as estrelas ricas em metais apresentam uma maior dispersao
com o aumento de log(g) (a amostra solar apresenta uma dispersdo maior quando
comparada com as estrelas ricas da amostra nao solar). J& quanto a temperatura, as
linhas de Fe, as anas ricas em metais tendem a decrescer seus indices com o aumento

da temperatura. As anas pobres em metais, na amostra nao solar, apresentam este

mesmo comportamento (figs. 2.9(f) e [2.9(g)).

NabD: as estrelas ricas em metais apresentam indices mais sensiveis ao aumento da

razao [a/Fe], enquanto que as amostras mais pobres em elementos « apresentam

indices maiores para altas metalicidades (fig. [2.10(b)). O mesmo comportamento
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pode ser analisado para as anas pobres em metais. Quanto a gravidade superficial,

as populacoes seguem o mesmo comportamento das linhas Fe 5270, Fe 5335 e Fe

5406 (figs. 2.10(d)|e[2.10(e)). E, assim como nas linhas do magnésio, As anas ricas

em metais apresentam indices mais sensiveis com o aumento da temperatura (figs.

B.10(f)| e E.10(g)).

Considerando o que ja foi demonstrado em literatura (Korn et al., 2005; Thomas et al.,

2003)), existe uma dependéncia nao desprezivel de alguns indices com a razao [/ Fe]. Isto
significa que ao avaliar como os indices variam com os parametros atmosféricos das estrelas
(Tew, [Fe/H]| e log(g)), a razao [a/Fe| deve ser levada em conta. Entretanto, devido a
imprecisao na estimativa desta razao de abundancias, decidiu-se nao adicionar diretamente
este parametro nas equagoes empiricas. Consequentemente, as fungoes empiricas a serem

calculadas foram separadas em dois conjuntos, conforme descrito na secao [2.1]

Legenda dos graficos:

= Ané Rica = Ané Pobre e Gigante Rica Gigante Pobre
[o/Fe] solar [o/Fe] nao solar
6 T T . T T T 6 T T . T T T
51 E 5 B
4t g 4t g

0 |- et v h% 4 ok ? 4
s 25 2 s 9 s 0 05 s 25 2 45 9 s 0 05
[Fe/H] (dex) [Fe/H] (dex)

(b) Ca 4227 x [Fe/H] (solar). (c) Ca 4227 x [Fe/H] (nao solar).

[a/Fe] solar [o/Fe] nao solar
6 : ; ; ; ; . . 6 , ; , . . . .
5 - 5 4
4} 1 4t 1

Ca4227 (A)
Ca4227 (A)

log (9) log (9)

(d) Ca 4227 x log(g) (solar). (e) Ca 4227 x log(g) (ndo solar).

Figura 2.4: Indice espectroscopico Ca 4227 em funcdo de [Fe/H] (acima) e log(g) (abaixo) para as

amostras solar (esquerda) e nao solar (direita).
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Legenda dos graficos:

= Ané Rica = Ané Pobre e Gigante Rica Gigante Pobre
[a/Fe] solar [a/Fe] nao solar
= =
o o 7
o Q o
< 2 .
0] 0] . .
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-2 o " 1 .I'. 1 1 1 2 . 1 v 1 1 1
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Teir (K) Tert (K)
(b) G4300 x Teg (solar). (c¢) G4300 x T,g (ndo solar).

Figura 2.5: Indice espectroscépico G4300 em funcao de Teg para as amostras solar (esquerda) e nao solar
(direita).
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(c) Fe 4668 x log(g) (solar). (d) Fe 4668 x log(g) (nao solar).

Figura 2.6: Indice espectroscopico Fe 4668 em funcio de [Fe/H] (centro) e log(g) (abaixo) para as

amostras solar (esquerda) e ndo solar (direita).
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Legenda dos graficos:
= Ané Rica = Ané Pobre e Gigante Rica Gigante Pobre

[o/Fe] solar [o/Fe] nao solar
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4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500
Tert (K) Teit (K)
(b) HB X Teg (solar). (¢) HB X Teg (ndo solar).
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(d) HB x [Fe/H] (solar). (e) HB x [Fe/H] (nao solar).

Figura 2.7: Indice espectroscépico HB em funcio de [Fe/H] e Tog para as amostras solar (esquerda) e

nao solar (direita).
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Legenda dos graficos:

= Ané Rica = Ané Pobre e Gigante Rica Gigante Pobre
[a/Fe] solar [a/Fe] nao solar
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Figura 2.8: Indice espectroscépico Mgy em fungao de Tog e [Fe/H] para as amostras solar (esquerda) e
nao solar (direita).
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Legenda dos graficos:

= Ané Rica = Ané Pobre e Gigante Rica Gigante Pobre
[o/Fe] solar [o/Fe] nao solar
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Figura 2.9: Indice espectroscépico Fe 5335 em fungao de [Fe/H] (acima), log(g) (centro) e Tog (abaixo)

para as amostras solar (esquerda) e nao solar (direita).
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Legenda dos graficos:

= Ané Rica = Ané Pobre e Gigante Rica Gigante Pobre
[o/Fe] solar [o/Fe] nao solar
10 T T T T T T 10 T T T T T T
8 - . 8 - .
6 ’ . 6 . -
= =
o 4r . a 4Ff i
© ]
=z =z
2+ . 2+ .
of . ofb .
2 -2
-3 0.5 -3 -25 -2 -15 -1 -0.5 0 0.5
[Fe/H] (dex) [Fe/H] (dex)
(b) NaD x [Fe/H] (solar). (c) NaD x [Fe/H] (nao solar).
[o/Fe] solar [o/Fe] nao solar
10 T T T T T T T 10 T T T T T T T
8 - ’ . 8 . .
6| : .
=3
a 4 .
2
2 - -
0 - -
-2
1 5
log (g) log (9)
(d) NaD x log(g) (solar). (e) NaD x log(g) (ndo solar).
[o/Fe] solar [a/Fe] nao solar
10 T T T T T T 10 T T T T T T
8 - . 8 .
=
a 4
[
P4
2 I TN ~ I S .1 ) L L 1 1 I I
4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 8000
Tert (K) Terr (K)
(f) NaD x Tug (solar). (g) NaD x T,g (nao solar).

Figura 2.10: Indice espectroscépico NaD em funcao de [Fe/H] (acima), log(g) (centro) e Tog (abaixo)

para as amostras solar (esquerda) e ndo solar (direita).
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2.4 Func¢oes Empiricas

Para cada indice, foi elaborada uma série de fungoes empiricas que mostram a variagao
de cada indice com os parametros atmosféricos. Estas fungoes serao utilizadas na obtencao
de uma biblioteca de PES, que por sua vez, serao aplicadas na sintese de populagoes de
aglomerados de estrelas, bem como sistemas mais complexos, tais como galdxias. Desta
forma, foi desenvolvido um ajuste empirico simples vinculando o indice com a met-
alicidade ([Fe/H]), gravidade superficial (log(g)), e temperatura efetiva (T.z)f] Pelo fato
das amostras de dados serem classificadas como [a/Fe] solar e nao solar, para cada indice
foram desenvolvidos dois ajustes considerando a classificagao de elementos a. Os coefi-

cientes das fungoes e seus respectivos desvios (Gindice OU X2 i) foram obtidos a partir do

programa ORIGIN.

indice = a + b(0eq) + c([Fe/H]) + d(log(g)) (2.3)

Vale ressaltar que alguns dos indices apresentaram valores negativos. De acordo com
os estudos de [Thomas et al.| (2003)) e Korn et al.| (2005), alguns indices (como CN1; e CNa,
Fe 4668 e Fe 5782) podem apresentar valores negativos por conta do estdgio evolutivo
em que a estrela se encontra(como por exemplo, a sequéncia de turnoff); isto afetaria as
medidas da regiao de pseudocontinuo dos indices, gerando desta forma um valor negativo.
Entretanto, outros indices também podem apresentar valores negativos devido a erros
durante a medida, cujas fontes podem ser a razao sinal-ruido dos espectros, a presenca de
raios césmicos e/ou pixeis frios durante a obtengao do espectro etc. Por conta disso, as
tabelas e apresentam os coeficientes das fungoes apenas para os indices que podem
ter valores negativos.

Para sanar a questao dos indices negativos e melhorar a qualidade das funcgoes, a
alternativa foi a aplicagao de ajustes logaritimicos para cada indice. Desta forma, utilizou-
se a equacao que diferencia da expressao por considerar log (indice) como termo
dependente dos parametros atmosféricos (exemplos do ajuste podem ser visto nas figuras
e . Para este tipo de ajuste, o desvio ojngice ¢ determinado pela propagacao de

erro, visto na expressao [2.5]

5040
Terr

8 Nos ajustes foi adicionado o termo e, que equivale a Gog =
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Tabela 2.3 - Coeficientes dos ajustes para a amostra com [a/Fe] < 0.2 (solar)

indice || Oindice | N°de estrelas Parametros do ajuste
a ‘ b ‘ c ‘ d
CNy 0.595 16 249 -20.1805 | 22.2136 | 1.4983 | 0.0501
CNy 0.512 16835 -17.1826 | 19.5666 | 1.3721 | 0.2285
Fe 4668 || 0.283 11675 -4.7083 | 6.5979 | 2.5249 | 0.5203
Fe 5782 || 0.176 36730 -0.4867 | 1.0304 | 0.2530 | 0.0046

Tabela 2.4 - Coeficientes dos ajustes para a amostra com [/ Fe] > 0.2 (ndo solar)

indice || oindice | N°de estrelas Parametros do ajuste
a ‘ b ‘ c ‘ d
CN; 0.279 6 787 -14.9374 | 14.7049 | 0.6261 | 0.2851
CN,y 0.274 6 389 -14.5800 | 14.6384 | 0.5569 | 0.4877
Fe 4668 || 0.283 4660 0.0031 1.5585 | 1.5274 | 0.2109
Fe 5782 || 0.199 12410 -0.1117 | 0.5729 | 0.1621 | -0.0115
log(indice) = a + b(0es) + c([Fe/H]) + d(log(g)) (2.4)
Tindice = I 10 - |indice| - o10g (2.5)

Feita a estimativa inicial dos coeficientes dos ajustes, foram descartados os dados com
residuog’] maiores que 0.5. O valor de corte foi escolhido em funcdo de subtrair apenas
dados mais discrepantes, sem mascarar a dispersao verdadeira devido a variagao cosmica
das relagoes entre indices medidos e parametros atmosféricos que certamente uma galéxia
deve ter. Tanto os ajustes do tipo simples quanto para os do tipo log(indice) passaram por
tal procedimento. As tabelas[2.5e[2.6|apresentam os coeficientes ajustados das fungoes tipo
log(indice) para cada indice. Entretanto, mesmo com a remocao residual, alguns ajustes
ainda apresentaram alto desvio quadratico médio (como os indices Ca 4455, Fe 5709 e 5782,
por exemplo), com valores acima de 30%. Desta forma, optou-se por desconsiderar estas

funcgoes e trabalhar apenas com os indices que apresentaram ajustes abaixo deste ValorEG].

9 Para os ajustes dos indices Mg; (solar e ndo solar) e Mgy (ndo solar), ndo foi necessario realizar este

descarte ja que todos os dados apresentaram residuos inferiores a 0.5 .
10 Apesar do indice Fe 5270 apresentar um alto desvio para a razio ndo solar, ele também foi selecionado

pois, em conjunto com o indice Fe 5335, é um bom indicador de metalicidade.
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Figura 2.11: Ajuste log(indice) desenvolvido para HfS (amostra com [a/Fe] nao solar). A figura (a),
mostra o comportamento do indice em relagao a metalicidade, gravidade superficial e temperatura efetiva
de acordo com o ajuste desenvolvido. Em (b), a fungdo é comparada com os dados medidos na amostra

estelar (pontos pretos da imagem).
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Figura 2.12: Ajuste log(indice) desenvolvido para Mgy (amostra com [a/Fe] nao solar). A figura (a),
mostra o comportamento do indice em relagao a metalicidade, gravidade superficial e temperatura efetiva
de acordo com o ajuste desenvolvido. Em (b), a fungdo é comparada com os dados medidos na amostra
estelar (pontos pretos da imagem).
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Tabela 2.5 - coeficientes dos ajustes do tipo tipo log(indice) para a amostra com [a/Fe] < 0.2 (solar)

log(indice) || Gindice (%) | N°de estrelas Parametros do ajuste

a ‘ b ‘ c ‘ d
Ca 4227 28 36818 -3.6028 | 2.5139 | 0.1138 | 0.2596
G4300 26 37840 0.7980 | 0.2176 | 0.1805 | -0.0895
Fe 4383 29 35370 -2.4735 | 2.6103 | 0.2805 | 0.1601
Ca 4455 46 29494 -1.5395 | 1.0525 | 0.3172 | 0.0674
Fe 4531 24 37176 -0.4415 | 1.1255 | 0.3015 | -0.0139
HS 14 38232 1.7279 | -1.4442 | 0.0909 | 0.0153
Fe 5015 27 37458 -0.4481 | 1.0173 | 0.2156 | 0.0398
Mg, 49 30838 -4.0287 | 1.6685 | -0.1020 | 0.2316
Mg, 24 37220 -3.3412 | 1.5235 | 0.0658 | 0.2741
Mg b 17 38047 -2.2496 | 1.8856 | 0.1279 | 0.2521
Fe 5270 34 34960 -2.0759 | 1.7401 | 0.1892 | 0.1347
Fe 5335 26 37193 -1.5399 | 1.4139 | 0.1805 | 0.1189
Fe 5406 27 36788 -1.7045 | 1.6569 | 0.2570 | 0.0756
Fe 5709 47 30455 -2.1719 | 1.2718 | -0.0452 | 0.1058
NaD 30 37278 -1.5917 | 1.5022 | 0.1136 | 0.1305
TiO, 42 33170 0.9276 | -1.0474 | 0.0181 | 0.0690
TiO9 35 35430 1.0610 | -1.0641 | -0.0157 | 0.0680

Tabela 2.6 - coeficientes dos ajustes do tipo log(indice) para a amostra com [/ Fe] > 0.2 (nao solar)

log(indice) || Gindice (%) | N°de estrelas Parametros do ajuste

a ‘ b ‘ c ‘ d
Ca 4227 28 12697 -3.9328 | 3.0988 | 0.2284 | 0.2310
G4300 21 12740 0.4319 | 0.0627 | 0.1679 | -0.0570
Fe 4383 35 12157 -2.4626 | 2.5681 | 0.2893 | 0.1574
Ca 4455 56 6420 -1.9724 | 1.2486 | 0.1878 | 0.0807
Fe 4531 31 12596 -0.7964 | 1.5325 | 0.3206 | -0.0120
Hp 18 10000 1.7871 | -1.5971 | 0.0910 | 0.0276
Fe 5015 29 12942 -1.1362 | 1.6712 | 0.1748 | 0.0542
Mg, 45 11534 -5.2581 | 2.8038 | -0.0730 | 0.2586
Mg, 17 13124 -3.5650 | 1.9228 | 0.0931 | 0.2483
Mg b 15 13124 -2.0151 | 1.8379 | 0.1577 | 0.2261
Fe 5270 40 12053 -2.1301 | 1.7480 | 0.1344 | 0.1331
Fe 5335 31 12737 -1.4891 | 1.4704 | 0.1793 | 0.0882
Fe 5406 34 12433 -1.7781 | 1.7649 | 0.2376 | 0.0568
Fe 5709 53 9352 -1.6980 | 0.8983 | 0.0335 | 0.0750
NaD 34 12677 -1.9278 | 1.8609 | 0.1160 | 0.1204
TiO; 46 11248 0.9404 | -1.0222 | 0.0582 | 0.0671
TiO, 35 12536 1.3280 | -1.2631 | 0.0182 | 0.0516
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E importante notar que as informacoes adquiridas com a analise do comportamento dos
indices sugeriu que fossem adicionados na equagao termos mistos, isto é, termos que
envolvessem mais de um parametro estelar. Desta forma, foi feita uma experiéncia com
estes termos e comparou-se seus desvios associados com a qualidade do ajuste simples (ver
apéndice . Entretanto, para fazer a extrapolacao dos valores dos parametros atmosféricos
que a amostra deste trabalho nao cobre (como metalicidades mais altas, da ordem de
[Fe/H] Z 0.5 dex), o mais recomendado é a utilizacao de equacoes mais simples, porém
com um maior grau de controle. A razao é que para ajustes com termos polinomiais e/ou
mistos, o controle acaba sendo restrito apenas aos intervalos utilizados nesta amostra, pois
existe uma probabilidade maior de que a fungao possa divergir fora deste intervalo, apesar
da func¢ao ter um desvio associado menor.

A figura exemplifica este tipo de divergéncia da funcao ao tentar desenvolver um
indice com termo mistdﬂ. Embora este ajuste tenha uma precisao melhor que o ajuste da
equacao 2.3, ele apresenta valores divergentes para metalicidades e gravidades superficiais
mais altas. Isto reforga a ideia de que o uso de um ajuste mais simples como o da equacao

citada apresentara um controle maior destes parametros.
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Figura 2.13: Ajuste log(indice) com termo misto desenvolvido para HfS (amostra com [a/Fe] nao so-
lar). A figura (a), mostra o comportamento do indice em relagdo a metalicidade, gravidade superficial e
temperatura efetiva de acordo com o ajuste desenvolvido. Em (b), a fungdo é comparada com os dados

medidos na amostra estelar (pontos pretos da imagem).

Wlog(indice) = a + b(fegt) + c([Fe/H]) + d(log(g)) + e([Fe/H] - log(g)).
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Sintese da Biblioteca de PES

Populagoes Estelares Simples (PES) sao definidas como um conjunto de estrelas que
possuem aproximadamente a mesma idade e composi¢ao quimica, isto €, como um conjunto
de estrelas provenientes de um mesmo surto de formacao estelar (Salaris e Cassisi, 2005)).
Mas este processo nao é uniforme, isto €, o conjunto de estrelas resultantes podem possuir

massas diferentes, cuja distribuicao pode ser descrita por uma Funcao de Massa Inicial

(FMI) ¢(m) (ver eq. [3.1)).

Funcao de Massa Inicial

Conceitualmente, a FMI influencia a aparéncia e o processo de evolucao das galéxias
e/ou aglomerados estelares, estabelecendo as condigdes de contorno para os processos de
formacao estelar dentro destes objetos, e auxiliando na determinacao do perfil de pop-
ulacao estelar que os compoe. A grosso modo, ela pode ser considerada como uma lei de
poténcia de expoente 7 (eq. [3.1)), sendo que a constante de normalizagao A é determinada
considerando a relacao [3.2] Os limites inferior e superior de massa aqui considerados sao

0.5 e 100 Mg, respectivamente.

o(m) =Axm™" (3.1)

/ mAm~7dm = 1M (3.2)

Minf

Para o teste de sintese fotométrica e espectroscépica desenvolvida neste trabalho, ini-
cialmente foi utilizada a FMI de Kroupa (2001b)), que apresenta diferentes coeficientes de

v para determinadas faixas de massas de estrelas (eq. [3.3). Tanto a fungdo de Kroupa
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quanto a de [Salpeter| (1955)) utilizam como base as informagoes fotométricas de estrelas da
vizinhanga solar; entretanto, a FMI de Salpeter superestima a quantidade de estrelas de
baixa massa presentes no meio analisado.

Considerando a relacao massa-luminosidade para objetos da vizinhanca solar utilizando
fotonqetlriaﬂ7 notou-se que a quantidade estimada de estrelas de baixa massa era muito
menor quando comparada ao resultado obtido através de outros métodos como, por exem-
plo, informagoes de paralaxe obtidas pelo satélite Hipparcos para estrelas de baixa lumi-
nosidade. Uma das explicacoes para esta diferenca seria a presenca de sistemas miultiplos
estelares nao resolvidos e/ou desconhecidos, o que pode ser reforgado com a proposta de
que populagoes estelares conhecidas até a época apresentavam uma fragao significativa de
estrelas anas presentes em sistemas binérios (Kroupal, 2001a)). Como resultado, muitos
destes objetos multiplos podem ser interpretados pelo observador como uma tinica estrela,
fazendo com que informacoes fotométricas de suas companheiras acabem sendo ofuscadasﬂ,

afetando diretamente a relagao massa-luminosidade (Kroupa, |2001c| 2002).

1.3 para 0.1 <m(My) <0.5
Y= (3.3)
2.3 para 0.5 <m(Mgy) < 100

Para compensar este efeito, Kroupa propos empiricamente uma variacao do coeficiente
v (eq. |3.3) para estrelas de baixa massa baseado nas informagoes de luminosidade. Desta
forma, a FMI de Kroupa expande o arranjo de massas descritas para perfis de populagoes
que tenham massas variando entre 10~% e 102 M. Assim, é possivel analisar nao apenas
o processo de formacao estelar para uma maior faixa de idades (lembrando que, estrelas
de menor massa apresentam idades mais avangadas), mas também abre uma possibilidade
para avaliar o perfil populacional de sistemas estelares mais distantes.

A variacao da FMI para estrelas de baixa massa tem se mostrado como uma boa
ferramenta para avaliar a formacao estelar em alguns aglomerados presentes em nossa
Galéxia e alguns aglomerados da Nuvens de Magalhaes (Kroupa 2002), permitindo estimar
também a quantidade de estrelas de baixa massa (como estrelas de tipo M, por exemplo)

em aglomerados estelares tanto da Galaxia quanto de sistemas préximos.ﬁ.

HGould et al.| (1997)
2 O ofuscamento pode ocorrer se uma das estrelas do conjunto miiltiplo for mais brilhante que suas

companheiras, o que resultaria num aumento da densidade do nimero de estrelas (Kroupay, [2001c])
3 Em uma anélise feita com associacbes OB nas Nuvens de Magalhdes e em objetos da Via Léctea,
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3.1 A Sintese de Cores Integradas

Considerando uma populacao estelar formada num dado intervalo de tempo 7 com uma
metalicidade [F'e/H|, a sua luminosidade integradada, em qualquer comprimento de onda

ou banda passante, pode ser obtida com a integracao em massa ao longo de uma dada

isécronaﬁ (eq. ,

Msup

Liaa(7, [Fe/H],7) = / o(m) x L gudm (3.4)

Minf

onde p(m) é a FMI e L}, . a luminosidade individual de uma estrela de massa m que se
encontra num dado estégio evolutivo 7. O limite superior msg,, ¢ a massa inicial da estrela
mais massiva que ainda se encontra viva, seja na fase de sequéncia principal, subgigante, gi-
gante ou supergigante. Remanescentes de estrelas que emitem luminosidade (como estrelas
de néutrons e anas brancas) nao sao levados em considera¢ao na equagao (3.4l

Para este trabalho, foi decidido utilizar as isécronas tedricas de Padovaﬂ (Girardi et al.,
2000} [Salasnich et al., [2000) e do pacote BaSTI| (Pietrinferni et all, 2004). As tabelad’
e apresentam as isécronas de cada grupo, utilizadas neste trabalho, para modelos
estelares de diferentes abundéancias em elementos pesados ([M/H]), metalicidades ([Fe/ H])
e razoes de abundancia de elementos-a solar ([av/Fe] ~ 0.0) e nao solar ([a/Fe] ~ 0.4).
Para [a/Fe] nao solar, a abundancia total em [M/H]| foi convertida em abundancia de
[Fe/H] através da expressao de [Salaris et al| (1993) (eq. [3.5), conforme descrito em
Pietrinferni et al.| (2006). Esta conversao foi aplicada tanto nos modelos de Padova quanto

nos modelos BaSTI.

[M/H] = [Fe/H] + log (0.368 - 101*/F 4-0.362) (3.5)
[Fe/H| =[M/H] = log (%) (3.6)

percebe-se que FMI nao varia con a metalicidade do sistema e nem com a densidade de estrelas numa

dada regido e/ou aglomerado (Massey et al., [1995)).
4 Curva no diagrama HR representando conjunto de estrelas de uma mesma idade.
® Disponiveis em http://pleiadi.pd.astro.it
S Bag of Stellar Tracks and Isochrones, disponiveis em http://albione.oa-teramo.inaf.it/.
7 Ambas as tabelas também apresentam Z (fracdo em massa de elementos pesados) e Y (fracdo em

massa de He)


http://pleiadi.pd.astro.it
http://albione.oa-teramo.inaf.it/
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J& para os modelos com [/ Fe] solar, a expressao resulta na igualdade [3.6] sendo

que as abundancias solares foram obtidas de Grevesse e Anders| (1989).

Tabela 3.1 - Isécronas de Padova
|z | Y |[M/H] (dex) | [Fe/H] (dex) |

0.0001 | 0.23 -2.3 -2.65
0.0004 | 0.23 -1.7 -2.05
0.008 | 0.25 -0.4 -0.75
0.019 | 0.273 -0.02 -0.37
0.04 | 0.32 0.3 -0.05
0.07 | 0.39 0.54 0.19

Tabela 3.2 - Isécronas de BaSTI

|z | Y |[M/H] (dex) | [Fe/H] (dex) |
0.0001 | 0.245 -2.27 -2.62
0.0003 | 0.245 -1.79 -2.14
0.0006 | 0.246 -1.49 -1.84
0.001 0.246 -1.27 -1.62
0.002 | 0.248 -0.96 -1.31
0.004 | 0.251 -0.66 -1.02
0.008 | 0.256 -0.35 -0.70
0.01 0.259 -0.25 -0.60
0.0198 | 0.2734 0.06 -0.29
0.03 0.288 0.26 -0.09
0.04 0.303 0.40 0.05

Por conta da normalizagao apresentada na expressao [3.2] a magnitude absoluta in-
tegrada de um aglomerado de estrelas de um dado par idade-metalicidade é calculada por
—2.5 x log (Lpanda) somado com um fator —2.5 x log (MroT), sendo Mror a massa inicial
total do aglomerado.

Para a obtencao das fungoes de luminosidade (eq. [3.4)) e leitura das isécronas tedricas,

foram elaboradas em FORTRAN rotinas que pudessem realizar este trabalho.

3.2 As Diferencas Entre as Isocronas

As Isécronas de Padova tém como base modelos atmosféricos e abundancias desenvolvi-
das até o periodo dos anos 90 (como Mihalas et al., [1990|e |Alongi et al., [1991). Nos tltimos
anos, novos modelos de atmosferas estelares foram desenvolvidos (Castelli e Kurucz, [2003;

Rogers e Nayfonov, 2002)) com o propésito de estudar com mais detalhes a influéncia das
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abundancias dos elementos quimicos (como os elementos «, por exemplo) sobre os proces-
sos evolutivos das estrelas. Isto fez com que fossem elaboradas novas isécronas levando em
consideragao os dados fotométricos gerados a partir destes modelos atmosféricos. Alguns
exemplos destas is6cronas podem ser vistos em (Cassisi et al. (2004) e também na base de
isécronas de BaSTI. Convém ressaltar que, conforme visto na secao [2.1} os parametros at-
mosféricos da amostra de dados SEGUFE também foram determinados a partir de modelos
estelares mais recentes.

Embora as isécronas de Padova e BaSTI compartilhem algumas informagoes em comum
(como um mesmo modelo de opacidades atmosféricasﬂ, por exemplo), elas sdo baseadas
em diferentes modelos de equacoes de estado, condigoes de contorno, taxas de reagoes
nucleares e taxas de perdas de neutrinos. As isécronas BaSTI, além de utilizar o modelo
de|Castelli e Kurucz (2003) para as atmosferas, procura reproduzir os efeitos de um nucleo
convectivo presentes em algumas estrelas (com massa maior que 1.1 M); desta forma,
algumas fases evolutivas (como a sequéncia de turnoff) puderam ser determinadas com
melhor qualidade, facilitando desta forma a determinacao de idades de aglomerados de
estrelas. Em contrapartida, as isécronas de Padova conseguem abranger uma maior faixa
de idades e massas em seus modelos, como pode ser visto na figura para o caso das
massas.

Neste trabalho, foi feita uma comparacao entre as magnitudes nos filtros de Johnson
U, B e V, que serao as bandas passantes que serao usadas na sintese da maior parte dos
indices espectroscopicos medidos. O conjunto de figuras|3.1exibe as magnitudes integradas
My, Mg e My para PES de vérias idades e metalicidades e razoes [o/Fe| obtidas pelas

isocronas BaSTI e de Padova.

Primeiramente, ao observar o comportamento dos graficos nas figuras [3.1(a)| e [3.1(c)|

(magnitudes My e Mg) para um mesmo Z ou |[M/H], percebe-se que as magnitudes
sao geralmente mais azuladas para as populagdes com [a/F'e] ndo solar. A diferenca em
magnitude aumenta de acordo com maior [M/H| e maior idade (ou menor Tig), como pode
ser visto na figura [3.2] que mostra como as cores (U — V) e (B — V) se comportam para
algumas isécronas. Este resultado mostra-se compativel com o fato de que as cores UBV
sao mais sensiveis a variacao da quantidade de Fe, principalmente, embora apresentem

também uma sensibilidade nao desprezivel a variagao de certos elementos-a. Segundo

8 Modelo OPAL (Iglesias e Rogers, 1996)).
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Figura 3.1: Magnitudes integradas a partir das isécronas de BaSTI (& esquerda) e de Padova (& direita).
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Figura 3.2: Comportamento das Cores (U —V) (a) e (B—V) (b) de algumas is6cronas do modelo BaSTI.

Cassisi et al.| (2004), elementos como Ca, Mg e Si afetam diretamente no fluxo de energia

das magnitudes mais azuladas (filtros U e B, principalmente).

Através das figuras [3.1(b)} [3.1(d)| e 3.1(f), percebe-se que as magnitudes integradas B

e V geradas pelas isocronas de Padova apresentam o mesmo comportamento demonstrado

pelas isécronas BaSTI (figs. [3.1(a)| e [3.1(c)): as magnitudes calculadas para populacoes

com [a/Fe| nao solar sdo mais azuladas, com a exce¢do para Z = 0.07, que exibe um
comportamento oposto. Todavia, para a magnitude U, o comportamento para populacoes
com [a/Fe] nao solar e Z = 0.07 é compativel com as demais is6cronas.

A figura faz uma comparacao direta entre os dois conjuntos de isécronas para o
mesmo valor de Z, aproximadamente. A partir dela, percebe-se claramente a diferenca
entre ambos os conjuntos. Todavia, a populagdo com Z = 0.0001 e [a/Fe] nao solar

apresenta praticamente as mesmas magnitudes tanto no conjunto de Padova quanto no

conjunto BaSTI para os filtros U e B (ver figuras |3.3(a)| e [3.3(c)). J& para o filtro V, a

isocrona de Padova é mais luminosa que a BaSTI, sendo que a diferenca de magnitude
entre estas duas is6cronas torna-se maior para escalas de idade maiores (figura .
Para a magnitude U, as populag¢oes com [«/Fe] nao solar do modelo BaSTI sao mais
azuladas, sendo maior a diferenca quanto maior a metalicidade. Para o filtro V', as isécronas
BaSTTI sao mais avermelhadas, mas com uma diferenca maior quanto maior o valor de Z.
Para as populagdes com [a/ Fe] solar (figura[3.3(b)|), as magnitudes My dos modelos BaSTI
também sao mais azuladas do que as de Padova. Essa diferenca é decorrente do célculo

das proprias isocronas que além de considerar modelos atmosféricos diferentes, também
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consideram diferentes abundancias de He (Y) (ver tabelas e[3.2), fazendo com que os
diferentes grupos de isécronas apresentem magnitudes diferentes para os distintos estagios
evolutivos da estrela.

A figura também faz uma comparacao direta entre as isécronas de Padova e BaSTT,
mas considerando as cores (U — B) (figs. [3.4(a)| e [3.4(b)]), (B — V) (figs. |3.4(c) e [3.4(d))
e (U-V) (figs. B.4(e)] e B.A(T)). Como jd visto na figura [3.3] as isécronas apresentam um

excesso de cor para o azul que, sendo este excesso ¢ sensivel a metalicidade das populacoes
contidas em cada is6crona de ambos os conjuntos, isto é, quanto maior [Fe/H|, maior
é o excesso de cor. Outro detalhe interessante sao os excessos de cor para as isécronas
de Padova, que sao mais azuladas quando comparadas as BaSTI com excecao para a
cor (B — V); para este caso, as is6cronas de Padova apresentam um excesso nao muito
expressivo para o azul, quando comparado com as do modelo BaSTTI.

O caso para as iscronas de Padova com Z = 0.0001 e razao [/ F'e] ndo solar apresenta
uma peculiaridade: ao estudar o excesso de cor (U —V) (fig. [3.4(e))), nota-se um excesso de
cor para a banda U maior que de outras isécronas com maior metalicidade. Entretanto, a
diferenca nao aumenta de forma consideravel com o aumento da idade quando comparada
com outras isécronas do mesmo modelo. Analisando as cores (U — B) e (B—V), percebe-se
que esta isécrona apresenta o menor indice de cor, o que era esperado pois quanto menor
¢ [Fe/H], mais azulada é a cor. No caso de (U — B), a diferenga de cor é praticamente
nula para idades maiores, como pode ser visto na figura . O mesmo comportamento
¢ observado para a isécrona BaSTI com mesmo Z (fig. [3.4(a))).

A figura mostra um exemplo para as isécronas Z = 0.04 nao solar para populagoes
de idade de 12 Ganos, que possuem aproximadamente o mesmo [Fe/H]. Nesta figura é
possivel perceber as principais diferencgas entre os dois modelos de isécronas no intervalo de
massa utilizado em ambas e suas magnitudes. E possivel perceber que as isocronas BaSTI
considera uma faixa muito menor de massasﬂ fazendo com que variagoes da magnitude
observadas nas isécronas Padova sejam observadas também nas iscronas BaSTI, mas para

uma faixa de estrelas de maior massa.

9 Aqui considera-se estrelas da ordem de 0.95 M, por conta da normalizacdo aplicada (ver eq. .
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Figura 3.3: Comparagdo entre magnitudes integradas dos modelos de Padova e BaSTI para razoes nao

solares (& esquerda) e solares (a direita).
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Figura 3.5: Comparagao entre isécronas de Padova e BaSTI nao solares para uma mesma metalicidade

para uma populagao de idade de 12 Ganos (ja com a condi¢ao de normalizagio).

Ajustes para Cores e Magnitudes

Embora as magnitudes e cores integradas apresentem diferencas quanto a isécrona
utilizada, é possivel parametriza-las de acordo com a idade e a metalicidade, como pode

ser visto no ajuste empirico |3.7

M= A+ B log7(Gano) +C - [Fe/H] (3.7)

sendo M a magnitude integrada para os filtros U, B e V ou as cores (U—V) e (B—V). Os
coeficientes A, B e C (determinados via programa ORIGIN, assim como o desvio associado
Omag) SA0 apresentados nas tabelas para cada uma das cores e magnitudes e também de

acordo com a razao [a/Fe].

Tabela 3.3 - Coeficientes A, B e C do ajuste para as magnitudes integradas.
’ Mag. Integrada ‘ [a/Fe] H A ‘ B ‘ C ‘ Omag ‘

M Solar 5.783 | 2.466 | 0.825 | 0.456
Nao Solar || 5.796 | 2.337 | 0.621 | 0.407
My Solar 5.083 | 2.172 | 0.319 | 0.277
Nao Solar || 5.210 | 2.087 | 0.296 | 0.320
My Solar 4.578 | 1.809 | 0.233 | 0.208
Nao Solar || 4.637 | 1.767 | 0.201 | 0.282
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Tabela 3.4 - Coeficientes A, B e C do ajuste para as cores integradas.
’ Cor ‘ [a/ Fe] H A ‘ B ‘ C ‘ Omag ‘

(U —V) Solar 1.205 | 0.657 | 0.592 | 0.426
Nao Solar || 1.160 | 0.570 | 0.420 | 0.416
(U - B) Solar 0.700 | 0.294 | 0.506 | 0.449
Nao Solar || 0.586 | 0.250 | 0.325 | 0.437
(B—V) Solar 0.5049 | 0.3625 | 0.0863 | 0.125
Nao Solar || 0.5732 | 0.3200 | 0.0944 | 0.110

3.3 Sintese de Indices Integrados

Considerando uma estrutura de populagao simples homogénea de idade 7 e metalici-
dade média [Fe/H|, composta por estrelas de massa massa m que se encontram em um
estagio evolutivo ¢z, seu indice espectroscopico integrado pode ser descrito em funcao dos
parametros atmosféricos estelares conforme a expressao (3.8,

Msup i

I(r,[Fe/H], ) = / Lhanda s m) x I'(Tug,log (g), [Fe/H)dm  (3.8)

Minf Lbanda

onde 7 é o coeficiente associado a FMI (eq. [3.1)) e I' é forma como a populagao estelar
contribui em um dado indice devido a um certo estagio evolutivo, a qual é representada
como uma func¢ao que vincula o indice aos parametros atmosféricos a partir de um amostra
de estrelas (ver secao . Por conta disto, a contribuicao pode ser expressa em unidades
de indice ou magnitudes (p. exemplo: Mgs). O termo % corresponde a fracao de
luminosidade medida numa dada banda espectral em um estagio evolutivo, sendo L}, a
luminosidade das estrelas em uma etapa evolutiva e Ly,,q4. @ luminosidade total integrada
considerando todas as estrelas da PES de uma dada idade e metalicidade (eq. [3.4). No
caso, as luminosidades sao obtidas a partir das cores e magnitudes integradas desenvolvidas
anteriormente.

No caso dos indices de Lick considerados neste trabalho, as linhas e bandas medidas
se localizam nas bandas fotométricas dos filtros B, V' e R do sistema Johnson-Cousins.
Por conta disso, foi necessario adequar a equacao inserindo na fracao de luminosidade
o filtro correspondente para cada indice/banda integrada, o que pode ser visto na tabela

B.5] Um ponto a ressaltar é que como o indice Fe 5015 estd definido numa regiao entre os
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Tabela 3.5 - Bandas fotométricas do sistema Johnson-Cousins para os indices analisados

’ Indice / Banda ‘ filtro correspondente

Ca 4227
G4300
Fe 4383 B
Fe 4531
HpB
Fe 5015
Mg,
Mg b
Fe 5270 v
Fe 5335
Fe 5406

ﬁltroﬂ B e V (ver tabela [2.1)), mas parte da banda passante e do pseudocontinuo mais
avermelhado se localizam dentro da regiao delimitada do filtro V; por conta disto, este foi
considerado o mais adequado para a sintese do indice integrado.

O calculo dos indices integrados foi feito através de rotinas em FORTRAN, utilizando a
regra de Simpson como método de integracao numérica. Como base fotométrica foram uti-
lizadas as magnitudes integradas desenvolvidas a partir das isécronas de Padova e BaSTI,
que apresentam algumas diferencas quanto a abundancia de He (Y') para um mesmo Z.
Mas esta diferenca de abundancias muitas vezes nao é o suficiente para gerar diferentes
valores de um indice integrado para uma mesma idade, como pode ser visto na figura
3-6 Ao considerar apenas isécronas com [Fe/H] muito parecidos (mas que nao tenham
necessariamente o mesmo Z), o comportamento é o mesmo.

A descrigao acima é vélida para os indices com razao [/ Fe] nao solar com excegao da
linha G4300 (como pode ser visto na se¢ao , ou seja, o comportamento dos indices
é similar para ambos conjuntos de isécronas ao longo do tempo (ver figuras
e B.6(f)). Agora, quando se considera a razao [a/Fe] solar, esse comportamento ocorre
apenas para o indice Hj (fig. . Os outros indices calculados a partir das is6cronas
de Padova apresentam uma intensidade maior quando comparados com os mesmos obtidos

através do conjunto BaSTI. Esta diferenca de intensidade aumenta ao longo do tempo,

sendo maior para indices integrados com metalicidades maiores (as figuras [3.6(b)| e [3.6(c)|

10 O filtro B tem sua banda passante entre 3890 e 4830 A, enquanto que o filtro V possui sua banda
passante entre 5010 e 5890 A.
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apresentam dois exemplos desta diferenga). Na verdade, tal diferenga evidencia o que ja
foi observado para as magnitudes Mg e My das isécronas de Padova e BaSTI, descritas
na secao anterior, sendo desta forma uma fonte de erro sistematica na determinacao da

relacao idade-metalicidade para cada um dos indices integrados.

3.4 Anélise dos Indices Integrados

Para os indices considerados na tabela|3.5] foram estudados seus comportamentos con-
siderando como critérios de andlise a idade da PES e também a metalicidade aplicada. As
figuras 3.7 e apresentam o comportamento dos indices integrados de acordo
com a idade e metalicidade fornecidos a partir das is6cronas de Padova e BaSTI. As secoes
a seguir descrevem algumas caracteristicas dos indices integrados e avalia a sensibilidade
destes em relagao a idade, razao [/ Fe| e [Fe/H].

Ao analisar a varia¢do dos indices de acordo com a metalicidade (em valores fixos de
7), novamente percebe-se a influéncia do conjunto de isécronas utilizado para o calculo das
linhas e bandas integradas. Como ja dito na secao anterior, aqueles que tiveram Padova
como base fotométrica apresentam valores mais intensos quando comparados com os indices
calculados pelas is6cronas BaSTI. Em alguns casos (como o Ca 4227 e as linhas de Mg), a
diferenga entre os indices torna-se maior com o aumento de [Fe/H| e naqueles com [/ Fe]
solar.

Alguns dos indices calculados com [Fe/H] = —0.60 ([oo/Fe] nao solar, Z = 0.01)
apresentam uma queda de sua intensidade a partir de 13 Gano, mesmo comportamento
observado para casos com [Fe/H] = —0.66 ([a/Fe] solar, Z = 0.004). A razao para

tal queda do indice esta diretamente ligado as isocronas utilizadas para o calculo destes

indices. Como pode ser visto nas figuras [3.1(a)| e [3.1(e)|, as magnitudes integradas My e

My para os casos citados também tornam-se menores a partir de 10 Gano.
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Figura 3.6: Comparagao entre os indices integrados obtidos por diferentes tipos de is6cronas. As linhas
continuas sdo os indices calculados através das isécronas BaSTI e as linhas tracejadas os indices calculados

com base nas isécronas de Padova.



68 Capitulo 3. Sintese da Biblioteca de PES

2.0 T T 2.0 T T
BaSTI  Padova  [FelH] (dex)
227
179 1.5 7] |BaSTI Padova [Fe/H] (dex)
—_— -1.49 262
— -2.14
— .27 — 184
- -0.96 — 162
— -0.66 — -1.31
— 035 — -1.02
— .70
— 0.25 — 060
— +0.06 — 020
— +0.26 — -0.00
— +0.05
+040 -~ 265
S 040 --- 205
---- 002 075
Coo om0 --- o037
--- 005
+0.54 --- 019
0 5 15 5
Idade (Gano) Idade (Gano)
(a) Ca 4227 (solar) (b) Ca 4227 (nao solar)
8 T T T 25 T T T
o Nemmmmeooo B L
BaSTI  Padova  [Fe/H] (dex) [
204 |7 e ---oo- .
227 AU -
|— 179 ’ BaSTI Padova [Fe/H] (dex)
it i 262
— 149 v — 214
— 127 154 1— 184
— 096 < — ‘162
; — -1.31
066 S — ‘102
— 035 @ — 070
— 0.25 0] -0.60
10,06 -029
-0.08
— +0.26 +0.05
— +0.40 ! - 265
oo b4 057 --- 205
P -0.75
002 --- 037
==+ 4030 ——- 05
+0.54 00l . | ——— 010
0 s Y 15 0 5 15
|dade (Gano) Idade (Gano)
(c) G4300 (solar) (d) G4300 (néo solar)
20 T T T 20 T T
BaSTI  Padova  [FelH] (dex)
2.27
157 T -1.79 154 | [BasTi Padova (FerH] (dex)
— -1.49 262
S .27 — 214
—_ — -1.84
096 < — -1.62
I -0.66 8 — -1.31
— -0.35 ® — 102
S 025 < o -0.70
i — -0.60
— +0.06 — 020
— +0.26 — -0.00
- . o +0.05
o -~ 265
-0.40 --- 205
e o0 075
==+ 4030 oo
--- 005
+0.54 --- +019

5
Idade (Gano)

(e) Fe 4383 (solar)

5
Idade (Gano)

(f) Fe 4383 (ndo solar)
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Figura 3.8: Indices integrados Fe 4531, HS e Fe 5015 para as amostras solar (& esquerda) e ndo solar (&
direita).
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Figura 3.9:
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Indices integrados Mgs, Mg b e Fe 5270 para as amostras solar (& esquerda) e ndo solar (&
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Figura 3.10: Indices integrados Fe 5335 e Fe 5406 para as amostras solar (& esquerda) e nao solar (a

direita).
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3.4.1 Ca 4227

Os indices integrados tornam-se cada vez mais intensos com o aumento de 7(figs. [3.7(a)|
¢ 3.7(b)]), variando numa taxa de 60 a 80 % ao longo de 10 Gano para [«/Fe| nao solar e
de 60 a 100 % para a razao solar. Quando analisado numa determinada idade, percebe-se
que Ca 4227 apresenta o mesmo comportamento para ambas as razoes [/ Fe], tornando-se
crescente com o aumento da metalicidade (fig. [3.11]). Mesmo o célcio sendo um elemento
a, a variacado da razao [o/Fe] nao significa necessariamente que ocorrerao indices mais

intensos devido a um aumento da abundancia de elementos o no calculo do indice.

20 T T T

Ca 4227 (A)
X
N —
\\

05 ’/\ ]
/
/
N =

0.0 T T T
-3 -2 -1 0 1
[Fe/H] (dex)

Figura 3.11: Anélise do indice integrado Ca 4227 sob diferentes valores de [Fe/H]| (7 = 10 Gano).

3.4.2 G4300

Os valores dos indices G4300 tornam-se praticamente constantes para idades acima de
7 = 2 Gano em média. Para a PES com razao nao solar (fig. B.7(d))), estes indices sdo
menos intensos e apresentam uma baixa variacao da intensidade ao longo de 10 Ganos
(cerca de 2 a 4%) quando comparados com aqueles obtidos com [/ Fe] solar (fig. [3.7(c)]),
que apresenta uma variacao da ordem de 4 a 10 % mas com indices mais ruidosos.

Comparando G4300 numa dada idade (figura , percebe-se que este indice é mais
sensivel & metalicidade apenas para a PES com razao [a/Fe] solar, indicando desta forma
que o aumento da abundancia de elementos a dentro da PES torna este indice menos
sensivel a metalicidade. Vale ressaltar que dentre todos os indices calculados apenas o
G4300 apresenta uma forte diferenca entre os indices com [a/ Fe] solar e ndo solar.

Outro ponto a frisar é que para os indices com [/ Fe] nao solar, nota-se claramente
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Figura 3.12: Analise do indice integrado G4300 sob diferentes valores de [Fe/H| (1 = 10 Gano).

uma diferenga entre os indices calculados com as isécronas de Padova (mais intensos) e

BaSTI. Para aqueles com abundancia de elementos « solar, a diferenca é muito menor.

3.4.3 Indices do Ferro (Fe 4383, Fe 4531, Fe 5015, Fe 5270, Fe 5335 e Fe 5406)

Para todos esses indices, o que se percebe é uma dependéncia muito forte com a met-
alicidade, como ja esperado. Para os casos de alta metalicidade, os valores dos indices

apresentam comportamento crescente em relagao a idade e valores mais constantes para os

casos de baixo [F'e/H|, como pode ser visto nas figuras. [3.10(a)|e[3.10(b)| para o caso de Fe

5335, por exemplo, que tem uma variacao de 25 % em média em ambas as razoes [a/Fe]
dentro de um intervalo de 10 Gano. Neste mesmo intervalo de tempo, o indice Fe 5406
apresenta comportamento similar ao Fe 5335, ja os indices Fe 5015 e Fe 5270 apresentam
variagoes diferentes de acordo com a razao [a/Fe] utilizada para o célculﬂ.

O indice Fe 4531 apresenta um aumento de intensidade muito menor quando comparado

aos outros indices de Fe; tal comportamento pode ser visto claramente a partir de 7 = 3

Gano em média nas figuras|3.8(a)|e[3.8(b)} onde esse indice varia (numa faixa de 10 Gano)

em torno de 4 a 8 % para [a/Fe] solar e 9 a 15 % para a nao solar. Em contrapartida, o

indice Fe 4383 ¢ o que possui a maior taxa de variacao, como pode ser visto nas figuras

13.7(e) e [3.7(f)} Esta taxa fica em torno de 50 a 80 %, aproximadamente, para os indices

com [a/ Fe] solar e de 50 a 60 % para aqueles calculados com a razao nao solar.

11O fndice Fe 5015 apresenta uma variacio média de 17 % para [a/Fe] solar e 22 % para nio solar. J&

o indice Fe 5270 apresenta uma variacao de 35 % para [«/Fe] solar e 30 % para nao solar em média.
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Ao avaliar os indices de Fe em varias faixas de idade, percebe-se que é possivel dividir os
indices calculados em dois grupos, de acordo com a sensibilidade apresentada a variacao de
[a/ Fe]. Os indices calculados para as linhas Fe 4383, Fe 5270, Fe 5335 e Fe 5406 apresentam
a mesma intensidade tanto para [a/Fe] solar quanto nao solar, mostrando desta forma a
pouca sensibilidade que estes indices apresentam em relagao a abundancia de elementos «
(fig. B.13). J4 os indices Fe 4531 e Fe 5015 apresentam uma maior sensibilidade & razao

[/ Fe] pois o aumento desta produz indices mais intensos para metalicidades mais baixas

em ambas as linhad™| (fig. [3.14).
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Figura 3.13: Analise dos indices do ferro com baixa sensibilidade & razao [/ Fe] (7 = 10 Gano).

12 Comparando diretamente os indices Fe 4531 e Fe 5015, o que se percebe é que a diferenca entre os

indices em relagdo a [/ Fe] é mais significativa para Fe 5015.
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Figura 3.14: Anélise dos indices do ferro com maior sensibilidade & razao [a/Fe] (7 = 10 Gano).

3.4.4 HB

Corroborando com os dados ja vistos em literatura (segao [2.2)), o indice integrado Hf

depende da idade mas muito pouco da metalicidade. As figuras |3.8(c)| e [3.8(d)| mostram

essa caracteristica ao comparar este indice calculado utilizando as is6cronas com diversos
valores de [F'e/ H] que, ao longo de 10 Ganos, apresentam uma queda de 55 e 45 % em média
para baixas a altas metalicidades, respectivamente. A figura faz uma comparacao
de diferentes metalicidades para uma mesma idade e mostrando a pouca sensibilidade
deste indice em relacao a metalicidade. O comportamento dos indices integrados Hj
calculados neste trabalho se assemelham ao comportamento dos indices HS produzidos
por em Cervantes e Vazdekis (2009)), que utilizou uma defini¢do de banda diferente para
este indice e, como banco de dados para a sintese, uma série de espectros sintéticos.

Para algumas isocronas, o HS integrado comeca a subir novamente para idades maiores
que 10 Gano, como pode ser visto em detalhes na (figura . No caso dos indices
calculados a partir do conjunto BaSTI apresentam-se mais intensos em ambas razoes de
[/ Fe] para metalicidades a partir de [Fe/H| < -1.0 dex, enquanto que HS calculado a
partir das isécronas de Padova apresentam um valor mais uniformd™| (fig. [3.16(b)). Uma

possivel razao para este aumento é que, acima desta idade, a luminosidade integrada da

populacao estelar passa a ser dominada por estrelas de baixa massa que nao sairam ainda

13 Para os indices com metalicidades acima de -1.0 dex, os indices calculados de ambas as isécronas

apresentam comportamento similar, apresentando pouca sensibilidade em relagao a [Fe/H].
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Figura 3.15: Comportamento do indice Hj para as razoes solar (esquerda) e ndo solar (direita) a partir
de 7 > 7 Gano.
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Figura 3.16: Analise do indice integrado HfS sob diferentes valores de [Fe/H] .

da sequéncia principal, e que possuem um valor mais elevado de HB. J4a estrelas com
maiores massa e luminosidade que se encontravam na fase de gigante (HS mais baixo) e
que dominavam a luminosidade total integrada comecam a finalizar suas vidas.

Embora boa parte dos conjuntos de isécronas apresentem indices de HS com baixo valor
para idades acima de 10 Gano, a presenca de isécronas que tendem aumentar o indice para
valores maiores de 7 indica que o Hf, para metalicidades abaixo de -1.0 dex, nao seja
suficiente para determinar a idade de uma populacao estelar. Isto é, se um aglomerado
estelar apresentar um valor de Hf sob estas condicoes, ele pode ser classificado tanto como
uma estrutura jovem ou de idade avancada.

Mesmo com estas observacgoes, se considerarmos que o Hf independe da metalicidade,

é possivel estabelecer uma relagao direta entre a idade e este indice. Analisando as figuras

13.8(c)| e [3.8(d)], percebe-se que esta relagdo pode expressa através de uma lei de poténcia,
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conforme visto na equagao (3.9,

log (HB) = A+ B -log 7(Gano) (3.9)

sendo A e B valores a serem determinados via regressao para os indices do tipo solar e nao

solar, como visto na tabela [3.6]

Tabela 3.6 - Coeficientes A e B da equacao
| [ A | B |ons|

Solar || 0.7083 | -0.3441 | 0.057

Nao Solar || 0.6725 | -0.3603 | 0.067

3.4.5 Banda Mg, e Linha Mg b

Assim como relatado na se¢ao [2.3 tanto a linha Mg b quanto a banda Mgy apresen-
tam comportamentos similares, inclusive em relacao a idade e metalicidade. Ambos os
indices tendem a aumentar sua intensidade ao longo do tempo e, dependendo do conjunto
de is6cronas utilizadas, a forma como estes indices tornam-se mais intensos é diferen-
ciado. Tanto para o Mg b quanto para o Mgs, aqueles calculados a partir das is6cronas
BaSTT tiveram um aumento menos expressivo comparado as de Padova em ambas as razoes
[a/Fe]. Ao longo de 10 Gano, a linha Mg b varia sua intensidade de 35 a 45 % para o
conjunto BaSTi e de 45 a 60 % para o conjunto Padova; para a banda Mgy, no mesmo
periodo de tempo, a variacao vai de 35 a 45 % para o cojunto BaSTI e de 50 a 60 % para
o conjunto Padova.

Estes dois indices também apresentam maior intensidade conforme o aumento da met-

alicidade, como pode ser visto nas figuras [3.9(a)}, [3.9(b)} 3.9(c)[ e [3.9(d), Fixando a idade

em 10 Gano, o que se percebe é que ambos os indices apresentam maiores intensidades

quanto maior a metalicidade e maior a razao [a/Fe| (fig. [3.17)).

3.5 O Par Idade-Metalicidade

A partir da andlise do comportamento dos indices calculados, foram desenvolvidos
ajustes que parametrizassem os indices integrados em funcao do par idade-metalicidade.

Para a metalicidade, o que se percebe é que as fungoes podem ser descritas na forma de
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Figura 3.17: Andlise do indice Mg b (direita) e Mgs (esquerda) sob diferentes valores de [Fe/H] (1 = 10
Gano).

ajustes logaritimicos, vinculando o log(indice) ao [Fe/H]|; para a idade, assim como ja
descrito para Hf3, o comportamento do indice pode ser descrito como uma lei de poténcia
em funcao de 7. De maneira adequada, foi elaborada uma funcao que descrevesse estas

caracteristicas, o que resultou no ajuste empirico [3.10],

log (indice) = A+ B -log 7(Gano) + C - [Fe/H| (3.10)

sendo A, B e C coeficientes determinados para cada um dos indices calculados. Os coefi-
cientes obtidos para cada um dos indices de acordo com a razao [«/Fe] sao apresentados
na tabela[3.7. A qualidade para cada um dos ajustes foi suficiente para descrever inclusive
o comportamento dos indices para idades mais baixas. Na tabela também é possivel avaliar

a baixa sensibilidade da linha HS quanto a metalicidade comparando com os coeficientes

da tabela [3.6]
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Tabela 3.7 - Coeficientes A, B e C do ajuste m
’ log(indice) ‘ [a/ Fe] H A ‘ B ‘ C ‘ Tlog (indice)

Solar -0.5191 | 0.4521 | 0.3241 0.074

Ca 4227 —
Nao Solar || -0.4787 | 0.4494 | 0.2993 0.077
Solar 0.6746 | 0.0523 | 0.1808 0.023

G4300 —
Nao Solar || 0.1312 | -0.0378 | 0.1814 0.142
Solar 0.2619 | 0.0663 | 0.3282 0.046

Fe 4531 -
Nao Solar || 0.3306 | 0.1423 | 0.3812 0.083
Hp Solar 0.7026 | -0.3459 | -0.0113 0.056
Nao Solar || 0.6650 | -0.3601 | -0.0071 0.067
Solar 0.6219 | 0.1489 | 0.2886 0.047

Fe 5015 -
Nao Solar || 0.6859 | 0.2269 | 0.3006 0.124
M Solar -1.0677 | 0.2821 | 0.2059 0.044
&2 Nao Solar || -0.9583 | 0.3128 | 0.2498 0.062
Me b Solar 0.3066 | 0.3024 | 0.2968 0.057
& Nao Solar || 0.4383 | 0.2970 | 0.3077 0.063

Em alguns casos (como por exemplo, o Fe 4383 e o Fe 5406), o ajuste determinado é
praticamente o mesmo tanto para [a/Fe| solar quanto ndo solar. Desta forma, optou-se
para estes casos elaborar um ajuste misto nao levando em consideragao a razao [«/Fe],
nao os distinguindo entre solar e nao solar (tabela . Através do oingice, percebe-se que
o ajuste para o caso misto consegue descrever com qualidade a relagao entre o indice e o
par idade-metalicidade.

Para o indice G4300, os comportamentos distintos observados nas razoes [«/Fe] solar
e nao solar acaba sendo expressa nos ajustes realizados para este indice.

No caso do indice HfB, que apresenta uma sensibilidade muito baixa em relacao a
[Fe/H], ¢ possivel assumir C = 0 na equacao resultando na lei de poténcia
citada anteriormente{f]. Todavia, para idades mais avangadas (7 2 10 Gano), os dois
ajustes conseguem descrever bem o comportamento dos indices calculados que utilizaram

metalicidades mais altas.

14 Comparando os coeficientes A e B das equacdes e nota-se a forte semelhanca entre os valores.

A qualidade do ajuste (o) também é equivalente para ambas as equagdes e ambos os casos de razdo [a/Fe].
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Tabela 3.8 - Coeficientes A, B e C da relagao [3.10| para os {ndices insensiveis a [a/Fe]

’ log(indice) H A ‘ B ‘ C ‘ Tlog (indice)
Fe 4383 || 0.4135 | 0.4128 | 0.4800 0.104
Fe 5270 || -0.0170 | 0.2434 | 0.2944 0.087
Fe 5335 || 0.1696 | 0.2127 | 0.2865 0.077
Fe 5406 || 0.1363 | 0.2185 | 0.3692 0.114




Capitulo 4

Banco de Dados

Para avaliar as informacgoes obtidas através da sintese de PES, foi construido um
catalogo com dados espectrofotométricos de aglomerados globulares. Este catalogo ap-
resenta informagoes sobre a magnitude absoluta (sistema Johnson-Cousins), indices espec-
troscopicos, idade e metalicidade. Inicialmente, foram procurados aglomerados cujas idades
e metalicidades nao tivessem sido determinadas através da sintese de PES, com o objetivo
de estimar a qualidade das idades e metalicidades integradas obtidas neste trabalho através
da sintese de cores e indices integrados. Foi dado preferéncia a idades estimadas através
do diagrama cor-magnitude e metalicidades estimadas espectroscopicamente através das
linhas de Fe I e Fe II de estrelas de cada aglomerado.

Procurou-se selecionar aglomerados numa faixa mais extensa possivel de [F'e/H]|, por-
tanto, foram também escolhidos aglomerados globulares presentes nas Nuvens de Mag-
alhdes, que contém um numero razoavel de aglomerados ricos em metais. A pesquisa na
literatura tomou também como diretriz informagoes sobre aglomerados publicadas pelo
menos nos tltimos dez anos. Artigos presentes no sistema ADS/NASA[| foram utilizados
como base para consulta de informagoes e dados dos aglomerados.

Informagoes sobre coordenadas celestes e/ou o nome de um mesmo aglomerado para
diversos catédlogos (como catalogos NGC, Messier e OGLE-LMC, por exemplo) foram obtidas
através dos bancos de dados SimbaDE] e VizieR, disponibilizados pelo CDSE]. Outra base de

dados utilizada de forma complementar foi o NEDfY] que forneceu informacdes fotométricas

L SAO/NASA Astrophysics Data System, disponivel em http://www.adsabs.harvard.edu/ .
2http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/ .
3 Em francés: Centre de Données astronomiques de Strasbourg. Disponivel em http://cds.u-strasbg.

fr/ .
* Em inglés: NASA/IPAC Extragalactic Database, disponivel em http://ned.ipac.caltech.edu/ .


http://www.adsabs.harvard.edu/
http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/
http://cds.u-strasbg.fr/
http://cds.u-strasbg.fr/
http://ned.ipac.caltech.edu/
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sobre os aglomerados listados neste trabalho.

Alguns trabalhos encontrados, como Dias et al.| (2010]), reuniram informagoes sobre a
idade e metalicidade de alguns objetos coletados na literatura. O proximo passo foi en-
contrar informagoes espectrofotométricas dos aglomerados presentes nesta base de dados
(como NGC 104). Além disso, a bibliografia presente em outros trabalhos como este pos-
sibilitou a pesquisa de publica¢oes mais antigas, de forma a obter novas informagcodes sobre
outros aglomerados e, possivelmente, encontrar catdlogos com maior detalhamento sobre
os aglomerados. Um exemplo de catdlogos encontrados foi o de Harris| (1996]), que reuniu
informagoes atualizadas de 147 aglomerados globulares da Via Lécteaﬂ Alguns exemplos
de dados presentes nesse catalogo sao: localizacao, distancia, velocidade de afastamento,
metalicidade, luminosidade, cores, avermelhamento etc. Apesar da data de publicacao
deste catalogo ser de 1996, os parametros dos aglomerados vém sendo atualizados constan-
temente’

A seguir, sao listados em ordem cronoldgica os artigos estudados e informacoes que
foram coletadas para a compilagao da base de dados, que contém 49 aglomerados (37 da

Via Léactea e 12 da Grande Nuvem de Magalhaes).

e Beasley et al.| (2002): o trabalho faz uma andlise de 24 aglomerados da Grande Nuvem
de Magalhaes, listando para cada objeto os indices de Lick (base: [Trager et al., [1998)),
além dos indices H, Hy e Ho, descritos em |Worthey e Ottaviani| (1997). As idades
foram obtidas via PES e sao comparadas com idades obtidas através de diagramas

cor-magnitude ou de espectroscopia integrada de outros autores.

e Puzia et al|(2002): faz uma anélise espectroscopica de aglomerados galdcticos ricos
em metais. O objetivo deste estudo foi elaborar fungoes empiricas com os indices
sensiveis a metalicidade e analisar a metalicidade do bojo galactico considerando a
abundancia de Fe em relagao a distancia galactocéntrica destes aglomerados. Para a

defini¢ao dis indices, foi usado como base o trabalho de Trager et al.| (1998]).

e Salaris e Weiss (2002)): analisa a distribuicao de idade e metalicidade de 55 aglom-
erados presentes na Via Lactea considerando a metodologia aplicada para a deter-

minacao destes parametros e, com o uso de dados fotométricos nas bandas V e I,

® Disponivel na pagina http://physwww.mcmaster.ca/~harris/Databases.html .
6 {ltima atualizacdo do catdlogo: 2010 .


http://physwww.mcmaster.ca/~harris/Databases.html
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determina idades absolutas e relativas destes aglomerados. Além das medidas do
fluxo para as cores (B — V) e (V — I), foi avaliada a diferenga de luminosidade
entre a sequéncia de turnoff e o ramo horizontal obtidas em outros trabalhos. Os
aglomerados globulares mais ricos em metais apresentaram uma maior dispersao na
determinacao da idade dependendo da metodologia utilizada e, independente da faixa
de metalicidades, os aglomerados mais proximos do centro galdctico apresentaram
idades similares, com um aumento da dispersao proporcional a distancia destes ob-

jetos em relacao ao nicleo galdctico.

McLaughlin e van der Marel (2005)): apresenta informagoes de cerca de 153 aglomerados
estelares encontrados na Galdxia e nas Nuvens de Magalhaes. Estas informagoes
foram tteis para a andlise de propriedades dinamicas destes aglomerados. Com o
processo de sintese de populagoes, foi possivel entender algumas propriedades fo-
tométricas destes aglomerados, como avermelhamento e cores intrinsecas. As idades
e metalicidade destes objetos foram resultado do trabalho de Mackey e Gilmore

(2004), que determinou tais informagoes via diagrama cor-magnitude.

Schiavon et al.| (2005): mediu o espectro integrado de 40 aglomerados globulares da
Galaxia em alta resolugao com a proposta de obter informagoes sobre abundancias
quimica destes aglomerados e, consequentemente, desenvolver uma biblioteca de es-
pectros integrados destes objetos. Para as medidas dos indices, foi tomado como

base a definicao de Worthey et al.| (1994]).

De Angeli et al.| (2005): determinou a idade de cerca de 55 aglomerados globulares
(ricos, intermedidrios e pobres em metais) medindo a razao entre a sequéncia de
turnoff e o ramo horizontal. Utiliza como base para a determinacao da idade as
isécronas BaSTI (ver secao . Neste trabalho, alguns dos objetos tém suas idades
determinadas a partir de observacoes na banda V', enquanto que outros tém idades
determinadas através de dados obtidos pelo telescépio espacial Hubble. Em ambas
observagoes, foram utilizados os procedimentos descritos em [Zinn e West| (1984) e
Carretta et al. (2001) para determinar a metalicidade e a idade dos aglomerados. A
amostra mais velha apresenta metalicidades mais baixas ([Fe/H| < -1.7), enquanto
os mais jovens apresentam metalicidades acima de 0.8 dex, com uma baixa dispersao

de idade. Vale lembrar que as idades apresentadas neste trabalho sao relativas e,
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portanto, para obter a idade destes aglomerados, é necessario ter uma informacao
de referéncia. No caso, foi utilizado a idade de NGC 104 obtida via fotometria’| por
Zoccali et al.| (2001]).

Grocholski et al.| (2006): Catdlogo que obteve o espectro em infravermelho de cerca
de 200 estrelas em 28 aglomerados mais populosos da Grande Nuvem de Magalhaes.
O objetivo desta missao foi, através de espectroscopia, determinar as velocidades
radiais e também suas metalicidades. Em oito destes aglomerados, a metalicidade
fora determinada através de medidas diretas das estrelas que compunham a estrutura.
Para alguns aglomerados da amostraf¥], a metalicidade também fora determinada via
diagrama H-R, haja vista que era a primeira vez que este parametro era medido em

tais objetos. O trabalho também mediu as abundancias do tripleto de Ca II.

Glatt et al.| (2008): realizou uma analise fotométrica de 6 aglomerados globulares da
pequena Nuvem de Magalhaes. A idade destes aglomerados foi determinada através
de diversos tipos de isécronas, sendo algumas delas as de (Girardi et al. (2000) e
Pietrinferni et al.| (2004)). A partir destas idades, foi possivel ententer o processo de

formacao de aglomerados estelares dentro da Pequena Nuvem.

Colucci et al.| (2011): determinou a idade e abundéancia de Fe de nove aglomerados
globulares através espectroscopia de alta resolucao. As idades foram obtidas via
diagramas cor-magnitude, utilizando para isso as isécronas BaSTI. As abundancias

de Fe foram analisadas através das linhas Fe I e Fe I1.

Piatti (2011)): apresenta resultados da analise de idade e metalicidade de 11 aglomera-
dos da Pequena Nuvem de Magalhaes. Tais dados foram determinados via processos
fotométricos e diagrama cor-magnitude. O objetivo foi entender os processos de

formacao estelar destes aglomerados.

Pipino e Danziger (2011): observaram 23 aglomerados globulares da Galaxia com
o objeto de realizar calibragoes em alguns dos indices de Lick, usando como base
os Indices definidos em Trager et al.| (1998). A partir deste trabalho, notou-se uma

variacao linear de alguns indices com a metalicidade. Desta forma, seria possivel criar

7 Idade de NGC 104 adotada: 13.0 £ 2.5 Ganos.
8 NGC 1718 e NGC 2193.
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um indicador de metalicidade de aglomerado a partir destes indices para objetos com
[Fe/H] > —2.0. As metalicidades destes objetos foram obtidas a partir do catdlogo
de [Harris| (1996).

e Thomas et al.| (2011): foi construido, neste trabalho, um modelo de populagao estelar
a partir da calibracao de fluxo dos indices de Lick para 55 aglomeradoﬂ, com o ob-
jetivo de estimar a abundancia quimica de alguns elementos através da luz integrada
emitida pelos aglomerados. As idades sao estimadas utilizando esse modelo através
das is6cronas de Padova e |Cassisi et al.[(1997)). Todas as informagoes sobre os indices,
idades e abundancias quimicas de cada objeto deste trabalho estao disponiveis em

http://www.icg.port.ac.uk/~thomasd .

e Cezario et al.| (2013): utilizou modelos de populacao estelar para determinar a idade
e metalicidade de uma amostra de 38 aglomerados globulares de M31 e mais 41
aglomerados globulares galdcticos. Para a andlise do perfil espectral do aglomerado,
foi utilizado o cédigo ULySS™], que realiza uma comparacio do espectro observado
com espectros reproduzidos vias PES teodricas. Os aglomerados globulares foram
utilizados como uma amostra de controle, de tal forma a verificar a qualidade dos
dados a serem analisados; para alguns aglomerados galacticos, varios espectros foram
medidos devido a diferentes posicoes que o aglomerado se encontrava na fenda de

medida do espectro.

Os dados apresentados na tabela sao referentes aos aglomerados que contém in-
formacoes completas quanto a idade, metalicidade e indices espectroscopicos. As in-
formagoes fotométricas exibidas resultam da combinacao de dados presentes nos catalogos
de Harris (1996) e Bica et al. (1996) para os objetos da Via Lactea e Grande Nuvem de
Magalhaes, respectivamente. Também nesta tabela sao apresentados os valores das magni-
tudes absolutas calculadas a partir dos fluxos medidos nas bandas U, B e V' e da distancia
destes objetos em relacao a Terra. Vale ressaltar que alguns dos aglomerados da Grande
Nuvem citados neste trabalho nao apresentam informagoes sobre sua distancia e, por conta
disso, para a o calculo das magnitudes foi adotado d = 49.97 kpc (Pietrzynski et al., 2013),
que é a distancia médiq da GNM.

9 Indices medidos por [Puzia et al.| (2002) e Schiavon et al.| (2005).
10 Ver [Koleva et al.| (2009).
1 Determinada por estudo de bindrias eclipsantes.
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Ainda na tabela [£.1], na titima coluna sdo apresentadas as referéncias dos trabalhos de
onde foram coletadas as informacoes de idade e metalicidade para cada um dos aglomer-
ados. Em alguns casos, um mesmo trabalho apresenta dois valores diferentes para idade
e metalicidade para um mesmo objeto por conta da utilizacao de metodologias diferentes
para determinar estes parametros (como visto em |De Angeli et al., 2005, por exemplo).

Nas tabelas seguintes sao apresentados os dados espectroscopicos e seus respectivos
desvios de cada um dos aglomerados citados na tabela[d.1} Os indices Ca 4227, G4300, Fe
4383, Fe 4531 e o indice HB sao apresentados na tabela e os indices Fe 5015, Mg b,
Fe 5270, Fe 5335, Fe 5406 e a banda Mg, sao listados na tabela 4.3] Estes indices serao
usados para comparagao com os indices integrados neste trabalho no capitulo

No apéndice [B] sao apresentadas as magnitudes aparentes, excesso de cor e distancia de
cada um dos aglomerados apresentados neste capitulo (segao . Os outros indices de

Lick medidos para estes aglomerados podem ser vistos na secao [B.3
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Tabela 4.1 - Magnitudes absolutas, idade e metalicidade de aglomerados (com dados obtidos em literatura)

Continua na proxima péagina. . .

Objeto My (mag) | Mp (mag) | My (mag) Idade (Gano) [Fe/H] (dex) | Referéncia
NGC 104 -8.16 -8.53 -9.41 13.5 £ 2.5 -0.78 De Angeli et al. (2005)
13.5 £ 2.5 -0.70 De Angeli et al. (2005)
10.7 £ 1.0 -0.78 Salaris et al. (2002)
10.7 £ 1.0 -0.71 Salaris et al. (2002)
-0.72 Harris (1996)
13.0 £ 2.6 Cezario et al. (2013)
NGC 362 -7.34 -7.50 -8.27 10.1 £+ 2.3 -1.09 De Angeli et al. (2005)
10.3 + 2.4 -1.33 De Angeli et al. (2005)
8.7+ 1.5 -1.09 Salaris et al. (2002)
9.5 £ 1.5 -1.33 Salaris et al. (2002)
-1.26 Harris (1996)
NGC 1718 -5.47 -5.73 -6.49 1.81 £+ 0.31 Beasley et al (2002)
-0.80 + 0.03 | Grocholski et al. (2006)
2.1 Colucci et al. (2011)
NGC 1751 -5.70 -5.97 -6.76 1.48 + 0.55 Beasley et al (2002)
-0.44 £+ 0.05 | Grocholski et al. (2006)
NGC 1754 -6.02 -6.17 -6.92 15.6 + 2.3 -1.42 4+ 0.15 Beasley et al (2002)
129 +£ 2.1 -1.54 + 0.20 McLaughlin et al. (2005)
NGC 1786 -6.73 -6.83 -7.57 15.1 £+ 3.1 Beasley et al (2002)
129 +£ 2.1 -1.87 4+ 0.20 McLaughlin et al. (2005)
NGC 1806 -6.35 -6.66 -7.39 0.50 £+ 0.10 -0.71 + 0.74 | Beasley et al (2002)
NGC 1835 -7.24 -7.37 -8.10 16.6 + 2.9 Beasley et al (2002)
16.2 + 2.8 -1.62 + 0.15 Beasley et al (2002)
12.9 £ 2.1 -1.79 4+ 0.20 | McLaughlin et al. (2005)
NGC 1846 -6.06 -6.37 -7.14 2.85 + 0.10 Beasley et al (2002)
-0.49 4+ 0.03 | Grocholski et al. (2006)
NGC 1851 -7.34 -7.51 -8.27 10.9 £ 2.5 -1.03 De Angeli et al. (2005)
10.9 + 2.5 -1.23 De Angeli et al. (2005)
9.2 + 1.1 -1.03 Salaris et al. (2002)
9.1+ 1.1 -1.23 Salaris et al. (2002)
10.2 £ 1.1 -1.21 Schiavon et al. (2005)
10.6 £ 2.1 Cezario et al. (2013)
NGC 1856 -7.85 -7.95 -8.30 0.120 £ 0.030 Beasley et al (2002)
0.1318 + 0.0061 -0.52 + 0.20 McLaughlin et al. (2005)
NGC 1898 -5.79 -5.87 -6.63 13.5 £ 2.2 -1.18 4+ 0.16 Beasley et al (2002)
14.0 £ 2.3 Beasley et al (2002)
129 +£ 2.1 -1.37 4+ 0.20 McLaughlin et al. (2005)
NGC 1904 (M79) -7.11 -7.17 -7.82 11.7 £ 2.7 -1.37 De Angeli et al. (2005)
12.3 £ 2.9 -1.67 De Angeli et al. (2005)
11.7 £ 1.3 -1.37 Salaris et al. (2002)
12.6 +£ 1.3 -1.67 Salaris et al. (2002)
11.5 £ 1.1 -1.55 Schiavon et al. (2005)
11.4 £ 2.4 Cezario et al. (2013)
NGC 1978 -6.72 -6.97 -7.75 2.00 £+ 0.74 Beasley et al (2002)
1.90 -0.96 Colucci et al. (2011)
NGC 2005 -5.99 -6.19 -6.92 15.5 £ 4.9 -1.35 + 0.15 | Beasley et al (2002)
16.6 £ 5.1 Beasley et al (2002)
12.9 + 2.1 -1.92 4+ 0.20 | McLaughlin et al. (2005)
10.0 -1.80 Colucci et al. (2011)
NGC 2019 -6.71 -6.87 -7.63 16.3 £+ 3.1 -1.23 + 0.15 Beasley et al (2002)
17.8 £ 3.2 Beasley et al (2002)
-1.31 4+ 0.05 | Grocholski et al. (2006)
129 +£ 2.1 -1.81 4+ 0.20 McLaughlin et al. (2005)
10.0 -1.37 Colucci et al. (2011)
NGC 2298 -4.96 -5.13 -5.88 129 £ 1.1 -1.97 Schiavon et al. (2005)
12.6 £ 1.4 -1.71 Salaris et al. (2002)
129 + 1.4 -1.85 Salaris et al. (2002)
12.6 + 2.6 Cezario et al. (2013)
NGC 2808 -7.51 -7.79 -8.71 9.8 £ 2.2 -1.11 De Angeli et al. (2005)
10.1 £+ 2.3 -1.36 De Angeli et al. (2005)
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Tabela 4.1 - Continuacao

Continua na préxima pagina. . .

Objeto My (mag) | Mp (mag) | My (mag) Idade (Gano) [Fe/H] (dex) | Referéncia
9.3+ 1.1 -1.11 Salaris et al. (2002)
10.2 + 1.1 -1.36 Salaris et al. (2002)
11.8 £ 1.1 -1.29 Schiavon et al. (2005)
NGC 3201 -5.36 -5.74 -6.70 10.2 + 2.2 -1.24 De Angeli et al. (2005)
10.8 + 2.4 -1.53 De Angeli et al. (2005)
11.3 £ 1.1 -1.24 Salaris et al. (2002)
12.1 £ 1.1 -1.53 Salaris et al. (2002)
11.0 £ 1.1 -1.56 Schiavon et al. (2005)
-1.53 Harris (1996)
13.0 £ 1.9 Cezario et al. (2013)
NGC 4833 -5.97 -6.26 -7.19 13.6 + 2.8 -1.71 De Angeli et al. (2005)
14.1 £ 2.9 -1.92 De Angeli et al. (2005)
NGC 5286 -6.84 -7.12 -8.00 13.2 £ 1.1 -1.51 Schiavon et al. (2005)
NGC 5904 (M 5) -7.84 -8.01 -8.73 10.7 + 2.3 -1.12 De Angeli et al. (2005)
11.2 + 2.4 -1.38 De Angeli et al. (2005)
109 £ 1.1 -1.12 Salaris et al. (2002)
11.6 £ 1.1 -1.38 Salaris et al. (2002)
11.2 + 1.1 -1.26 Schiavon et al. (2005)
-1.29 Harris (1996)
10.6 £+ 2.2 Cezario et al. (2013)
NGC 5927 -4.26 -5.11 -6.42 12.6 + 2.6 -0.64 De Angeli et al. (2005)
13.1 + 2.7 -0.32 De Angeli et al. (2005)
11.2 £ 1.1 -0.64 Schiavon et al. (2005)
12.1 £+ 2.4 Cezario et al. (2013)
NGC 5946 -3.78 -4.23 -5.52 12.1 + 3.2 -1.22 De Angeli et al. (2005)
12.5 + 3.2 -1.39 De Angeli et al. (2005)
10 £ 1.2 -1.54 Schiavon et al. (2005)
11.7 £+ 3.0 Cezario et al. (2013)
NGC 5986 -6.37 -6.67 -7.57 12.0 £+ 2.5 -1.35 De Angeli et al. (2005)
12.7 + 2.6 -1.65 De Angeli et al. (2005)
129 £ 1.1 -1.53 Schiavon et al. (2005)
11.6 £ 2.3 Cezario et al. (2013)
NGC 6121 (M 4) -4.62 -5.05 -6.08 12.0 £+ 2.6 -1.05 De Angeli et al. (2005)
12.3 + 2.6 -1.27 De Angeli et al. (2005)
11.7 £ 1.1 -1.05 Salaris et al. (2002)
11.9 £ 1.1 -1.27 Salaris et al. (2002)
-1.16 Harris (1996)
132 £ 1.1 -1.15 Schiavon et al. (2005)
NGC 6171 (M 107) -4.31 -5.00 -6.10 12.6 + 2.8 -0.95 De Angeli et al. (2005)
12.6 £+ 2.8 -1.09 De Angeli et al. (2005)
11.70 + 0.80 -0.95 Salaris et al. (2002)
11.70 £+ 0.80 -1.09 Salaris et al. (2002)
13.8 + 1.1 -1.13 Schiavon et al. (2005)
13.0 £ 2.7 Cezario et al. (2013)
NGC 6218 (M 12) -5.68 -5.88 -6.71 12.6 + 2.9 -1.14 De Angeli et al. (2005)
13.1 £+ 3.0 -1.40 De Angeli et al. (2005)
12,5 + 1.3 -1.14 Salaris et al. (2002)
12.7 £+ 1. -1.40 Salaris et al. (2002)
-1.37 Harris (1996)
13.5 £ 1.1 -1.48 Puzia et al. (2002)
13.5 £ 1.0 -1.32 Schiavon et al. (2005)
12.1 + 2.5 Cezario et al. (2013)
NGC 6235 -3.84 -4.28 -5.33 12.1 + 3.2 -1.18 De Angeli et al. (2005)
12.7 + 3.2 -1.46 De Angeli et al. (2005)
10.2 £ 1.2 -1.36 Schiavon et al. (2005)
11.7 + 3.0 Cezario et al. (2013)
NGC 6254 (M 10) -5.49 -5.72 -6.62 11.4 £+ 2.6 -1.25 De Angeli et al. (2005)
12.0 + 2.7 -1.55 De Angeli et al. (2005)
11.8 £ 1.1 -1.25 Salaris et al. (2002)
122 + 1.1 -1.55 Salaris et al. (2002)
12.3 £ 1.1 -1.51 Schiavon et al. (2005)
-1.56 Harris (1996)
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Tabela 4.1 - Continuacao

Objeto My (mag) | Mp (mag) | My (mag) Idade (Gano) [Fe/H] (dex) | Referéncia
11.3 £ 2.3 Cezario et al. (2013)
NGC 6266 (M 62) -6.00 -6.52 -7.71 12.6 + 2.6 -1.02 De Angeli et al. (2005)
12.8 + 2.7 -1.23 De Angeli et al. (2005)
10.5 £ 1.1 -1.20 Schiavon et al. (2005)
12.1 £ 2.4 Cezario et al. (2013)
NGC 6284 -5.70 -6.10 -7.09 11.9 +£ 2.5 -1.13 De Angeli et al. (2005)
12.0 £+ 2.4 -1.24 De Angeli et al. (2005)
9.6 £ 1.1 -1.32 Puzia et al. (2002)
9.6 £ 1.1 -1.27 Schiavon et al. (2005)
11.4 + 2.3 Cezario et al. (2013)
NGC 6304 -3.50 -4.32 -5.63 12.0 £ 1.1 -0.66 Schiavon et al. (2005)
13.5 £ 2.8 Cezario et al. (2013)
NGC 6342 -2.96 -3.73 -4.99 12.8 £ 2.7 -0.69 De Angeli et al. (2005)
12.8 + 2.7 -0.66 De Angeli et al. (2005)
10.5 £ 1.1 -1.01 Schiavon et al. (2005)
-0.55 Harris (1996)
12.3 £ 2.5 Cezario et al. (2013)
NGC 6352 -4.08 -4.72 -5.78 115 £ 1.1 -0.70 Schiavon et al. (2005)
9.9 + 1.4 -0.70 Salaris et al. (2002)
9.7 £ 1.4 -0.50 Salaris et al. (2002)
-0.64 Harris (1996)
12.6 + 2.6 Cezario et al. (2013)
NGC 6362 -5.53 -5.82 -6.67 11.8 £ 2.7 -0.99 De Angeli et al. (2005)
11.9 + 2.8 -1.18 De Angeli et al. (2005)
11.1 £ 1.3 -0.99 Salaris et al. (2002)
11.1 £ 1.3 -1.08 Salaris et al. (2002)
13.5 £ 1.1 -1.17 Schiavon et al. (2005)
-0.99 Harris (1996)
12.1 £+ 2.4 Cezario et al. (2013)
NGC 6388 -6.43 -7.09 -8.26 11.5 £ 1.1 -0.60 Puzia et al. (2002)
12.0 £ 1.1 -0.68 Schiavon et al. (2005)
NGC 6441 -6.09 -6.90 -8.17 11.0 £ 1.1 -0.53 Puzia et al. (2002)
11.0 £ 1.1 -0.65 Schiavon et al. (2005)
NGC 6528 -2.27 -3.36 -4.89 -0.17 Puzia et al. (2002)
-0.10 Schiavon et al. (2005)
-0.11 Harris (1996)
12.6 £ 2.5 Cezario et al. (2013)
NGC 6544 -2.43 -3.16 -4.62 11.1 +£ 2.5 -1.20 De Angeli et al. (2005)
11.7 £ 2.6 -1.48 De Angeli et al. (2005)
9.6 £ 1.2 -1.38 Schiavon et al. (2005)
10.6 £ 2.3 Cezario et al. (2013)
NGC 6553 -2.76 -4.10 -5.83 -0.34 Puzia et al. (2002)
-0.20 Schiavon et al. (2005)
-0.18 Harris (1996)
13.0 £ 2.5 Cezario et al. (2013)
NGC 6624 -4.91 -5.51 -6.62 115 £ 1.1 -0.42 Puzia et al. (2002)
10.6 £+ 1.4 -0.70 Salaris et al. (2002)
10.6 £ 1.4 -0.50 Salaris et al. (2002)
11.5 £ 1.1 -0.70 Schiavon et al. (2005)
12.5 £ 2.6 Cezario et al. (2013)
NGC 6637 (M 69) -5.59 -6.07 -7.08 124 £+ 2.8 -0.78 De Angeli et al. (2005)
12.4 + 2.8 -0.72 De Angeli et al. (2005)
10.6 £ 1.4 -0.78 Salaris et al. (2002)
10.6 + 1.4 -0.72 Salaris et al. (2002)
123+ 1.1 -0.78 Schiavon et al. (2005)
11.9 £ 2.6 Cezario et al. (2013)
NGC 6652 -5.07 -5.44 -6.38 12.6 + 2.7 -0.97 De Angeli et al. (2005)
12.4 £+ 2.6 -0.99 De Angeli et al. (2005)
11.4 £ 1.0 -0.81 Salaris et al. (2002)
11.4 £ 1.0 -0.89 Salaris et al. (2002)
123 +£ 1.1 -1.10 Schiavon et al. (2005)
12.1 £ 2.5 Cezario et al. (2013)

Continua na proxima pagina. . .
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Tabela 4.1 - Continuacao

Objeto My (mag) | Mp (mag) | My (mag) Idade (Gano) [Fe/H] (dex) | Referéncia

NGC 6723 -6.73 -6.94 -7.69 13.4 £+ 3.1 -0.96 De Angeli et al. (2005)
13.4 £+ 3.1 -1.12 De Angeli et al. (2005)
11.6 £ 1.3 -0.96 Salaris et al. (2002)
11.6 £ 1.3 -1.12 Salaris et al. (2002)
13.2 £ 1.1 -1.14 Schiavon et al. (2005)
12.7 + 2.9 Cezario et al. (2013)

NGC 6752 -6.88 -6.95 -7.61 13.6 £+ 3.2 -1.24 De Angeli et al. (2005)
14.2 + 3.3 -1.54 De Angeli et al. (2005)
12.2 £ 1.1 -1.24 Salaris et al. (2002)
12.7 + 1.1 1.54 Salaris et al. (2002)
12.6 £ 1.1 -1.57 Schiavon et al. (2005)

-1.52 Harris (1996)

13.5 £ 2.9 Cezario et al. (2013)

NGC 6981 (M 72) -6.02 -6.16 -6.88 10.9 + 2.4 -1.21 De Angeli et al. (2005)
11.6 + 2.5 -1.50 De Angeli et al. (2005)
11.8 £ 1.1 -1.40 Puzia et al. (2002)

NGC 7078 (M 15) -8.15 -8.21 -8.89 13.0 + 2.8 -2.02 De Angeli et al. (2005)
13.1 + 2.9 -2.13 De Angeli et al. (2005)

11.70 + 0.80 -2.02 Salaris et al. (2002)
11.80 £ 0.80 -2.13 Salaris et al. (2002)

129 £ 1.1 Schiavon et al. (2005)

NGC 7089 (M 2) -7.35 -7.44 -8.10 12.4 + 2.9 -1.31 De Angeli et al. (2005)
13.1 + 2.9 -1.61 De Angeli et al. (2005)
12.6 £ 1.1 -1.49 Schiavon et al. (2005)
11.9 £ 2.7 Cezario et al. (2013)
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Tabela 4.2 - Indices de Lick de aglomerados citados na tabela (parte I).

Objeto Ca 4227 (A) G4300 (A) | Fe 4383 (A) | Fe 4531 (A) HB (A) Referéncia

NGC 104 0.6040.04 4.53+0.11 | 2.59140.151 | 6.55640.077 | 1.5740.11 Schiavon et al. (2005)
NGC 362 0.6840.09 ok ok ok 1.87040.030 | Pipino et al. (2011)
NGC 1718 0.2740.15 1.754£0.31 | 0.55+0.37 0.9740.97 3.2740.17 | Beasley et al. (2002)
NGC 1751 1.1640.16 2.3640.33 1.9840.40 1.6+1.6 4.1240.18 | Beasley et al. (2002)
NGC 1754 0.8340.10 1.7140.24 | 0.9140.24 1.341.3 2.9840.13 | Beasley et al. (2002)
NGC 1786 0.1740.08 1.774£0.21 | 0.74£0.16 1.3+1.3 2.2140.11 Beasley et al. (2002)
NGC 1806 0.4340.10 1.1840.24 | 0.644+0.24 2.242.2 3.2340.14 | Beasley et al. (2002)
NGC 1835 0.4040.10 1.6640.23 | 0.8340.23 1.3+1.3 2.7740.13 | Beasley et al. (2002)
NGC 1846 0.884+0.12 0.88+0.27 | 0.8640.28 2.542.5 3.6740.14 | Beasley et al. (2002)
NGC 1851 0.3640.06 2.6240.20 1.26+£0.26 | 5.6064+0.088 | 2.2440.12 | Schiavon et al. (2005)
NGC 1856 0.5440.08 -1.4540.21 | 0.3940.18 1.241.2 6.0840.11 | Beasley et al. (2002)
NGC 1898 0.65+0.18 2.6340.35 1.0440.44 1.941.9 2.1940.19 | Beasley et al. (2002)
NGC 1904 (M79) 0.2040.06 1.7040.19 | 0.5640.27 | 5.068+0.081 | 2.46+0.11 Schiavon et al. (2005)
NGC 1978 0.8240.11 2.7540.24 1.774£0.24 2.542.5 3.1940.13 | Beasley et al. (2002)
NGC 2005 0.5340.15 0.9340.31 1.5140.36 1.3+1.3 3.2340.18 | Beasley et al. (2002)
NGC 2019 0.76+0.13 0.89+0.28 | 0.5340.31 2.042.0 2.5340.15 | Beasley et al. (2002)
NGC 2298 0.1940.16 1.4040.49 | 0.5540.67 4.7740.31 2.6740.28 | Schiavon et al. (2005)
NGC 2808 0.4340.04 2.7240.12 1.56+£0.18 | 5.50340.055 | 1.98640.075 | Schiavon et al. (2005)
NGC 3201 0.3640.15 2.241.3 1.264+0.61 4.8140.19 2.4640.25 | Schiavon et al. (2005)
NGC 4833 0.2140.02 kk ok ook 2.3140.18 | Pipino et al. (2011)
NGC 5286 0.2540.05 1.9540.16 | 0.7240.22 | 4.91140.073 | 2.358+0.095 | Schiavon et al. (2005)
NGC 5904 (M 5) 0.354:0.04 2.1640.11 | 0.9840.15 | 5.263+0.052 | 2.34940.067 | Schiavon et al. (2005)
NGC 5927 0.7940.16 4.7240.45 | 3.6940.58 | 6.27440.316 | 1.38+0.24 | Schiavon et al. (2005)
NGC 5946 0.2240.22 2.0940.67 | 0.86+0.88 5.2640.64 2.4140.34 | Schiavon et al. (2005)
NGC 5986 0.2840.08 1.6640.24 | 0.8340.33 4.92+40.12 2.46+0.15 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6121 (M 4) 0.3340.08 2.3540.24 1.2240.33 5.141.4 2.2440.13 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6171 (M 107) 0.4440.22 3.674+0.67 | 2.0140.83 5.3840.41 2.0540.34 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6218 (M 12) 0.3140.10 2.2040.32 | 0.7440.45 4.8840.84 2.4240.19 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6235 0.3440.32 2.6540.93 1.6241.21 4.96+0.55 2.234+0.48 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6254 (M 10) 0.2740.09 2.1940.27 | 0.9640.37 4.8040.18 2.1940.16 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6266 (M 62) 0.3940.04 2.8140.15 1.5240.20 | 5.35340.055 | 2.08340.087 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6284 0.384+0.09 2.46+0.27 | 1.36+0.37 5.4140.12 2.2240.15 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6304 0.7440.14 4.7340.43 | 3.4240.53 6.2040.26 1.4540.22 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6342 0.5840.25 4.3540.70 | 2.8740.93 6.0240.35 1.83+£0.39 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6352 0.7340.10 5.3440.28 | 3.3040.40 7.1540.12 1.304£0.19 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6362 0.5240.14 3.2940.42 1.5940.53 4.9340.17 1.9340.25 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6388 0.5340.05 3.8840.16 | 2.98+0.20 6.1840.14 | 1.83140.089 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6441 0.3040.06 2.4840.18 1.324£0.22 | 5.45240.071 | 2.18640.093 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6528 0.9540.09 4.7040.29 | 4.7340.33 6.8640.18 1.5440.13 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6544 0.3540.19 2.7440.60 1.4240.74 5.3640.24 1.56+0.28 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6553 0.7440.11 4.3840.32 | 3.8940.45 7.0940.13 1.5240.19 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6624 0.5940.07 4.4940.19 | 2.9740.27 | 6.21640.078 | 1.5840.11 Schiavon et al. (2005)
NGC 6637 (M 69) 0.6340.07 4.6240.22 | 2.4640.29 | 6.101£0.093 | 1.53+0.13 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6652 0.4740.08 4.304£0.27 | 2.1040.36 5.8240.10 1.8740.16 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6723 0.3240.11 2.9140.34 | 1.30+0.49 5.0440.30 2.1040.20 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6752 0.2040.08 1.8640.25 | 0.6040.34 4.80+0.11 2.5540.16 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6981 (M 72) 0.0940.15 1.614£0.24 | 0.2840.38 | 0.93340.039 | 2.1840.09 | Puzia et al. (2002)
NGC 7078 (M 15) 0.1140.05 0.5940.18 | 0.0740.24 | 4.45140.073 | 2.63+0.10 | Schiavon et al. (2005)
NGC 7089 (M 2) 0.2540.07 1.874£0.22 | 0.624£0.30 | 5.14640.092 | 2.5040.12 | Schiavon et al. (2005)
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Tabela 4.3 - Indices de Lick de aglomerados citados na tabela. (parte II).

Objeto Fe 5015 (A) Mgy (mag) Mg b (A) Fe 5270 (A) | Fe 5335 (A) | Fe 5406 (A) | Referéncia

NGC 104 4.42+40.12 0.14140.020 2.5640.11 1.86140.088 | 1.61240.066 | 1.046+0.059 | Schiavon et al. (2005)
NGC 362 2.600+0.010 0.0890+0.0020 1.0040.04 1.41040.000 *okk *okok Pipino et al. (2011)
NGC 1718 2.4440.43 0.09200.0090 1.3240.16 1.064:0.20 1.0340.21 1.7240.18 Beasley et al. (2002)
NGC 1751 4.4040.45 0.112040.0090 1.8240.18 1.6340.21 1.2640.23 0.70+0.20 Beasley et al. (2002)
NGC 1754 2.7640.35 0.071040.0060 1.4540.11 1.1644+0.006 | 0.8940.15 0.4340.14 Beasley et al. (2002)
NGC 1786 1.6640.32 0.0620+0.0040 1.2740.09 0.75+0.12 0.70-0.12 0.16+0.12 Beasley et al. (2002)
NGC 1806 3.62-+0.35 0.1120+0.0060 1.6740.12 1.6640.15 1.0640.16 1.2040.14 Beasley et al. (2002)
NGC 1835 2.5340.34 0.074040.0060 1.3640.11 0.8840.14 0.76+0.15 0.2540.14 | Beasley et al. (2002)
NGC 1846 2.7540.37 0.100040.0070 1.6240.13 1.59+0.17 1.10£0.17 0.6140.16 Beasley et al. (2002)
NGC 1851 5.6340.18 0.0644+0.0085 1.2240.16 1.3540.15 1.0540.12 0.66+0.10 Schiavon et al. (2005)
NGC 1856 2.5740.33 0.0740+0.0040 | 1.42840.093 0.87+0.13 1.1440.13 0.58+0.13 Beasley et al. (2002)
NGC 1898 2.2040.46 0.095040.0090 1.9540.18 1.0640.21 1.4240.23 0.84+0.19 Beasley et al. (2002)
NGC 1904 (M79) 4.4740.66 0.029840.0085 0.7140.17 0.8840.16 0.6840.13 0.3440.10 Schiavon et al. (2005)
NGC 1978 3.99+0.35 0.1410+0.0060 1.9440.11 1.7740.14 1.5440.15 0.57+0.14 Beasley et al. (2002)
NGC 2005 2.1540.45 0.06500.0090 1.3440.17 0.80+0.21 1.1340.23 0.26+0.20 Beasley et al. (2002)
NGC 2019 2.0140.40 0.075040.0080 1.2040.14 1.1840.18 0.73+£0.19 0.69+0.17 | Beasley et al. (2002)
NGC 2298 4.6+2.0 0.027040.0202 0.594:0.39 0.7340.37 0.5440.30 0.1940.23 Schiavon et al. (2005)
NGC 2808 3.3240.11 0.0644+0.0057 1.1840.10 1.3740.10 1.0840.08 0.68+0.06 Schiavon et al. (2005)
NGC 3201 4.74+1.5 0.04340.019 1.004:0.33 1.034:0.30 0.81£0.25 0.56+0.19 Schiavon et al. (2005)
NGC 4833 1.26+0.14 0.05540.0020 | 0.50040.030 0.80+0.10 *okk *okk Pipino et al. (2011)
NGC 5286 3.2840.21 0.043540.0069 0.8540.12 0.8840.12 0.6940.10 0.41240.077 | Schiavon et al. (2005)
NGC 5904 (M 5) 3.1940.10 0.0577+0.0051 1.1340.10 1.16940.091 | 0.93940.076 | 0.54640.059 | Schiavon et al. (2005)
NGC 5927 5.1140.56 0.18340.022 3.3240.29 2.3240.25 1.9440.21 1.2540.17 | Schiavon et al. (2005)
NGC 5946 5.1640.74 0.046+0.022 0.7540.41 0.9140.39 0.5540.31 0.3540.26 Schiavon et al. (2005)
NGC 5986 4.0140.21 0.038640.0106 0.7740.18 0.8340.18 0.6440.16 0.3740.12 Schiavon et al. (2005)
NGC 6121 (M 4) 3.33+0.16 0.0699+0.0097 1.4440.18 1.1540.17 0.90-+0.14 0.55+0.10 Schiavon et al. (2005)
NGC 6171 (M 107) 5.7940.47 0.10140.024 1.9140.42 1.5140.36 1.1740.28 0.70+0.24 Schiavon et al. (2005)
NGC 6218 (M 12) 4.0240.23 0.052+40.014 1.1540.26 0.9840.24 0.7340.18 0.3940.16 Schiavon et al. (2005)
NGC 6235 5.643.1 0.067+0.037 1.01£0.63 1.35+0.59 1.09+0.45 0.6540.37 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6254 (M 10) 3.51£0.17 0.04140.011 0.76+0.21 0.89+0.20 0.67-+0.16 0.35+0.13 Schiavon et al. (2005)
NGC 6266 (M 62) 2.5540.14 0.0718+0.0062 1.4140.11 1.2840.10 1.054:0.08 0.62+0.07 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6284 4.3+1.1 0.0781+0.0117 1.3840.21 1.264:0.20 0.99+0.17 0.64+0.13 Schiavon et al. (2005)
NGC 6304 6.3440.27 0.165-+0.020 3.0540.28 2.1040.26 1.75+0.20 1.1240.16 Schiavon et al. (2005)
NGC 6342 5.1140.63 0.12040.026 2.4140.46 1.7040.42 1.4440.33 0.86+0.28 Schiavon et al. (2005)
NGC 6352 3.89-+0.23 0.14240.016 2.78+0.26 1.7940.22 1.6440.20 1.1640.15 Schiavon et al. (2005)
NGC 6362 3.4140.29 0.091+0.018 1.8140.32 1.3140.31 0.96-+0.24 0.66-+0.20 Schiavon et al. (2005)
NGC 6388 5.1840.12 0.124640.0068 2.0740.11 2.0440.10 1.67+0.10 1.1540.07 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6441 4.1940.13 0.0854+0.0071 1.3440.12 1.3640.11 1.034+0.10 0.6640.07 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6528 8.17-+0.28 0.23140.013 3.62+0.17 2.75+40.15 2.3440.11 1.6840.09 Schiavon et al. (2005)
NGC 6544 3.1840.64 0.075+0.018 0.8540.36 1.3240.31 0.9940.22 0.6340.19 Schiavon et al. (2005)
NGC 6553 6.5040.29 0.224+0.018 3.6940.24 2.6940.23 2.1540.18 1.67+0.15 Schiavon et al. (2005)
NGC 6624 5.2940.15 0.1354+0.020 2.4340.14 1.9040.14 1.5440.11 1.02940.082 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6637 (M 69) 5.6940.17 0.13440.011 2.38+0.17 1.7140.16 1.4040.13 0.95+0.10 Schiavon et al. (2005)
NGC 6652 2.9840.41 0.095+0.011 2.0340.21 1.5540.20 1.2340.16 0.73+0.12 Schiavon et al. (2005)
NGC 6723 1.98+0.83 0.065+0.015 1.34+0.28 1.1240.27 0.8340.22 0.5140.17 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6752 0.0140.19 0.0354+0.012 0.80+0.23 0.8140.21 0.6540.16 0.3040.14 Schiavon et al. (2005)
NGC 6981 (M 72) 0.957+0.093 0.0483+0.0039 0.79+40.17 0.86+0.25 0.15+0.15 -0.1840.60 Puzia et al. (2002)
NGC 7078 (M 15) 3.3340.14 0.018340.0077 | 0.464+0.15 0.43+0.14 0.36+£0.11 0.12140.094 | Schiavon et al. (2005)
NGC 7089 (M 2) 3.2240.21 0.038+0.011 0.8140.19 0.8940.18 0.71£0.16 0.40+0.12 Schiavon et al. (2005)




Capitulo 5

Discussoes e Resultados

5.1 A Determinacao de Idades e Indices Integrados

Com as relagoes indice = f(1,[Fe/H]|) derivadas para as razoes [«a/Fe] solar e nao
solar, é possivel calcular os pares idade-metalicidade mais adequados para a amostra de
aglomerados globulares apresentados no capitulo @ Para isto, foi usado como critério o
par que reproduzisse de forma mais aproximada as magnitudes absolutas/cores e os indices
de Lick observados para os aglomerados.

A rotina desenvolvida para determinar o melhor par 7 — [Fe/H] foi baseada num
procedimento chamado Busca do Gradiente (ver |Bevington e Robinson, 2003), que é um
método de minimos quadrados onde os parametros a serem determinados sao modificados
de forma simultanea, o que acaba gerando um vetor que tem como dire¢ao e sentido o
conjunto de solugoes que apresentam o valor minimizado de x? (gradiente de dados). No
caso deste trabalho, os dados espectrofotométricos listados nas tabelas e ajudam
a determinar qual é o melhor conjunto de solucoes para a idade, metalicidade e excesso
de cor (E(B —V)), que sao os parametros modificados ao longo do procedimento. Por
conta da normalizacao apresentada na equacgao |3.2, a massa do aglomerado também deve
ser estimada para que se calcule as magnitudes absolutas integradas.

Como primeira tentativa, propoe-se valores iniciais de massa, idade, metalicidade e
E(B — V)EL e calcula-se as magnitudes absolutas e indices de Lick a partir dos ajustes
apresentados nas secoes e 3.5 Se estes dados apresentam uma magnitude absoluta

My muito diferente da esperada, a rotina solicita uma nova estimativa de massa para o

L' A estimativa do excesso de cor foi obtido por meio da parametrizacio da extincdo interestelar feita

por (Cardelli et al.| (1989)). Mais detalhes podem ser vistos no apéndice
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aglomerado. Caso contréario, os resultados sao apresentados, o x? individual para 7, [Fe/H]|
e F(B — V) é calculado e, posteriormente, sao adicionados novos passos para estes trés
parametros, possibilitando assim determinar o gradiente de solucoes para a minimizagao
do x? em cada uma destas varidveis. A solucao para a idade, metalicidade e excesso de
cor é apresentada. No entanto, esse método faz com que muitas vezes a solugao convirja
para minimos secundarios, sendo necessario executar a rotina diversas vezes para se achar
uma melhor solucao.

Inicialmente, os conjuntos de pares idade-metalicidade foram obtidos para os 49 aglom-
erados a partir das magnitudes observadas my, mg e my e dos indices de Lick H5, Mg, e
Fe 5335 . A razao por escolher estes indices é que os trés apresentaram melhor qualidade
de precisao nos ajustes multilineares e também uma melhor anticorrelagao entre si, que
pode ser visto durante o processo de obtencao dos melhores pares de solucoes. Ao tentar
melhorar a qualidade de precisao do Hf, ocorre uma piora na determinacao dos indices
Mg, e Fe 5335, sendo que o efeito contrario (piora do HB e melhora do Mgy e Fe 5335)
também acontece. Para os 49 aglomerados, a rotina foi aplicada considerando os ajustes
determinados para as razoes [/ Fe] solar e nao solar.

Outro ponto a ressaltar é a estimativa da precisao do cédlculo da idade e da metalicidade
usando as funcgoes e[3.10] Para isso foi analisada a variacao dos indices para pequenos
intervalos de idade e metalicidade (A7 = 1.0 Gano e A[Fe/H] = 0.5 dex) ao longo de todo
o espaco amostral destes parametros.

Para o caso do Hf3, o indice apresenta uma variacao média para ambas razoes de [/ Fe]
da ordem de 0.9A a cada 1 Gano para idades mais jovens, cerca de 0.13A para idades
intermediarias (de 5 a 10 Gano) e aproximadamente 0.06 A para idades mais avancadas
(acima de 10 Gano). Entretanto, o indice de HB pode conter imprecisoes na medida de
no minimo 0.15 A para mais. Isso significa que para idades mais avancadas nio se espera
uma estimativa de idade menor do que 5 Gano e para idades intermediarias de 2 Gano
aproximadamente. Portanto, espera-se que este indice dé somente a informagao da faixa
de idade em que a populagdo se encontra, ou seja, populacao mais velha (menor que 5
Gano) ou mais nova (maior que 5 Gano).

No caso dos outros indices que dependem da idade e metalicidade, as suas variacoes sao
mostradas nas tabelas[5.1} [5.2]e[5.3] Inicialmente, percebe-se que para Mgy as variagoes as-

sociadas aos indices com razao [«/Fe] nao solar sao maiores do que as variagoes associadas
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Tabela 5.1 - Variacao associada ao indice Fe 5335.
| [0 <7<5Gano |5 <7 <10Gano |10 <7 < 15 Gano |

[Fe/H] < -1.0 0.090 A 0.064 A 0.056 A
[Fe/H] > -1.0 0.24 A 0.17 A 0.15 A

Tabela 5.2 - Variagao associada & banda Mgy ([o/ Fle] solar).
’ HO<T§5Gano 5<T§10G&HO‘10<7’§15G&H0‘

[Fe/H] <-1.0 0.0078 mag 0.0059 mag 0.0053 mag
[Fe/H] > -1.0 0.016 mag 0.012 mag 0.011 mag

Tabela 5.3 - Dispersao associada a banda Mgs ([a/ Fe] nao solar).
’ H0<T§5Gano 5<T§10G&HO‘10<’7’§15G&H0‘
[Fe/H] <-1.0 0.01 mag 0.0078 mag 0.0071 mag
[Fe/H] > -1.0 0.024 mag 0.019 mag 0.017 mag

aos ajustes com [a/Fe| solar, cuja diferenga é maior para a regiao mais rica em metais.
Ja para Fe 5335, as variacoes associadas a este indice sao as mesmas para ambas razoes
[a/Fe], ja que este indice apresenta pouca sensbilidade a este parametro, como visto na
secao [3.4.3]

A estimativa é que aglomerados globulares da Via Lactea apresentem uma razao o/ Fe]
do tipo nao solar. Desta forma, é esperado que algumas das solugoes sejam determinadas
através dos ajustes e dados desenvolvidos para [/ F'e| nao solar. Ja para os objetos das
Nuvens de Magalhaes, estima-se que algumas solucoes possam ser determinadas a partir
dos dados obtidos com a razao [/ Fe] solar ja que alguns dos aglomerados presentes nesta

galdxia sao jovens ou de idade intermediaria (Pagel e Tautvaisiene, 1998} (Colucci et al.,

2011)).

5.2 Solucoes Obtidas

As figuras e apresentam os melhores conjuntos de solugoes obtidas para cada
um dos aglomerados globulares em relacao ao valor médio dos pares idade-metalicidade
pesquisados em literatura. Quanto a metalicidade, considerando as barras associadas a
dispersao dos dados fornecidos da literatura, percebe-se que os conjuntos de solugoes re-

produzem adequadamente a maioria das metalicidades estimadas por estrelas individuais
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Figura 5.1: Comparagcao entre as metalicidades determinadas pela rotina e os dados obtidos via literatura.
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Figura 5.2: Comparagao entre as idades determinadas pela rotina e os dados obtidos via literatura.

dos aglomerados, apresentando uma diferenca média da ordem de 20% em relacao a lite-
raturaﬂ para ambas as razoes de elementos «. No caso das idades, as solugoes obtidas
apresentaram significativas discrepancias principalmente para os aglomerados presumivel-
mente mais velhos, mesmo considerando a dispersao associada as medidas das idades obti-
das em literatura. Considerando a diferenca percentual média, para ambas as razoes de
elementos «, obtém-se uma diferenca superior a 50% em média. Apesar da forte variacao,
o procedimento mostrou-se eficaz para estimar a idade de aglomerados globulares jovens
(1 < 5 Gano)

Os dados espectrofotométricos foram razoavelmente bem reproduzidos simultaneamente

2 Se desconsiderarmos os aglomerados que tiveram uma indeterminacdo acima de 50%, em ambos os

casos de [a/Fe], a diferenga média cai para cerca de 10%.
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com as solugoes de idade e metalicidade. As figuras|>.3(a)|e[5.3(b)[mostram as comparagoes

entre os valores observados e os sintetizados obtidas para as cores (U —V) e (B—V). Con-
siderando ambas as razoes de elementos «, para a cor (U — V') a diferenga média é da
ordem de 13% enquanto que para a cor (B — V) esta diferenga é de 7%. No caso do excesso
de cor estimado pela rotina, percebe-se que os conjuntos de solucoes conseguem descrever
de maneira adequada os valores de E(B — V) listados para cada um dos aglomerados,
como pode ser visto na figura . Entretanto, para os objetos da Grande Nuvem de
Magalhaes, nota-se uma flutuacao destes valores, ja que estes aglomerados se encontram
a uma mesma disténciaﬂ em relacao a nods e, em tese, estes sofreriam o mesmo efeito de
extingdo gerado pelo meio interestelar da Via Lacted]]

Ja para os indices espectroscopicos percebe-se que ambas razoes [/ F'e] nao apresentam
as mesmas diferencas percentuais em relacao aos dados da literatura, como pode ser visto
na figura Enquanto que o Hf apresenta uma menor incerteza (8 % em média para
[a/Fe] nao solar e 10 % para [a/Fe| solar), a banda Mgy a que apresenta maior (40 %
para razao nao solar e 45% para razao solar) e a linha Fe 5335 apresenta uma diferenca de
40 e 46 % para razoes solar e nao solar, respectivamente. Entretanto, ao procurar solucoes
que pudessem reproduzir as linhas de ferro e magnésio com melhor qualidade, houve uma
piora na determinacgao do indice de hidrogénio.

Um ponto a ser observado é que os indices HS nao conseguem reproduzir indices com
valores abaixo de 2.1 A para [o/Fe] solar e 1.77A no caso da razdo solar. Isto se deve
ao fato que os ajustes utilizados nas rotina (ver tabela estima idades acima de 15
Gano para indices abaixo destes valores. Entretanto, isto nao significa necessariamente
que o procedimento é inadequado para objetos com indices menores, pois verifica-se que
boa parte dos objetos com idade estimada entre 10 e 15 Gano teve como solucao 7 = 15
Gano, classificando estes obejtos como velhos.

Outro detalhe importante é a questao da influéncia da linha H [ sobre a idade determi-
nada pela rotina. Para a determinacao de idade procurou-se dar um peso maior ao indice
Hp, para que ele pudesse dar uma indicacao da faixa de idade de cada aglomerado. No

entanto, alguns aglomerados apresentaram valores discrepantes. Um exemplo disso ¢ NGC

3d = 49.97 kpc.
4 Os valores de E(B — V) para estes aglomerados sdo apresentados na tabela para estes aglomerados na

tabela do apéndice
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Figura 5.3: Comparacio entre os dados obtidos via literatura e os dados obtidos para as cores (acima) e

o excesso de cor (abaixo) de acordo com o conjunto de solugdes obtidos.

7089, que segundo a literatura, apresenta uma idade média de 12.5 £ 2.9 Gano; entretanto,
a rotina apresentava como solugao 7 ~ 4 Gano usando [a/Fe| nao solar e 7 ~ 0.7 para
razao solar.

A figura[5.5mostra um novo conjunto de solugdes para os aglomerados, mas descartando
o Hf como principal indicador de idade. A primeira vista, estes novos resultados indicam
uma melhor determinacao de idades quando comparados com as idades estimadas por
diagrama H-R, mas percebe-se que as solucoes obtidas concentram-se em algumas faixas de
idade, indicando desta forma a presenca de conjunto de minimos locais. Isso significa que o
uso das magnitudes e dos indices Mg, e Fe 5335 nao sao suficientes para a determinacao de
dos pares de idade-metalicidade. Além disso, alguns aglomerados jovens (como NGC 1978

e NGC 1806) apresentam idades superestimadas sem a influéncia do HS. A conclusao é que
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Figura 5.4: Comparacao entre os dados obtidos via literatura e os dados obtidos para os indices de Lick

de acordo com o conjunto de solugoes obtidos.

o Hp, embora seja recomendado como um indicador de idade, pode influenciar de forma
negativa a estimativa de idade para alguns aglomerados, mas a auséncia dele acaba gerando
uma grande quantidade de solugoes locais. No caso de NGC 7089 e de outros aglomerados,
considerando apenas a linha de ferro e a banda de magnésio, a idade estimada para estes

objetos é da ordem de 6 a 8 Gano.

5.3 Hp Medido nos Aglomerados

No trabalho de Beasley et al.| (2002), as idades determinadas para os aglomerados da
Grande Nuvem de Magalhaes através de diagrama cor-magnitude apresentaram um valor

diferente do estimado através na leitura dos indices de hidrogénio. Segundo os autores, os
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Figura 5.5: Comparagao entre as idades determinadas pela rotina sem a influéncia do HS, as idades com

a consideragao deste indice e os dados obtidos via literatura.

aglomerados que contém 7 > 12 Gano e baixas metalicidades (abaixo de -1.0 dex) possuem
o indice HB observado razoavelmente maior do que o valor que corresponderia a uma pop-
ulacao mais velha. Uma possivel explicacao para isso esta relacionada ao tipo de populacao
estelar que compoem estas aglomeragoes. Pelos modelos de sintese evolutiva de |Maraston
e Thomas| (2000) e [Worthey| (1994), percebe-se que estrelas azuladas (quentes) préoximas
ao Ramo Horizontal apresentam um parametro de perda de massa mais pronunciada, al-
terando de forma significativa a leitura das linhas de Balmer (Rabin| [1982).

Para os casos de alguns aglomerados, como NGC 1754 e NGC 2005, a presenca de
estrelas azuis deste tipo acaba fornecendo um indice de HS aumentado em até 1A e,
para as situagoes de baixas metalicidades (da ordem de -0.5 dex), o indice tende a aumen-
tar em até 0.5 A, o que, dependendo do aglomerado, poderia inviabilizar a determinacéo
de idade. Outro ponto relevante é a contribuicao de luminosidade de estrelas do Ramo
Horizontal e proximas a sequéncia de turnoff, como por exemplo, as Blue Stragglers, que
poderiam afetar a luminosidade integrada do aglomerado. Uma possibilidade para reverter
o problema associado a linha do Hf seria o desenvolvivendo de novos indices que sejam tao
insensiveis a idade quanto HS. Um exemplo disso sao as linhas Hy e Hd, desenvolvidas por
Worthey e Ottaviani| (1997). Segundo Beasley et al.| (2002)), estas linhas apresentam boa
consisténcia com as idades estimadas via diagrama cor-magnitude, porém, nao apresentam

uma sensibilidade tao forte a idade quanto o Hf.



Conclusoes

A elaboragao de uma biblioteca de PES necessitou como base de dados uma amostra
de 50 mil espectros para obter ajustes que correlacionassem os indices de Lick com os
parametros atmosféricos observados em cada uma das estrelas. Com estes ajustes, so-
mados a um conjunto de isécronas de BaSTI e Padova e uma funcao de massa inicial
que descrevesse a distribuicao de massa de uma populagao estelar, foi possivel sintetizar
magnitudes, cores e indices espectroscopicos integrados numa ampla faixa de idades e met-
alicidades. A construcao desta biblioteca permitiu entender o comportamento de alguns
destes indices sob condigoes variadas de metalicidade e abundancia de elementos «a;, além
de observar a evolucao dos indices ao longo de um intervalo de tempo dado para uma PES.
Um exemplo de estudo de comportamento pode ser visto para o indice HS, que através
dos dados obtidos em literatura e também observacoes feitas para a construcao do indice
integrado para esta linha permitiu concluir que ele seria um candidato para ajudar a de-
terminar idades de estruturas das quais temos acesso apenas a sua luz integrada. Outro
ponto a ser observado é a forma como as isécronas utilizadas podem afetar de maneira
significativa alguns indices integrados, pois as diferengas encontradas mas magnitudes de
isécronas que apresentam a mesma metalicidade e razao de elementos « acabam sendo
passados também para os dados espectroscopicos integrados.

O procedimento utilizado para determinar conjuntos de idade-metalicidade dos aglom-
erados aglomerados indicou a necessidade de inserir novas informagoes (como outros indices
espectroscopicos) que ajudem a com melhor qualidade a idade. Apesar do conjunto de
solugoes obtidos para os 49 objetos reproduzem as propriedades espectrofotométricas ob-
servadas para os aglomerados e mostrar uma boa qualidade para a determinacao de idades

de aglomerados jovens, as solugoes estimadas para aglomerados mais velhos apresentavam



102 Capitulo 5. Discussées e Resultados

um forte peso do indice Hf3, afetando desta forma a reproducao de outros indices mais
sensiveis a metalicidade, como Fe 5335 e Mg,. Como consequéncia, alguns dos aglomera-
dos analisados apresentaram uma idade subestimada por conta do HB observado, gerando
uma diferenca de até 10 Gano com as idades em literatura em alguns casos. Uma forma
de perceber este detalhe foi através da producao de um novo conjunto de solugoes que nao
dependesse da linha HB. Como resultado, estes aglomerados apresentaram idades e metali-
cidades mais coerentes em relacao aos dados de literatura. A pesquisa bibliografica também
mostrou que alguns aglomerados de idade mais avancada apresentavam altos valores de
indices Hf, sendo uma das causas o tipo de populacao estelar que compoe o aglomerado.
Desta forma, percebe-se que o Hf, mesmo sendo pouco sensivel a metalicidade, acaba

sofrendo influéncia de indeterminacao devido a outros fatores.
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Apéndice A
Ajustes com termos mistos

As informagoes adquiridas com as anélises sobre o comportamento dos indices (ver se¢ao
2.3) mostraram que, além do ajuste multilinear simples, também poderia ser interessante
desenvolver outros tipos de ajustes empiricos, incluindo na equagao termos mistos
que ressaltariam a influéncia de cada um dos parametros atmosféricos E| Portanto, foram
desenvolvidos mais sete tipos de ajuste (equagoes a além do ajuste simples para
cada um dos indices. Os termos foram abordados tanto para os ajustes simples quanto

para os do tipo log(indice).

indice = a+ b(0e) + c([Fe/H]) + d(log g) + e(0et - [Fe/ H]) (A.1)
indice = a + b(Be) + c([Fe/H]) + d(log ) + e(feg - log g) (A.2)
indice = a+ b(0e) + c([Fe/H]) + d(log g) + e([Fe/H] - log g) (A.3)
indice = a + b(0eg) + c([Fe/H)) + d(log g) + e(feq - [Fe/H] - log g) (A.4)

indice = a + b(0eg) + c([Fe/H]) + d(log g) + €(fegr - [Fe/H]) + f(Oe - log g) (A.5)
indice = a + b(0eg) + c¢([Fe/H]) + d(log g) + e(0eqt - [Fe/H]) + f([Fe/H] -logg) (A.6)
indice = a + b(Oegr) + c([Fe/H]) + d(log g) + e(Oer - log g) + f(logg - [Fe/H])  (A.7)

A insercao destes termos mistos em tese pode descrever com maior precisao os indices
medidos a partir da amostra de espectros do SEGUE , conseguentemente possibilitar uma
boa extrapolacao das medidas dos indices para objetos com populacoes estelares mais
velhas e/ou de alta metalicidade (caso das galdxias elipticas). Entretanto, a inser¢ao de

mais termos (polinomiais, exponenciais etc.) nao significa necessariamente que ela consiga

1 Alguns exemplos desse tipo de ajuste podem ser vistos em [Worthey, (1994)
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descrever com a mesma precisao objetos com dados que nao pertencam a amostra de base,

gerando desta forma uma extrapolacao com dados divergentes e inverossimeis com o que

seria observado. Um bom exemplo disso é a representacao gréfica (fig. [2.13)) do ajuste

comentado na secao [2.4] do capitulo [2|

A.1 Ajustes simples

As tabelas e a seguir mostram os resultados obtidos para os ajustes multilin-

eares de cada indice considerando as amostras solar e ndao solar do SEGUE.

Tabela A.1 - Parametros dos ajustes

simples para a amostra com [a/Fe] < 0.2 (solar)

’ Indice Oindice | Bauacgao | N°de estrelas l Parametros do ajuste ]
a [ b [ c [ d [ e [ f ]
Ca 4227 0.139 A 5] 37768 6.8635 -8.1141 1.7039 -2.0444 -1.9184 2.5407
Ca 4455 0.209 A .6} 34779 -1.9111 1.7054 -2.3573 0.2104 2.2270 0.1917
CN1 0.337 A7) 16771 -1.8624 -1.8149 -1.6948 -4.9349 6.3762 0.7231
CNo 0.276 A .2} 16 888 -12.8296 13.6102 1.0895 -1.2853 1.9157 Hxk
Fe 4383 0.269 A7 24 547 15.9419 -18.9409 -1.0193 -6.6341 8.6461 0.6178
Fe 4531 0.251 A .6} 27984 -2.8825 6.4017 -0.2116 0.0758 1.1332 0.1516
Fe 4668 0.282 A 5] 12563 -8.9389 14.2195 -12.8636 -0.4466 17.8654 0.4414
Fe 5015 0.276 A6} 17478 -7.9544 11.7945 -4.3787 0.3996 5.5521 0.2377
Fe 5270 0.228 A7 32214 6.1085 -6.8776 -0.3029 -2.0929 2.6680 0.1847
Fe 5335 0.222 A 7] 33049 6.0275 -6.7052 -0.4733 -2.0658 2.7694 0.2631
Fe 5406 0.197 A6} 35599 -4.6556 5.3763 -3.0205 0.2730 3.0817 0.2138
Fe 5709 0.178 A6 36 390 -1.1590 1.3281 -0.6659 0.0568 0.7443 0.0122
Fe 5782 0.172 A .6} 36 792 -1.1818 1.7948 -1.4085 0.0107 1.6265 0.0644
G4300 0.260 A 5) 22 389 -36.1717 | 44.0370 5.5365 10.2839 | -5.2396 | -11.2765
HB 0.229 A7} 33093 25.1170 -23.8728 0.0878 -3.2627 3.5122 0.1398
Mg b 0.238 A7) 31679 4.4057 -9.4168 -1.7715 -3.0397 5.3385 0.5540
Mg 0.051 A 5| 38239 1.3988 -1.5553 0.0465 -0.3705 -0.0633 0.4187
Mga 0.035 A7) 38237 1.5847 -1.9253 -0.1034 -0.4891 0.6251 0.0298
NaD 0.265 A5} 26077 18.9611 -19.2521 -0.3549 -5.8497 0.9260 6.6320
TiO 0.274 A6} 16 089 2.9953 -4.4933 -2.2869 0.6762 1.0687 0.3390
TiOo 0.277 A2} 16 454 17.7409 -18.6812 -0.2334 -2.3639 3.0147 Hxk

A.2  Ajustes do tipo log (indice)

As tabelas e a seguif] mostram os resultados obtidos para o ajustes multilin-

eares de cada indice considerando as amostras solar e nao solar do SEGUE. Note que para

o indice Fe 4383, o ajuste que descreve o espaco amostral com melhor precisao é o que nao

possui termos mistos (eq. [2.3).

2 estas tabelas apresentam opgice cOmMo o erro percentual calculado sobre o valor do indice.
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Tabela A.2 - parametros dos ajustes simples para a amostra com [a/Fe] > 0.2 (ndo solar)

’ Tndice Tindice Equagdo | N°de estrelas l Parametros do ajuste l
[ = b [ ¢ [ 4 [ e [ F ]
Ca 4227 0.145 A6} 12956 -5.5693 4.9421 -1.2197 0.4062 0.9732 0.1118
Ca 4455 0.230 A 5) 11310 -2.4651 2.9682 -1.8277 0.1215 2.2896 -0.1183
CN 0.275 A.5 6805 -39.6253 40.7784 | -1.9421 5.4705 2.7928 -5.4578
CNo 0.274 2.3] 6 389 -14.5800 14.6384 0.5569 0.4877 oAk oA
Fe 4383 0.271 A.1 6592 -19.6602 21.3897 | -5.6198 0.8048 7.5168 HoAK
Fe 4531 0.266 A7} 8460 9.1885 -6.2850 0.9430 -2.8115 3.0033 0.0832
Fe 4668 0.283 A.2 4710 30.7875 | -30.6233 1.6380 -7.0602 7.6267 HoAK
Fe 5015 0.279 A.5 6228 30.8012 | -29.2054 | -2.5715 | -10.0423 4.0800 10.9976
Fe 5270 0.240 A7} 10530 5.4869 -6.3034 -0.2293 -1.8740 2.4026 0.1185
Fe 5335 0.239 A7} 10818 6.8945 -7.4072 -0.3166 -2.1795 2.7860 0.1917
Fe 5406 0.215 A6} 12 006 -5.4587 6.1965 -2.5559 0.2233 2.7619 0.1080
Fe 5709 0.203 AT 12181 0.2483 -0.2155 0.0227 -0.1452 0.2121 0.0068
Fe 5782 0.197 A.5 12419 -0.4289 1.0213 -1.0319 -0.2430 1.3388 0.2347
G4300 0.264 A7 7669 -44.8910 57.8487 3.6073 11.8063 | -13.7298 | -0.5714
Hp 0.230 A4 11481 9.2331 -7.3076 0.1424 0.0495 0.0306 roHk
Mg b 0.245 A6} 10680 -21.5294 17.0127 | -5.3835 2.3325 3.3900 0.7175
Mg1 0.021 A 5) 13139 1.1701 -1.2986 -0.0704 -0.3552 0.0719 0.4000
Mgo 0.027 A7} 13139 1.6681 -2.0642 -0.1175 -0.5289 0.6813 0.0342
NaD 0.265 A.5 8776 6.9219 -6.8010 -2.4650 -3.5336 3.1526 4.1947
TiO; 0.276 A4 5271 1.4774 -2.7356 -1.2252 0.6888 0.3966 HAK
TiOo 0.276 A7 6202 14.9661 -15.4777 | -0.5173 -1.5203 2.0964 0.1326

Tabela A.3 - parametros dos ajustes logaritmicos para a amostra com [«/Fe] < 0.2 (solar)

’ log(indice) Cindice (%) Equacdo | N°de estrelas l Parametros do ajuste l
I [ [ ¢ [ d [ e [ F |
Ca 4227 27 A.6 36 835 -2.9444 1.7064 1.7424 0.2722 | -1.6928 | -0.0376
Ca 4455 46 A7 29482 2.5512 -3.6203 -0.2300 -0.9113 1.1192 0.1425
CN;y 52 A1 13973 -4.9382 5.8579 0.0347 | -0.0916 | 0.9589 HoAK
CNo 44 A 3] 23658 -4.4596 4.7092 0.1561 0.1040 0.1160 oA
Fe 4383 29 A 7] 35385 -3.3371 3.3342 0.0639 0.3747 | -0.1826 0.0536
Fe 4531 24 A.6 37169 -0.2011 0.8593 0.8589 | -0.0151 | -0.5590 | -0.0171
Fe 4668 41 A6} 31573 -2.1856 2.3223 -2.7930 0.1641 2.7344 0.2498
Fe 5015 26 A5 37455 3.8876 -3.5023 0.3450 | -1.0062 | -0.1213 1.0928
Fe 5270 34 A7) 34956 -0.4202 -0.1271 0.0137 | -0.2643 | 0.4506 0.0462
Fe 5335 26 A7 37200 -0.3164 0.0084 0.0372 -0.1739 | 0.3370 0.0381
Fe 5406 27 A6 36 807 -1.9528 1.8959 -0.3030 0.0847 0.5217 0.0266
Fe 5709 47 A1 30477 -2.5942 1.8815 -1.1136 0.0776 1.2210 HAK
Fe 5782 42 A 3] 32653 -1.4195 1.2272 0.3732 -0.0070 | -0.0219 roHk
G4300 23 A5 37900 -3.9938 5.0342 1.0238 1.1960 | -0.9976 | -1.3122
HB 13 A6} 38209 1.4758 -1.1843 -0.4421 0.0212 0.5039 0.0251
Mg b 17 A.6 38049 -2.1540 1.6456 0.4279 0.2797 | -0.4277 | 0.0178
Mgq 44 A7} 31181 16.4936 | -19.8370 0.3957 | -4.7005 5.1771 -0.0955
Mgo 22 A7} 37239 2.2267 -4.3524 0.0252 -1.0797 1.4324 0.0177
NaD 30 A7} 37276 2.5109 -2.7261 0.1630 | -0.8720 1.0370 | -0.0071
TiO; 42 A2} 33161 2.4509 -2.6480 0.0257 | -0.3030 | 0.3920 HoAK
TiOo 35 A 2] 35428 3.3462 -3.4569 -0.0043 | -0.4890 | 0.5849 AR
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Tabela A.4 - parametros dos ajustes logaritmicos para a amostra com [a/Fe] > 0.2 (nao solar)

log(indice) Cindice (%) | Equacdo | N°de estrelas l Parametros do ajuste
[ = [ b [ ¢ [ 4 [ e [ £ |
Ca 4227 28 A 6] 12687 -2.7777 2.0387 1.3639 0.1864 -1.0458 | -0.0441
Ca 4455 56 A 6] 6412 -3.7402 2.6373 -1.5774 0.2027 1.3892 0.1270
CNy 59 A .4 2589 -5.2751 4.7184 -0.1366 0.1391 0.0994 Hok
CNo 52 A7) 7560 -6.7248 6.5065 0.2446 0.6209 -0.4729 | -0.0002
Fe 4383 35 2.3] 12157 -2.4626 2.5681 0.2893 0.1574 Horok Hokok
Fe 4531 31 A 6] 12586 -0.2600 1.0851 0.8282 -0.0424 | -0.4307 | -0.0280
Fe 4668 52 A 5| 9183 2.9282 -2.6800 | -2.2892 | -1.3864 3.0371 1.5166
Fe 5015 28 A 5| 12942 4.3433 -4.0475 0.1097 -1.2603 0.0988 1.3784
Fe 5270 40 A .4 12051 -2.2483 1.8148 0.0808 0.1466 0.0141 Hkok
Fe 5335 31 A1 12737 -1.6052 1.5112 0.0142 0.1140 0.1908 Hk
Fe 5406 34 A.6 12449 -0.5908 | 0.5745 | -0.3275 | -0.3536 | 0.6294 0.4256
Fe 5709 53 A.1 9339 -2.6699 1.9691 -0.9125 0.0741 1.0448 Hk
Fe 5782 32 A.2 9589 3.7466 -4.3126 0.2224 -1.1603 1.2169 Hkk
G4300 20 A 5| 12775 -3.9125 4.5163 1.4946 1.2775 -1.4731 | -1.3942
HpB 16 A 5) 13108 1.3059 -0.9770 | -0.3619 0.0174 0.4981 -0.0096
Mg b 14 A 5| 13123 -2.0017 1.7924 0.4690 0.3029 -0.3489 | -0.0782
Mg 43 A2 10944 -5.6477 3.5957 -1.5792 0.1920 1.7166 Hk
Mgo 16 A2 13124 1.6451 -3.5355 0.1163 -0.9804 1.2922 Hok
NaD 33 A 5) 12695 0.7629 -0.9237 | -0.4036 | -0.6407 0.5884 0.7987
TiOq 46 A7 11255 4.2796 -4.7561 | -0.1112 | -0.7233 0.8864 0.0440
TiO2 35 A.5 12529 2.2098 -2.1598 | -0.2147 | -0.2167 0.2670 0.2797




Apéndice B

Catalogo de Aglomerados - Informacoes Adicionais

B.1 Calculo do Excesso de Cor

Sabendo que os aglomerados sofrem efeito de extingao (devido a presenga de material
interestelar presente na Galdxia), também é possivel estimar as magnitudes absolutas con-
siderando tal situacao. Uma maneira de calcular estes efeitos pode ser visto em |Cardelli
et al.| (1989), que parametrizou a extingao interestelar para as bandas U e B (Ay e Ap)
em fungao da extin¢ao para banda V', como visto nas relacoes [B.1] Para os objetos da Via
Léctea, o valor de Ay foi obtido a partir da razdo constante de fluxod|| R e do excesso de
cor E(B — V) disponivel em [Harris (1996) para cada aglomerado (eq. [B.2). J4 para os
aglomerados da Grande Nuvem de Magalhaes, os valores de extincao foram obtidos por

Schlafly e Finkbeiner| (2011) e divulgados pela base de dados NED.

Ay Agp
— =1 — =1 B.1
T 569 e . 337 (B.1)
Ay
¥ —R B.2
E(B-YV) (B:2)

B.2 Outras Informacoes

As tabelas a seguir apresentam as informagoes adicionais da relagao de aglomerados
apresentada no capitulo [4) como coordenadas, magnitudes aparentes nas bandas U, B
e V, distancia dos aglomerados em relagao ao Sol (d), e excesso de cor E(B — V). As

coordenadas apresentadas foram obtidas a partir do banco de dados SimbaD.

! Para a Via Léctea e para as Nuvens de Magalhdes, o valor de R pode ser adotado como R = 3.1

(Cardelli et al., [1989; Dobashi et al., 2008]).
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Tabela B.1 - Informagoes adicionais sobre os aglomerados (dados obtidos em literatura)

Objeto o (hhimm:ss) | § (®:mm:ss) | d (kpc) | E(B — V) (mag) | my (mag) | mp (mag) | my (mag)
NGC 104 00 24 05.359 -72 04 53.20 4.69 0.04 5.2 4.83 3.95
NGC 362 01 03 14.26 -70 50 55.6 8.6 0.05 7.33 7.7 6.4
NGC 1718 04 52 25 -67 03 06 56 0.07 13.27 13.01 12.25
NGC 1751 04 54 12 -69 48 23 49.97 0.07 12.79 12.52 11.73
NGC 1754 04 54 17,0 -70 26 30 49.97 0.07 12.47 12.32 11.57
NGC 1786 04 59 07,8 -67 44 43 49 0.07 11.72 11.62 10.88
NGC 1806 05 02 11 -67 59.3 49.97 0.07 12.14 11.83 11.10
NGC 1835 05 05 07.0 -69 24 14 45 0.07 11.03 10.90 10.17
NGC 1846 05 07 35.25 -67 27 38.9 49 0.07 12.39 12.08 11.31
NGC 1851 05 14 06.76 -40 02 47.6 12.1 0.02 8.07 7.9 7.14
NGC 1856 05 09 30,4 -69 07 45 47 0.07 10.51 10.41 10.06
NGC 1898 05 16 41.24 -69 39 24.4 49.97 0.07 12.7 12.62 11.86
NGC 1904 (M79) 05 24 10.59 -24 31 27.3 12.9 0.01 8.44 8.38 7.73
NGC 1978 05 28 45.0 -66 14 14 49 0.07 11.73 11.48 10.70
NGC 2005 05 30 10.4 -69 45 10 49.97 0.07 12.5 12.30 11.57
NGC 2019 05 31 56.48 -70 09 32.5 49.97 0.07 11.78 11.62 10.86
NGC 2298 06 48 59.41 -36 00 19.1 10.8 0.14 10.21 10.04 9.29
NGC 2808 09 12 03.10 -64 51 48.6 9.6 0.22 7.4 7.12 6.2
NGC 3201 10 17 36.82 -46 24 44.9 4.9 0.24 8.09 7.71 6.75
NGC 4833 12 59 33.92 -70 52 35.4 6.6 0.32 8.13 7.84 6.91
NGC 5286 13 46 26.81 -51 22 27.3 11.7 0.24 8.5 8.22 7.34
NGC 5904 (M 5) 15 18 33.22 +02 04 51.7 7.5 0.03 6.54 6.37 5.65
NGC 5927 15 28 00.69 -50 40 22.9 7.7 0.45 10.17 9.32 8.01
NGC 5946 15 35 28.58 -50 39 35.0 10.6 0.54 11.35 10.9 9.61
NGC 5986 15 46 03.00 -37 47 11.1 10.4 0.28 8.72 8.42 7.52
NGC 6121 (M 4) 16 23 35.22 -26 31 32.7 2.2 0.35 7.09 6.66 5.63
NGC 6171 (M 107) 16 32 31.86 -13 03 13.6 6.4 0.33 9.72 9.03 7.93
NGC 6218 (M 12) 16 47 14.18 -01 56 54.7 4.8 0.19 7.73 7.53 6.7
NGC 6235 16 53 25.36 -22 10 38.8 11.5 0.31 11.46 11.02 9.97
NGC 6254 (M 10) 16 57 09.05 -04 06 01.1 4.4 0.28 7.73 7.5 6.6
NGC 6266 (M 62) 17 01 12.60 -30 06 44.5 6.8 0.47 8.16 7.64 6.45
NGC 6284 17 04 28.747 -24 45 51.22 15.3 0.28 10.22 9.82 8.83
NGC 6304 17 14 32.25 -29 27 43.3 5.9 0.54 10.35 9.53 8.22
NGC 6342 17 21 10.14 -19 35 14.7 8.5 0.46 11.69 10.92 9.66
NGC 6352 17 25 29.11 -48 25 19.8 5.6 0.22 9.66 9.02 7.96
NGC 6362 17 31 54.99 -67 02 54.0 7.6 0.09 8.87 8.58 7.73
NGC 6388 17 36 17.461 -44 44 08.34 9.9 0.37 8.55 7.89 6.72
NGC 6441 17 50 13.06 -37 03 05.2 11.6 0.47 9.23 8.42 7.15
NGC 6528 18 04 49.61 -30 03 20.8 7.9 0.54 12.22 11.13 9.6
NGC 6544 18 07 20.64 -24 59 50.4 3 0.76 9.96 9.23 7.77
NGC 6553 18 09 15.68 -25 54 27.9 6 0.63 11.13 9.79 8.06
NGC 6624 18 23 40.51 -30 21 39.7 7.9 0.28 9.58 8.98 7.87
NGC 6637 (M 69) 18 31 23.10 -32 20 53.1 8.8 0.18 9.13 8.65 7.64
NGC 6652 18 35 45.63 -32 59 26.6 10 0.09 9.93 9.56 8.62
NGC 6723 18 59 33.15 -36 37 56.1 8.7 0.05 7.97 7.76 7.01
NGC 6752 19 10 52.11 -59 59 04.4 4 0.04 6.13 6.06 5.4
NGC 6981 (M 72) 20 53 27.70 -12 32 14.3 17 0.05 10.13 9.99 9.27
NGC 7078 (M 15) 21 29 58.33 +12 10 01.2 10.4 0.1 6.94 6.88 6.2
NGC 7089 (M 2) 21 33 27.02 -00 49 23.7 11.5 0.06 7.95 7.86 7.2
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B.3 Outros Indices Medidos

As tabelas e apresentam os indices medidos e seus respectivos desvios para os

aglomerados que nao foram utilizados neste trabalho.

Tabela B.2 - Indices de Lick de aglomerados citados na tabela (parte III).

Objeto CN; (mag) CNj3 (mag) Ca 4455 (A) Fe 4668 (A) Mg (mag) Referéncia

NGC 104 0.033£0.003 0.0598+0.0038 0.603+0.073 1.95+0.23 0.050£0.024 Schiavon et al. (2005)
NGC 362 HAx HAx 0.8440.22 HAx Hxk Pipino et al. (2011)
NGC 1718 -0.14140.018 -0.08740.021 0.174+0.20 -0.18+0.41 0.0290+0.0070 Beasley et al. (2002)
NGC 1751 -0.14240.019 0.11240.023 0.264+0.22 2.08+0.45 0.0036+0.0080 Beasley et al. (2002)
NGC 1754 -0.12240.011 -0.08240.013 0.16+0.14 -0.2240.29 0.0220£0.0040 Beasley et al. (2002)
NGC 1786 -0.0840+£0.0060 -0.0400+0.0080 0.454+0.11 -0.67£0.22 0.0200+£0.0020 Beasley et al. (2002)
NGC 1806 -0.09940.011 -0.04140.013 0.874+0.14 0.784+0.29 0.0510+£0.0040 Beasley et al. (2002)
NGC 1835 -0.106+0.010 0.05440.013 0.4340.13 -0.2440.27 0.0224+0.0040 | Beasley et al. (2002)
NGC 1846 -0.17640.014 -0.118+0.016 0.474+0.16 -0.27£0.33 0.0250+£0.0050 Beasley et al. (2002)
NGC 1851 -0.0474£0.0053 -0.0192+0.0061 0.374+0.12 0.844+0.24 0.0181+0.0073 Schiavon et al. (2005)
NGC 1856 -0.205040.0070 -0.1290+0.0090 0.334+0.11 0.04+0.23 0.0220+0.0030 Beasley et al. (2002)
NGC 1898 -0.07440.021 -0.01740.025 1.4540.22 0.58+0.48 0.0450+0.0080 | Beasley et al. (2002)
NGC 1904 (M79) -0.0755£0.0057 -0.0487+0.0063 0.184+0.12 0.101+0.26 0.0025+0.0066 Schiavon et al. (2005)
NGC 1978 -0.106£0.012 -0.070£0.014 0.70+0.14 2.601+0.28 0.0560+£0.0040 Beasley et al. (2002)
NGC 2005 -0.11340.016 -0.04740.020 0.674+0.20 -2.30£0.45 0.0130+£0.0080 Beasley et al. (2002)
NGC 2019 -0.103£0.015 -0.94940.017 0.3340.17 0.25+0.36 0.0120+0.0060 | Beasley et al. (2002)
NGC 2298 -0.093£0.013 -0.066+0.015 0.13+0.28 0.30%0.60 0.001+£0.016 Schiavon et al. (2005)
NGC 2808 -0.0350£0.0037 -0.0093+0.0042 0.3754+0.079 0.85+0.23 0.0162+0.0042 Schiavon et al. (2005)
NGC 3201 -0.07940.013 -0.05140.015 0.344+0.27 -0.16+0.55 0.001+0.014 Schiavon et al. (2005)
NGC 4833 Hokk Hokx 0.090+0.050 Hokx ok Pipino et al. (2011)
NGC 5286 -0.0758+0.0048 -0.0480+0.0051 0.214+0.10 0.3740.22 0.0110+£0.0059 Schiavon et al. (2005)
NGC 5904 (M 5) -0.0670£0.0030 -0.0382+0.0035 0.288+0.066 0.57+0.17 0.0145+0.0041 Schiavon et al. (2005)
NGC 5927 0.050+0.015 0.07740.016 0.87+0.27 2.854+0.61 0.069+0.012 Schiavon et al. (2005)
NGC 5946 -0.079£0.019 -0.05340.022 0.10+0.38 -0.09+0.72 0.01740.017 Schiavon et al. (2005)
NGC 5986 -0.0757£0.0081 -0.0482+0.0088 0.144+0.16 0.284+0.36 0.0059+0.0085 Schiavon et al. (2005)
NGC 6121 (M 4) -0.0624+0.0070 -0.0364+0.0077 0.284+0.14 0.6040.31 0.0176+£0.0076 Schiavon et al. (2005)
NGC 6171 (M 107) -0.04140.020 -0.01240.023 0.45+0.37 1.2840.80 0.033+0.018 Schiavon et al. (2005)
NGC 6218 (M 12) -0.080940.0093 -0.05340.010 0.1940.20 0.16+0.42 0.00940.011 Schiavon et al. (2005)
NGC 6235 -0.051£0.031 -0.02240.034 0.314+0.56 1.24+1.0 0.017£0.026 Schiavon et al. (2005)
NGC 6254 (M 10) -0.0707£0.0078 -0.0454+0.0085 0.1940.15 0.07+0.34 0.0065+0.0083 Schiavon et al. (2005)
NGC 6266 (M 62) -0.0358+0.0042 -0.0100+0.0047 0.32540.091 0.84+0.24 0.0170+£0.0046 Schiavon et al. (2005)
NGC 6284 -0.049+40.008 -0.021040.0091 0.34+0.16 0.82+0.43 0.0236+0.0091 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6304 0.045+0.014 0.072£0.016 0.761+0.25 2.6240.51 0.060£0.013 Schiavon et al. (2005)
NGC 6342 0.004£0.022 0.028+0.025 0.68+0.39 1.84+0.77 0.034£0.020 Schiavon et al. (2005)
NGC 6352 0.010£0.009 0.036+0.010 0.66+0.19 2.4440.37 0.048+0.011 Schiavon et al. (2005)
NGC 6362 -0.059+0.013 -0.03140.014 0.35+0.25 0.66+0.55 0.025+0.014 Schiavon et al. (2005)
NGC 6388 0.027£0.005 0.0545+0.0052 0.66340.094 2.174+0.19 0.0420+£0.0053 Schiavon et al. (2005)
NGC 6441 -0.0523+0.0057 -0.023240.0063 0.31+0.10 0.744+0.19 0.0325+0.0056 Schiavon et al. (2005)
NGC 6528 0.0717+0.0090 0.103£0.010 1.10£0.14 4.77+£0.47 0.0957+0.0069 Schiavon et al. (2005)
NGC 6544 -0.048+0.018 -0.028+0.021 0.35+0.35 0.61+0.61 0.03440.017 Schiavon et al. (2005)
NGC 6553 0.051£0.010 0.08140.011 0.8440.20 4.214+0.60 0.088+0.019 Schiavon et al. (2005)
NGC 6624 0.0289+0.0057 0.0563+0.0065 0.734+0.12 2.054+0.22 0.0454+0.0062 Schiavon et al. (2005)
NGC 6637 (M 69) -0.0010+0.0068 0.0224+0.0076 0.62+0.14 1.91+0.44 0.0429+0.0086 Schiavon et al. (2005)
NGC 6652 -0.023040.0075 0.000940.0084 0.46+0.16 1.454+0.33 0.0217+0.0091 | Schiavon et al. (2005)
NGC 6723 -0.04940.011 -0.02240.012 0.2740.21 0.6240.41 0.012+0.015 Schiavon et al. (2005)
NGC 6752 -0.0748+£0.0070 -0.0464+0.0079 0.1740.15 0.361+0.33 0.004£0.011 Schiavon et al. (2005)
NGC 6981 (M 72) -0.05140.018 -0.07140.011 -0.0954+0.097 0.50+0.23 0.0099+0.0058 Puzia et al. (2002)
NGC 7078 (M 15) -0.0859+40.0044 -0.0635+0.0050 0.07240.099 | -0.164+0.25 0.0015+0.0074 | Schiavon et al. (2005)
NGC 7089 (M 2) -0.0759£0.0062 -0.0484+0.0069 0.194+0.14 0.3240.29 0.0068+0.0080 Schiavon et al. (2005)
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Tabela B.3 - Indices de Lick de aglomerados

citados na tabela |4.1| (parte IV).

Objeto Fe 5709 (A) Fe 5782 (A) NaD (A) TiO1 (mag) TiO2 (mag) Referéncia

NGC 104 0.613£0.050 0.438+0.053 1.68+0.10 0.0148+0.0065 0.036£0.020 Schiavon et al. (2005)
NGC 362 HAk xRk 0.7300+0.0050 0.0103+0.0033 0.017£0.010 Pipino et al. (2011)
NGC 1718 Hkk Hxk Hxk Hkk Horok Beasley et al. (2002)
NGC 1751 Hokx Hokx Hokx Hokx Hkx Beasley et al. (2002)
NGC 1754 Hokx Hokk Hokk Hokk Hokk Beasley et al. (2002)
NGC 1786 ok ork ork ook Hork Beasley et al. (2002)
NGC 1806 Hkk Hxk Hkx Hkk Horok Beasley et al. (2002)
NGC 1835 Hokx Hokok Hokk Hokx Hkx Beasley et al. (2002)
NGC 1846 Hork Hokk Hokk Hork Hoxk Beasley et al. (2002)
NGC 1851 0.438+0.087 0.195+0.091 1.32+0.19 -0.02240.013 -0.01740.024 Schiavon et al. (2005)
NGC 1856 Hkk Hxk Hxk Hkk Horok Beasley et al. (2002)
NGC 1898 Hokx Hkx Hokx Hokx Hkx Beasley et al. (2002)
NGC 1904 (M79) 0.210£0.091 0.086£0.097 0.94+0.19 -0.015+0.023 -0.01740.025 Schiavon et al. (2005)
NGC 1978 Hork oxk Hoxk Hork Hoxk Beasley et al. (2002)
NGC 2005 Hkk H*xk H*xk Hkk Horok Beasley et al. (2002)
NGC 2019 Hokx Hkx Hokx Hokx Hkx Beasley et al. (2002)
NGC 2298 0.1940.21 0.1340.22 1.46+0.52 -0.023£0.033 -0.01640.051 Schiavon et al. (2005)
NGC 2808 0.484+0.055 0.326+0.056 1.49+0.11 0.0056+0.0080 -0.00440.024 Schiavon et al. (2005)
NGC 3201 0.30+0.18 0.004+0.17 4.0240.93 -0.009+0.023 -0.04340.041 Schiavon et al. (2005)
NGC 4833 oAk HAE 1.720£0.069 0.00540£0.00040 | 0.006940.0018 | Pipino et al. (2011)
NGC 5286 0.299+0.069 0.218+0.068 1.29+0.14 -0.0133+0.0096 -0.00440.023 Schiavon et al. (2005)
NGC 5904 (M 5) 0.376+£0.053 0.179£0.060 0.84+0.12 -0.002+0.014 -0.00240.023 Schiavon et al. (2005)
NGC 5927 0.86+0.14 0.854+0.14 4.614+0.31 0.0154+0.018 0.043+0.046 Schiavon et al. (2005)
NGC 5946 0.3940.20 0.30+0.20 3.11+0.40 -0.01640.026 -0.03240.045 Schiavon et al. (2005)
NGC 5986 0.294+0.10 0.1940.11 2.70+0.22 -0.005+0.018 -0.02340.035 Schiavon et al. (2005)
NGC 6121 (M 4) 0.449+0.095 0.324+£0.091 1.90+0.21 0.016+0.012 -0.0114+0.029 Schiavon et al. (2005)
NGC 6171 (M 107) 0.484+0.20 0.454+0.20 1.77+0.46 0.008+0.026 -0.008+0.047 Schiavon et al. (2005)
NGC 6218 (M 12) 0.30+0.13 0.30+0.15 0.76+£0.37 -0.01040.019 -0.0184+0.038 Schiavon et al. (2005)
NGC 6235 0.63%+0.30 0.39+0.35 3.49+1.00 -0.01740.045 -0.008+0.077 Schiavon et al. (2005)
NGC 6254 (M 10) 0.33+0.10 0.234+0.11 1.43+0.25 0.00240.015 -0.00940.033 Schiavon et al. (2005)
NGC 6266 (M 62) 0.490+0.055 0.466+0.054 2.454+0.11 -0.0033+0.0072 -0.008+0.025 Schiavon et al. (2005)
NGC 6284 0.484+0.11 0.3940.11 2.2240.24 -0.01440.015 -0.0144+0.029 Schiavon et al. (2005)
NGC 6304 0.80+0.13 0.79+0.14 3.84+0.26 0.009+0.018 0.008+0.037 Schiavon et al. (2005)
NGC 6342 0.61+0.23 0.51+0.23 2.96+0.48 -0.0114+0.029 -0.0104+0.054 Schiavon et al. (2005)
NGC 6352 0.70+0.13 0.6240.14 3.3240.26 -0.010£0.019 -0.008+0.043 Schiavon et al. (2005)
NGC 6362 0.46+0.20 0.30£0.20 8.9+1.2 0.02140.027 0.03240.054 Schiavon et al. (2005)
NGC 6388 0.742+0.059 0.665+0.060 3.75+0.12 0.0096+0.0071 0.015+0.014 Schiavon et al. (2005)
NGC 6441 0.576+£0.061 0.568+0.061 3.00+0.12 -0.0014+0.0077 -0.009+0.015 Schiavon et al. (2005)
NGC 6528 0.984+0.072 0.780+0.083 5.114+0.17 0.0266+0.0095 0.087+0.020 Schiavon et al. (2005)
NGC 6544 0.53+0.15 0.60+0.15 2.25+0.33 -0.01540.024 -0.025+0.041 Schiavon et al. (2005)
NGC 6553 0.9940.11 1.11+0.12 3.714+0.21 0.0184+0.014 0.068+0.029 Schiavon et al. (2005)
NGC 6624 0.729+0.073 0.604£0.075 2.33+0.16 -0.0086+0.0098 0.015+0.018 Schiavon et al. (2005)
NGC 6637 (M 69) 0.565+0.088 0.408+0.095 3.084+0.21 0.0154+0.012 0.044+0.024 Schiavon et al. (2005)
NGC 6652 0.514+0.11 0.4040.12 1.844+0.26 -0.02140.015 -0.0154+0.031 Schiavon et al. (2005)
NGC 6723 0.3940.15 0.2240.16 4.4240.45 -0.0174+0.019 -0.01940.044 Schiavon et al. (2005)
NGC 6752 0.214+0.12 0.12+0.13 0.86+0.27 -0.010£0.017 -0.005+0.043 Schiavon et al. (2005)
NGC 6981 (M 72) 0.212+0.079 0.00+0.16 1.16+0.14 0.000+0.015 0.0162+£0.0070 Puzia et al. (2002)
NGC 7078 (M 15) 0.05240.075 0.088+0.082 1.6940.16 -0.0084+0.012 -0.04240.022 Schiavon et al. (2005)
NGC 7089 (M 2) 0.2240.10 0.124+0.11 1.09+0.22 -0.01240.017 -0.023+0.030 Schiavon et al. (2005)
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