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“Somewhere, something incredible is waiting to be known.”
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But we can understand the Universe. That makes us something very special.”
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Resumo

Os aglomerados globulares (GCs) são laboratórios essenciais no estudo da formação e

evolução quimiodinâmica da Via Láctea, pois formaram-se durante os episódios iniciais de

formação estelar das galáxias. Na última década, evidências observacionais fotométricas e

espectroscópicas têm desafiado o paradigma clássico da formação dos GCs em um episódio

único de formação estelar, dando origem ao debate sobre as múltiplas populações estelares.

Com o objetivo de explorar esse fenômeno, o programa do Telescópio Espacial Hubble GO-

13297 (“UV Legacy Survey of Galactic Globular Clusters”, PI G. Piotto) obteve fotometria

para 57 GCs com os filtros UV/azul F275W, F336W e F438W (WFC3/UVIS), senśıveis às

variações nas abundâncias de CNO e, portanto, capazes de distinguir múltiplas populações

ao longo dos diagramas cor-magnitude. Combinados com fotometria anterior nos filtros do

óptico F606W e F814W (programa GO-10775, PI A. Sarajedini), eles formam uma base de

dados fotométricos sem precedentes para GCs. Este trabalho expõe a análise de sete desses

aglomerados, sendo seis do Bojo Galáctico (NGC 6304, NGC 6624, NGC 6637, NGC 6652,

NGC 6717 e NGC 6723) e um localizado no Halo interno para referência (NGC 6362). A

amostra é representativa dos dois picos na distribuição de metalicidades dos GCs do Bojo,

em [Fe/H] ∼ −0.5 e −1.0. Adotou-se métodos homogêneos para a separação das múltiplas

populações nos diferentes estágios evolutivos e para o ajuste de isócronas, com o intuito

de analisar comparativamente os dois grupos de metalicidade e verificar se ocorre alguma

diferença de idades detectável entre as múltiplas populações. Algoritmos de classificação

com aprendizado de máquina, e métodos utilizando estat́ıstica Bayesiana (máxima verossi-

milhança e MCMC) foram implementados e uma ferramenta em Python, nomeada SIRIUS,

foi desenvolvida pelo grupo. Os resultados apontam para uma tendência de idades maiores

(∼ 13 Gyr) para os GCs mais pobres em metais com ramo horizontal azul, comparado com



12.0 − 12.5 Gyr para os outros GCs. Os resultados para as múltiplas populações indicam

idades ligeiramente mais altas para a primeira geração em geral, mas com diferenças me-

nores que 400 Myr comparado com a segunda geração. O resultado de 13.14+0.25
−0.43 Gyr para

o aglomerado NGC 6717 surpreende pois este é o aglomerado menos massivo da amostra,

com maior fração de estrelas da primeira geração e com um ramo horizontal azul estendido:

aspectos que o colocam como um dos objetos mais velhos da Galáxia. Esses resultados são

bastante relevantes, com impactos diretos nos cenários de formação das partes centrais da

Galáxia.

Palavras-chave: Aglomerados globulares. Diagramas cor-magnitude. Ajuste de isócronas.

Bojo Galáctico. Telescópio Espacial Hubble.



Abstract

The globular clusters (GCs) are fundamental laboratories to study the formation and

chemodynamical evolution of the Milky Way, as they formed during the initial episodes of

star formation in galaxies. In the last decade, photometric and spectroscopic observational

results have challenged the classical paradigm of GCs formation in a single star formation

burst, giving rise to the debate about multiple stellar populations. With the purpose of

better explore this phenomenon, the Hubble Space Telescope GO-13297 program (“UV

Legacy Survey of Galactic Globular Clusters”, PI: G. Piotto) obtained photometry for

57 GCs with the UV/blue filters F275W, F336W and F438W (WFC3/UVIS), sensitive

to variations in CNO abundances, and consequently able to distinguish multiple popula-

tions along the color-magnitude diagrams. Combined with previous photometry in the

optical filters F606W and F814W (GO-10775 program, PI A. Sarajedini), they provide an

unprecedented photometric database for GCs. This work presents the analysis of seven

of these clusters, six of them from the Galactic Bulge (NGC 6304, NGC 6624, NGC 6637,

NGC 6652, NGC 6717 and NGC 6723) and one located in the inner Halo for reference

purposes (NGC 6362). This sample is representative of the two peaks in the metallicity

distribution of Bulge GCs, with [Fe/H] ∼ −0.5 and −1.0. We adopted homogeneous

methods to the separation of multiple populations in the different evolutionary stages and

to the isochrone fitting, with the purpose of analyze comparatively the two metallicity

groups, and check whether there occurs any detectable age difference between the multiple

populations. Classification algorithms with machine learning, and methods using Baye-

sian statistics (maximum likelihood and MCMC) were implemented and a Python tool,

named SIRIUS, was developed by the group. The results point to a trend of larger ages

(∼ 13 Gyr) for the more metal-poor clusters with a blue horizontal branch, compared with



12.0−12.5 Gyr for the other GCs. The results for the multiple populations indicate slightly

larger ages for the first generation in general, but with differences lower than 400 Myr com-

pared with the second generation. The result of 13.14+0.25
−0.43 Gyr for the cluster NGC 6717 is

surprising because this is the least massive cluster of the sample, with the highest fraction

of first generation stars and with a blue horizontal branch: features that place it as one of

the oldest objects in the Galaxy. These results are quite relevant, with direct impacts on

the formation scenarios of the innermost regions of the Galaxy.

Keywords: Globular clusters. Color-magnitude diagrams. Isochrone fitting. Galactic

Bulge. Hubble Space Telescope.
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A.2 Resultado do ajuste de isócronas de BaSTI para NGC 6624 . . . . . . . . . 142
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Notação

Na presente dissertação, adota-se o ponto como separador decimal, segundo a notação

norte-americana. Todas as siglas (geralmente em inglês) e grandezas f́ısicas (com as respec-

tivas unidades seguindo o padrão do Sistema Internacional de Unidades) aplicadas nesta

dissertação, e frequentemente usadas na literatura, são listadas a seguir. Ademais, as com-

ponentes estruturais da Via Láctea (Bojo, Halo e Disco) são escritas com a primeira letra

em maiúscula.

Siglas e abreviaturas

• ACS/WFC – Advanced Camera for Survey, Wide Field Camera

• AGB – Ramo assintótico das gigantes (Asymptotic Giant Branch)

• BHB/RHB – Ramo horizontal azul/vermelho (Blue/Red Horizontal Branch)

• CMD – Diagrama cor-magnitude (Color-Magnitude Diagram)

• DCC – Diagrama cor-cor (Color-color diagram)

• DR – Avermelhamento diferencial (Differential Reddening)

• FoV – Campo de visão do telescópio (Field of View)

• GC – Aglomerado globular (Globular Cluster)

• GMM – Modelo de mistura de gaussianas (Gaussian Mixture Model)

• GSAOI – Imageador de óptica adaptativa do Gemini Sul (Gemini South Adaptive

Optics Imager)

• HB – Ramo horizontal (Horizontal Branch)

• HST – Telescópio Espacial Hubble (Hubble Space Telescope)

• IMF – Função de massa inicial (Initial Mass Function)



• MCMC – Cadeias de Markov via Monte Carlo (Markov Chain Monte Carlo)

• MPs – Múltiplas populações estelares (Multiple stellar Populations)

• MS – Sequência principal (Main Sequence)

• MSTO – Ponto de sáıda da sequência principal (Main Sequence TurnOff )

• OC – Aglomerado aberto (Open Cluster)

• PI – Investigador principal (Principal Investigator)

• RGB – Ramo das gigantes vermelhas (Red Giant Branch)

• SGB – Ramo das subgigantes (SubGiant Branch)

• SIRIUS – Statistical Inference of physical paRameters of sIngle and mUltiple popula-

tions in Stellar clusters

• SSP – População estelar simples (Simple Stellar Population)

• SVM – Máquina de vetores de suporte (Support Vector Machine)

• UVIS – Ultraviolet and Visual Channel

• WFC3 – Wide Field Camera 3

Grandezas f́ısicas e unidades

• CF275W,F336W,F438W: subtração das cores (mF275W − mF336W) e (mF336W − mF438W)

utilizada na separação das múltiplas populações, chamada pseudo-cor

• d�: distância heliocêntrica [kpc]. 1 kpc = 103 · 3.086 · 1016 m

• E(B − V ): avermelhamento ou excesso de cor, devido à extinção interestelar

• mX: magnitude aparente no filtro X

• MV: magnitude visual absoluta

• M�: massa do Sol, correspondente a 1.988 · 1030 kg

• N1G/NTOT: Fração de estrelas da primeira geração

• RGC: distância galactocêntrica [kpc]
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3.2.4 Modelos de evolução estelar, interpolações e correção . . . . . . . . 83

4. Resultados e discussão . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 89
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4.2.4 Ajuste de isócronas para as múltiplas populações . . . . . . . . . . 109

4.3 Discussão geral dos resultados . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 111

5. Conclusões e perspectivas . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115

Referências . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 117
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Caṕıtulo 1

Introdução

1.1 Formação e evolução das estruturas Galácticas

Nossa Galáxia, a Via Láctea, foi classificada por de Vaucouleurs (1970) como “SAB(rs)

bc II”, seguindo a classificação morfológica de Hubble revisada; porém classificações mais

recentes indicam “SB(rs)bc II” ou “SAB(rs)b II”, devido à alta massa de seu Bojo (Bland-

Hawthorn e Gerhard, 2016; Barbuy et al., 2018). Trata-se, portanto, de uma galáxia espiral

barrada (“SAB” corresponderia a uma estrutura central de barra menos desenvolvida), com

os braços espirais partindo de um fraco anel de estrelas e gás em torno do núcleo, em um

estágio intermediário entre “b” e “c” (divisão baseada na luminosidade relativa entre bojo

e disco, no grau de enrolamento e regularidade dos braços, e no grau de resolução do disco

e braços) e pertencente à classe de luminosidade II (de Vaucouleurs e Pence, 1978).

Em um gráfico cor-magnitude de galáxias, o qual apresenta a relação entre a magnitude

absoluta e a massa da galáxia, a Via Láctea encontra-se no chamado “vale verde”, entre as

populações “sequência vermelha” e “nuvem azul”. A formação estelar, poeira e histórico de

enriquecimento em metais da galáxia são caracteŕısticas determinantes para sua localização

nesse diagrama, estando a Galáxia na região intermediária entre as galáxias vermelhas com

população estelar velha e as azuis com formação estelar ativa e grandes reservas de gás

(Baldry et al., 2006; Mutch et al., 2011; Bland-Hawthorn e Gerhard, 2016).

A Via Láctea, como as galáxias espirais em geral, apresenta três componentes principais:

Halo, componente esférica dominada por uma população estelar velha e vários aglomerados

globulares; Disco, componente plana com os braços espirais, que, segundo Gilmore e Reid

(1983), pode ser subdividido em Disco fino (repleto de gás e poeira, com formação estelar

ativa e dominado por uma população estelar azul e jovem) e Disco espesso (população mais
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Figura 1.1: (Esquerda:) Mapa de estrelas da Via Láctea produzido com o Gaia DR2, baseado

em medições de magnitudes e posições de 1.7 bilhões de estrelas. O Disco e o Bojo concentram

a maior parte do brilho das estrelas e das nuvens de poeira e gás, sendo muitas delas berçários

estelares. No canto inferior direito, estão a Grande e a Pequena Nuvem de Magalhães, galáxias

anãs satélites da Via Láctea. (Direita:) Ilustração art́ıstica da Galáxia vista de cima, com os

braços espirais e a barra central. O Sistema Solar (ćırculo amarelo) está localizado no Braço

de Órion, estrutura menor entre os braços de Sagitário-Carina e de Perseus.

velha com altura entre 1 e 5 kpc além do plano Galáctico) segundo as diferenças qúımicas e

cinemáticas; e o Bojo, região mais central e compacta, com alta extinção, população estelar

enriquecida em elementos-α e contendo ∼ 40% dos aglomerados globulares da Galáxia. Os

elementos-α presentes no Bojo (O, Mg, Si e Ca), produzidos durante as fases hidrostáticas

no núcleo de estrelas massivas e em supernovas do tipo II pelos processos de nucleosśıntese

chamados reações alfa, indicam uma escala de tempo muito curta para a formação do Bojo

(ver artigo de revisão de Barbuy et al., 2018).

As componentes estruturais podem ser vistas na Figura 1.1. À esquerda, um panorama

da Galáxia feito pelo satélite Gaia, em sua segunda liberação de dados (Gaia Collaboration

et al., 2018)1, baseada em medições de posição, brilho, paralaxe e movimento próprio para

quase 2 bilhões de estrelas. À direita, uma ilustração art́ıstica2 da Galáxia vista de cima,

mostrando sua complexa estrutura de braços espirais e uma proeminente barra central. A

barra foi observada inicialmente no infravermelho próximo com o satélite COBE (Blitz e

Spergel, 1991, Cosmic Background Explorer). Existem na literatura estimativas distintas

de seu comprimento e inclinação da linha de visada, como por exemplo Wegg et al. (2015)

que, combinando dados no infravermelho, obteve um meio-comprimento de 5.0± 0.2 kpc e

um ângulo φ ≈ 30◦.

1 https://www.cosmos.esa.int/web/gaia/dr2
2 https://www.eso.org/public/images/eso1339e/

https://www.cosmos.esa.int/web/gaia/dr2
https://www.eso.org/public/images/eso1339e/
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O Bojo Galáctico, objeto de interesse desse trabalho, tem sido amplamente estudado nos

últimos anos, por ter um papel fundamental na formação da Galáxia e ser uma referência

em estudos de estrutura, cinemática e populações estelares em bojos extragalácticos. Mas,

apesar de ser relativamente próximo, as observações das regiões mais centrais da Galáxia

são dificultadas devido à alta extinção interestelar, ao acúmulo de estrelas (crowding) e à

superposição de várias estruturas ao longo da linha de visada.

Para aglomerados globulares (GCs, globular clusters) pertencentes ao Bojo, uma das

soluções tem sido obter dados fotométricos com detectores no infravermelho com sistemas

de óptica adaptativa multi-conjugada (MCAO) em telescópios terrestres. Trabalhos recen-

tes com HP 1 (Kerber et al., 2019), Liller 1 e NGC 6624 (Saracino et al., 2015, 2016), e com

uma amostra de 16 GCs (Cohen et al., 2018) são importantes exemplos.

A estrutura esferoidal dos bojos pode ser fisicamente definida pelo aumento no brilho

superficial em relação ao disco, além de diferenças morfológica e geométricas com as outras

componentes galácticas. As componentes de discos em galáxias espirais são descritas por

um decaimento exponencial no brilho superficial com o aumento do raio (Freeman, 1970),

sendo esse aumento na extrapolação do brilho superficial nas partes centrais identificado

como o bojo.

Segundo Kormendy e Kennicutt (2004), os bojos galácticos são divididos em dois tipos

principais: bojos clássicos e pseudobojos. Os primeiros possuem perfil de brilho superficial

semelhante ao de galáxias eĺıpticas (́ındice de Sérsic3 n ≥ 2), com populações estelares mais

velhas que as do disco e com estrelas tipicamente enriquecidas em elementos-α, sugerindo

uma formação em escalas de tempo curtas o suficiente para que supernovas do tipo Ia ainda

não tenham enriquecido o meio com 56Fe. Em contrapartida, os pseudobojos (disk-like)

não seguem uma simetria esférica, têm perfis de brilho superficial com n < 2, e se dividem

em: boxy/peanut (B/P ou “amendoim na casca”, formado por populações mais velhas) e

disky (formação estelar ativa e barras ou anéis no núcleo).

O Bojo da Via Láctea aparenta ser uma combinação de bojo clássico com pseudobojo,

sendo o último composto por estrelas formadas sob forte influência da barra, formada por

instabilidades verticais no Disco (buckling instability, Shen et al., 2010). Essa combinação

de bojo clássico + pseudobojo fica evidenciada pela distribuição bimodal de metalicidades

3 Parâmetro presente no perfil de Sérsic que quantifica o grau de curvatura do perfil: quanto maior o

valor de n (ou seja, quanto maior a curvatura), menor o perfil de brilho para raios pequenos.
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Figura 1.2: Composição dos filtros W1 (3.4µm) e W2 (4.6µm) do Wide-field Infrared Survey

Explorer (WISE), evidenciando a estrutura em formato de X do Bojo. Os quadros superiores

mostram os dados e o modelo de disco exponencial ajustado, e os quadros inferiores mostram

os reśıduos (dados menos modelo) com máscara e suavizados. Extráıdo de Ness e Lang (2016).

de estrelas do red clump presentes na Janela de Baade, com picos em [Fe/H]4= −0.30

e 0.32 (Hill et al., 2011), e pelas determinações da dispersão de velocidades central de

σ ∼ 140 km·s−1 (Blum et al., 1995; Zoccali et al., 2017), um valor intermediário entre bojo

clássico e pseudobojo. O pseudobojo apresenta um formato B/P (Wegg e Gerhard, 2013),

t́ıpico em galáxias barradas, com uma componente em formato de X (McWilliam e Zoccali,

2010; Nataf et al., 2010), como observado na Figura 1.2.

O cenário clássico de formação da Galáxia, apresentado em Eggen et al. (1962), propõe

um colapso monoĺıtico, ou seja, o colapso rápido (< 300 Myr) de uma única nuvem de gás

(∼ 1011M�), baseado na velocidade relativa de 221 estrelas anãs velhas. Nesse cenário, a

população pobre em metais (população II e GCs do Halo e Bojo) formou-se inicialmente

há 10 Gyr, quando a protogaláxia começou a colapsar na direção radial, mantendo órbitas

4 [Fe/H] = log(NFe/NH)− log(NFe/NH)�. A fração em massa de metais Z =
∑
mi/M se relaciona com

a abundância total em metais por [M/H] = log(Z/X) − log(Z/X)�. De acordo com Salaris et al. (1993),

[M/H] e [Fe/H] se relacionam por [M/H] = [Fe/H] + log(0.638 · 10[α/Fe] + 0.362).
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excêntricas. A perda de energia por colapso dissipativo fez com que essa nuvem aumentasse

sua velocidade de rotação, induzindo um colapso ao longo do seu eixo de rotação, e dando

origem ao Disco e à população estelar rica em metais (gás enriquecido por supernovas do

tipo II) com órbitas circulares em equiĺıbrio.

Todavia, ao estudar GCs cobrindo um grande intervalo em [Fe/H], Searle e Zinn (1978)

detectaram um espalhamento em idades no Halo, mas sem um gradiente nas abundâncias,

concluindo que a escala de tempo para a formação não poderia ser tão curta. Searle e Zinn

(1978) propuseram então que o Halo formou-se pela acreção de muitos fragmentos da nuvem

protogaláctica, cada qual com históricos de formação e evolução estelar diferentes. Trata-

se portanto de um cenário alternativo de formação mais lento e caótico, com acréscimos

hierárquicos dos fragmentos de nuvem.

O cenário hierárquico é mais consistente com as predições das teorias cosmológicas

mais modernas de formação das galáxias, nas quais é crucial considerar a matéria escura.

Uma “massa faltante” foi deduzida a partir de inconsistências na dispersão de velocidades

das galáxias nos aglomerados de Coma e Virgem (Zwicky, 1933; Smith, 1936). Evidências

adicionais na relação massa-luminosidade, nas curvas de rotação e na dinâmica das galáxias

(Faber e Gallagher, 1979) são conhecidas desde os anos 30. A atuação da matéria escura, a

qual possui uma origem primordial, fica evidenciada nas pequenas flutuações de densidade

e variações na temperatura da radiação cósmica de fundo, observadas com os satélites

COBE (Smoot et al., 1992), WMAP (Bennett et al., 2011) e Planck (Planck Collaboration

et al., 2014).

Portanto, acredita-se atualmente que as galáxias formam-se pela acreção de blocos de

construção menores (White e Rees, 1978; Navarro et al., 1997), que se inicia com pequenos

discos de matéria escura. As primeiras estruturas bariônicas formadas foram possivelmente

galáxias anãs esferoidais (dSph) ou irregulares.

O principal modelo teórico de evolução qúımica da Galáxia é o chamado two-infall model

(Chiappini et al., 1997), que prediz dois episódios principais de acreção de gás, formando o

Halo e o Disco em escalas de tempo diferentes na evolução da Galáxia. Durante a primeira

acreção de gás, o Halo, o Bojo e a maior parte do Disco espesso se formaram, enquanto que

a segunda deu origem ao Disco fino. A formação do Halo se deu em um colapso monoĺıtico,

mas em uma escala de tempo de 0.8 – 1.0 Gyr. Nesse peŕıodo, originou-se também o Bojo,

em uma escala de tempo de 0.1 – 0.5 Gyr (com um episódio posterior de formação estelar
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induzida pela barra central, ver Seção 1.4), e parte do Disco espesso. A segunda acreção de

gás, que deu origem às regiões mais internas do Disco, durou muito mais, com uma escala

de tempo da formação da vizinhança solar (6 – 8 Gyr). O Disco fino possui uma formação

“de dentro para fora” (inside-out), no sentido de que regiões mais externas levaram mais

tempo para se formar e as partes mais externas do Disco continuam a crescer ainda hoje,

com a acreção de nuvens de gás extragalácticas.

Ainda há muitas questões em aberto sobre a formação da Via Láctea e das galáxias

em geral, impulsionadas sobretudo pelos modelos de formação das estruturas cosmológicas

em grande escala com a inclusão de matéria e energia escura (ΛCDM ou lambda-matéria

escura fria, onde o termo “fria” indica que trata-se de matéria mais pesada que part́ıculas

como neutrinos, por exemplo, e movendo-se em velocidades menores) nas simulações com-

putacionais (p. ex. Millenium, Eris, Illustris; Vogelsberger et al., 2014), e pela extensiva

observação de galáxias com redshift alto (p. ex. Two-degree-Field Galaxy Redshift Survey,

Sloan Digital Sky Survey, Dark Energy Survey). A energia escura, prevista pela constante

cosmológica Λ nas teorias da relatividade de Albert Einstein e evidenciada em observações

nas supernovas tipo Ia distantes em Riess et al. (1998), é responsável pela expansão acele-

rada do Universo, interagindo de maneira uniforme como o oposto da gravidade. Halos de

matéria escura são fundamentais para conservar o potencial gravitacional suficientemente

grande para manter a protogaláxia ligada gravitacionalmente.

Os resultados e predições dos modelos ΛCDM reproduzem bem a distribuição obser-

vada de galáxias em um grande intervalo de redshifts, mas encontram alguns problemas

principais em escalas sub-galácticas, entre eles o famoso “problema dos satélites faltan-

tes”, em que há uma discrepância entre o número observado e o previsto pelos modelos de

galáxias anãs satélites (Weinberg et al., 2015). Seguem exemplos de questões em aberto:

se galáxias como a Via Láctea (e quais de suas estruturas) possuem origem hierárquica;

qual a natureza, a extensão e a composição do Halo de matéria escura e da energia escura;

se o Bojo se formou antes, depois ou junto com o Halo e o Disco espesso, e se seria o re-

manescente de uma fusão (merger) ou de uma instabilidade do Disco; se há um gradiente

radial de idade e metalicidade nas estrelas velhas; e se o histórico de formação estelar é,

em geral, regular ou mais localizado, com episódios de formação estelar. Kormendy (2016)

apresenta uma abordagem extragaláctica dos progressos atuais e questões em aberto sobre

as galáxias eĺıpticas e os bojos de galáxias de disco.
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1.2 Cenários de formação de aglomerados globulares

Baade (1944), ao analisar a galáxia de Andrômeda e duas galáxias vizinhas (NGC 205 e

M32) com o Telescópio Mount Wilson, demonstrou a existência de duas populações estela-

res: a população I, composta por estrelas azuis, ricas em metais e mais jovens, encontradas

geralmente nos braços espirais da Galáxia e na vizinhança solar; e a população II, estrelas

velhas, pobres em metais, presentes no Halo e Bojo e com altas velocidades relativas. Os

aglomerados globulares, localizados nas componentes esferoidais da Galáxia (Halo e Bojo),

com cerca de 105 – 107 estrelas e massas tipicamente de ∼ 105M�, são representativos da

população II; enquanto que os aglomerados abertos (OCs) e embebidos (ECs, precursores

dos OCs, Oliveira et al., 2018), com massas menores (. 104M�), estão presentes no plano

Galáctico, em regiões com intensa formação estelar (nebulosas de emissão e grandes nuvens

moleculares repletas de gás e poeira), e são representativos da população I. Classicamente,

é razoável assumir que os GCs hospedam populações estelares simples (SSPs, simple stellar

populations), de forma que todas as suas estrelas teriam compartilhado um mesmo evento

de formação, tendo a mesma idade, composição qúımica e distância.

Essas caracteŕısticas tornam os GCs laboratórios fundamentais para estudos teóricos de

dinâmica, estrutura e evolução estelares, uma vez que eles são os fósseis da formação da Via

Láctea. Portanto, determinar a relação idade-metalicidade e as abundâncias qúımicas dos

GCs presentes nas diferentes estruturas galácticas é essencial para entender e estabelecer as

restrições f́ısicas nos modelos de formação e evolução da Galáxia, e traçar suas propriedades

quimiodinâmicas. Estima-se que a Via Láctea contenha cerca de 200 GCs, no entanto 160

GCs são inclúıdos no catálogo de Harris (1996, edição de 2010)5, sendo 43 pertencentes ao

Bojo (Bica et al., 2016, ver Seção 1.4). Cerca de 70 GCs possuem determinações de idades

baseadas em diagramas cor-magnitude profundos, observados com a Advanced Camera for

Survey do Telescópio Espacial Hubble, segundo Forbes et al. (2018), e são poucos os GCs

ricos em metais do Bojo presentes nessa amostra, devido principalmente a problemas com

avermelhamento e crowding.

Apesar de o estudo da formação de GCs ainda ter algumas incertezas e questões em

aberto, ele tem apresentado grandes avanços nas últimas décadas. A massa estelar dos GCs

indica que eles se formaram em complexos de formação estelar massivos em subsistemas

5 http://www.physics.mcmaster.ca/~harris/mwgc.dat

http://www.physics.mcmaster.ca/~harris/mwgc.dat
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protogalácticos semelhantes às atuais galáxias anãs compactas azuis (blue compact dwarfs),

e cujos remanescentes estariam entre as atuais galáxias anãs esferoidais (dSph) ou eĺıpticas

anãs nucleadas (dE,N), como apresentado em Freeman (1990).

Originalmente, há dois cenários principais propostos para a origem dos GCs em nuvens

moleculares gigantes em redshifts z & 2, onde a pressão de gás e a taxa de formação estelar

são altas o suficiente. Um deles seria que os GCs foram os primeiros sistemas condensados a

serem formados no Universo primordial (antes ou durante a reionização, em 6 < z < 20 ou

150 Myr − 1 Gyr após o Big Bang), pela instabilidade de Jeans em nuvens de gás (Peebles

e Dicke, 1968) ou pelo colapso por instabilidade térmica em halos gasosos quentes (Fall e

Rees, 1985). Já o segundo cenário sugere que os GCs se formaram próximo a z ∼ 2, época

em que ocorreu um pico de formação estelar no Universo (Elmegreen, 2018).

As simulações numéricas são muito poderosas no estudo de estruturas em grande escala

e fusão de galáxias, mas não têm uma escala dinâmica suficiente para resolver individual-

mente a formação de GCs e a influência do meio em sua evolução, negligenciando estruturas

menores que 1 ou até 10 kpc (Bournaud et al., 2008). As simulações indicam que grandes

galáxias passaram por uma fase inicial de formação in situ, seguida de um crescimento por

acreção de galáxias menores (ex situ). Em consequência, os sistemas de GCs das galáxias

possuem contribuições in situ e ex situ dependendo do histórico de acreção de massa da

galáxia, uma distinção dif́ıcil de ser feita observacionalmente.

Forbes et al. (2018) sintetizam as principais simulações dos mecanismos de formação de

GCs, afirmando que a escala dinâmica necessária para modelar a formação estelar está bem

além capacidades computacionais atuais e que a grande alternativa tem sido incorporar as

técnicas numéricas e semi-anaĺıticas. As simulações semi-anaĺıticas (e.g. Muratov e Gnedin,

2010; Li e Gnedin, 2014), adotando o histórico de acreção de massa das grandes simulações

cosmológicas (Millenium e Illustris, ver Seção 1.1), reproduzem bem a distribuição bimodal

de metalicidades, a qual surge naturalmente das fusões hierárquicas. Desse modo, os GCs

pobres em metais são formados em muitas acreções de halos de baixa massa em regiões de

alto redshift, enquanto que os GCs ricos em metais são formados em poucas acreções de

alta massa em baixos redshifts.

Uma vez compreendida a cinemática, distribuição espacial, metalicidade e idades mais

velhas dos sistemas de GCs, eles podem ser considerados os produtos observáveis do pro-

cesso primordial de formação das galáxias. As capacidades observacionais atuais limitam-se
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à observação de populações velhas de GCs em galáxias próximas no Universo local, porém

acredita-se que em breve será posśıvel a observação de GCs jovens em altos redshifts ainda

em fase de formação (El-Badry et al., 2019; Renzini, 2017).

Muitas galáxias próximas formaram GCs em épocas mais recentes ou ainda formam até

hoje, a maioria delas em interação gravitacional com galáxias maiores, como por exemplo as

Nuvens de Magalhães, que contêm vários aglomerados jovens com massas caracteŕısticas de

GCs (Westerlund, 1990). Apesar de terem massas de GCs, esses aglomerados apresentam

funções de luminosidade similares às dos OCs localizados no Disco da Via Láctea. Segundo

Ashman e Zepf (1992), isso implica que tanto o Disco quanto a Grande Nuvem apresentam

formação estelar recente, mas apenas a segunda consegue formar aglomerados com massas

de GCs. Nessa perspectiva, os aglomerados globulares da Via Láctea, a qual está limitada à

formação de aglomerados bem menos massivos (Lada e Lada, 2003), são de fato as reĺıquias

da formação das estruturas galácticas e do seu histórico de acreção de massa.

1.3 Múltiplas populações estelares em aglomerados globulares

Como dito, os aglomerados globulares são reĺıquias e testemunhas únicas da formação,

dinâmica e evolução das galáxias e suas subestruturas, uma vez que estão entre os objetos

mais velhos no Universo. Até o final dos anos 1990, aceitava-se que os GCs eram o exemplo

perfeito de uma população estelar simples, dando a eles um papel de referência nos testes

das teorias e modelos de evolução estelar. Ou seja, acreditou-se por bastante tempo que

eles hospedavam um conjunto de estrelas nascidas em um único evento de formação estelar,

com a distribuição de massas respeitando uma determinada função de massa inicial (IMF,

initial mass function), e com composições qúımicas homogêneas por terem se formado do

mesmo material.

No entanto, esse “paradigma clássico” tem sido desafiado pela descoberta das múltiplas

populações estelares (MPs). Estando inicialmente limitadas aos GCs mais massivos (ωCen,

M54, NGC 2808, NGC 6388 e 47 Tuc; Gratton et al., 2012), as evidências fotométricas e

espectroscópicas nas últimas décadas são suficientes para concluir que praticamente todos

os GCs da Galáxia hospedam duas ou mais gerações de estrelas (Piotto et al., 2015, daqui

em diante Artigo I da sequência de artigos ao qual os dados aqui analisados fazem parte –

ver Caṕıtulo 2), identificadas com propriedades qúımicas peculiares.
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Figura 1.3: Anticorrelação Na–O observada nos 19 GCs analisados em Carretta et al. (2009)

com as barras de erro colocadas em cada quadro, analisando espectros do GIRAFFE e UVES.

Os limites superiores em [O/Fe] são dados pelas setas azuis, as detecções são representadas

pelos ćırculos abertos vermelhos e as barras de erro são mostradas no canto inferior esquerdo

de cada quadro.

As primeiras detecções de variações sistemáticas nas abundâncias qúımicas de estrelas

em GCs datam dos anos 1970 com espectroscopia de baixa-resolução, e da década seguinte

em estudos de alta-resolução (Charbonnel, 2016). Osborn (1971) foi pioneiro na descoberta

de duas estrelas ricas em nitrogênio (bandas de CN, 4216 Å), algo incomum em aglomerados

globulares, uma em M5 e uma em M10, ambos localizados no Halo. Os estudos posteriores

em alta-resolução, limitados às gigantes vermelhas mais brilhantes, detectaram variações

sistemáticas nas abundâncias de C, N e O (McClure e Norris, 1977; Dickens et al., 1979;

Bell et al., 1979; Pilachowski et al., 1983; Paltoglou e Norris, 1989; Sneden et al., 1991,

entre outros); Na (Cohen, 1978); Al e também Mg, em alguns casos (Brown e Wallerstein,

1992; Shetrone, 1996), entre as estrelas do mesmo aglomerado. Esse padrão foi observado

em todos os GCs analisados, revelando ainda as anticorrelações C–N, Na–O (Figura 1.3)

e Mg–Al, em diferentes intensidades dependendo do aglomerado.

Originalmente, as variações sistemáticas e anticorrelações foram interpretadas como um

fenômeno complexo dos elementos leves (C, N, O, Na, Al e Mg; Gratton et al., 2012), sem
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explicação. Com a implantação de telescópios de 8−10 m, que possibilitaram a aplicação de

espectroscopia de alta-resolução em estrelas do ramo de subgigantes (SGB) e da sequência

principal (MS) nos GCs mais brilhantes, e dos modelos teóricos de evolução estelar, surgiu

a percepção de que os GCs hospedam múltiplas populações estelares (MPs), em contraste

com a clássica ideia de uma população simples. Para um histórico detalhado da evolução

dos estudos espectroscópicos relacionados com as múltiplas populações estelares em GCs

e suas interpretações, ver Kraft (1994), Martell (2011) e os importantes artigos de revisão

de Gratton et al. (2004, 2012).

Contemporaneamente com a consolidação do cenário de múltiplas populações na espec-

troscopia, no ińıcio do século XXI, os dados fotométricos de alta-precisão obtidos com o

Telescópio Espacial Hubble (HST) permitiram a análise de diagramas cor-magnitude pro-

fundos, com incertezas pequenas para estrelas até a baixa MS. Os dois levantamentos de

dados fotométricos de GCs com o HST mais completos utilizaram-se das câmeras Advanced

Camera for Surveys (ACS; Sarajedini et al., 2007) e Wide Field Camera 3 (WFC3; Artigo

I), sendo o último de enorme importância para a melhor compreensão das MPs.

O trabalho pioneiro na detecção de múltiplas populações em diagramas cor-magnitude

(CMDs) foi Bedin et al. (2004), detectando uma sequência principal dupla em ωCentauri,

poucas magnitudes abaixo do ponto de turnoff da sequência principal (MSTO). O impor-

tante trabalho de Piotto et al. (2005), no ano seguinte, mostrou que a sequência principal

azul possui o dobro da metalicidade da vermelha, concluindo que a população estelar mais

jovem é bem mais rica em He (Y ∼ 0.38) que a mais velha (Y ∼ 0.25). No entanto, ωCen,

o aglomerado mais massivo da Galáxia, é um caso especial pois acredita-se que ele seja um

remanescente de dSph (acretada e desmembrada por interações gravitacionais – Majewski

et al., 2000) devido à sua semelhança com o CMD de M54, localizado no núcleo da galáxia

anã eĺıptica de Sagitário (assim como Terzan 7, Terzan 8 e Arp 2).

Nos anos seguintes, vários GCs foram estudados no contexto das MPs: NGC 2808 com

três MSs (Piotto et al., 2007), NGC 1851 com duas populações no SGB (Milone et al., 2008),

e SGBs duplas em 8 aglomerados globulares (Piotto et al., 2012, com dados dos programas

GO-11233, GO-11739 e GO-12311). Esses resultados, somados a outros anteriores (Bellini

et al., 2010; Milone et al., 2012), garantiram a escolha mais adequada dos filtros da WFC3,

a fim de otimizar a separação das MPs desde a MS até o ramo horizontal, para o presente

programa GO-13297: F275W, F336W e F438W (Caṕıtulo 2).
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Figura 1.4: (Esquerda:) CMD mF275W vs. mF275W −mF814W com as múltiplas populações

estelares de NGC 2808, viśıveis no RGB e MS. Os três quadros menores mostram diagramas

com outras combinações de filtros. (Direita:) CMD mF275W vs. mF275W−mF336W de ωCen,

evidenciando as várias sequências na MS, no SGB e RGB, feito com diagrama de Hess para

mostrar a densidade relativa de estrelas. Extráıdos de Artigo III e Bellini et al. (2017).

O programa GO-13297, ao observar 57 GCs, foi essencial ao concluir que todos os GCs

da Via Láctea devidamente estudados são compostos por múltiplas populações (Artigo I),

exceto Rup 106 (Villanova et al., 2013) e IC 4499 (Walker et al., 2011). Ademais, aglomera-

dos mais massivos apresentam mais de duas gerações de estrelas, como por exemplo: cinco

gerações em NGC 2808 (Milone et al., 2015, Artigo III) e até 15 subgrupos no aglomerado

supermassivo ωCen (Bellini et al., 2017), como mostrado na Figura 1.4. Nos dois casos, as

MPs são evidentes desde a sequência principal (MS, main sequence), ramo de subgigantes

(SGB, subgiant branch), até o ramo das gigantes vermelhas (RGB, red-giant branch).

1.3.1 Implicação das múltiplas populações na formação do aglomerado

As anticorrelações C–N, Na–O e Mg–Al revelam que as estrelas da segunda geração (2G)

são enriquecidas em hélio, nitrogênio, sódio e alumı́nio, e pobres em carbono e oxigênio, em

relação às estrelas da primeira geração (1G). Como essas anticorrelações foram detectadas

também nas estrelas do SGB e abaixo do MSTO, fases evolutivas antecedentes à primeira

dragagem (dredge-up) e ao bump do RGB, ou seja, antes de qualquer mistura das camadas

de material das estrelas, tornou-se convincente que o fenômeno tem uma origem primordial,

de modo que cada geração de estrelas já é formada com abundâncias qúımicas iniciais únicas
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Figura 1.5: Ciclos CNO (I, II e III) e as cadeias NeNa e MgAl (reações de captura de

prótons), responsáveis pelo enriquecimento do meio para gerar a 2G. Extráıdo de Arnould

et al. (1999).

(Gratton et al., 2004). Esse padrão de abundâncias é o resultado da queima de H por meio

do ciclo CNO e cadeias NeNa e MgAl (captura de prótons) a altas temperaturas. Outra

particularidade é que a soma das abundâncias C + N + O se mantém constante entre as

duas gerações, apesar de variarem individualmente (Ivans et al., 1999).

A Figura 1.5 mostra os três ciclos CNO, que ocorrem em estrelas de alta massa (M >

1.5 M� e com temperatura central acima de 14× 106 K). O resultado é a produção de um

núcleo de 4He a partir de 4 átomos de 1H, seguindo 12
6C→ 13

7N→ 13
6C→ 14

7N→ 15
8O→ 15

7N

→ 12
6C (+4He) no ciclo mais comum, e liberando uma energia total de 26.73 MeV. Nesse

ciclo há a transformação dos isótopos de C, N e O em 14N principalmente, como resultado

da lentidão da reação 14N→ 15O, em relação às outras reações envolvidas (Prantzos et al.,

2007). Nas reações apresentadas na Figura 1.5, a notação (p,γ) representa o consumo de

um próton (átomo de 1H) e a produção de energia por radiação gama; o decaimento (β+)

corresponde à transformação de um próton em um nêutron com a emissão de pósitron e+; e

finalmente (p,α) representa a captura do último próton para a produção de uma part́ıcula

α (átomo de 4He), fechando o ciclo.

Segundo Charbonnel (2016), que detalha a nucleosśıntese das anomalias qúımicas das

MPs, as reações de captura de prótons em 16O e 22Ne levam à destruição de 16O e produção

de 23Ne, em temperaturas T ∼ 25 MK. Em temperaturas um pouco maiores (∼ 40 MK), o

20Ne também produz 23Na, cujo equiĺıbrio é maior em ∼ 50 MK e decresce para tempera-

turas mais altas. Já as cadeias MgAl, que iniciam com temperaturas de ∼ 70 MK, podem

produzir grandes quantidades de 27Al.

Uma vez que as reações acima dependem de temperaturas relativamente altas, acredita-

se que as estrelas da 2G se formaram do material processado e ejetado por uma fração das
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estrelas da 1G (chamadas “poluidoras” do meio). Isso indica que os GCs foram gerados em

episódios intensos de formação estelar, gerando muitas estrelas massivas o suficiente para

desencadear as reações de captura de prótons (com uma evolução rápida), e que contenham

algum mecanismo capaz de trazer o material processado para a superf́ıcie da estrela e outro

capaz de liberar esse material em velocidades baixas o suficiente para não escapar do poço

de potencial do aglomerado (Gratton et al., 2012).

Além disso, uma série de peculiaridades das múltiplas populações nos GCs traz como

consequência restrições em seus cenários de formação. A lista detalhada dessas proprieda-

des é fornecida em Renzini et al. (2015, Artigo V) e resumida a seguir:

i. Onipresença, variedade, especificidade (exigindo condições especiais no Universo pri-

mordial), predominância (a fração de estrelas 2G é dominante na maioria dos casos);

ii. Sequências muito distintas em diagramas cor-magnitude e cor-cor;

iii. Ciclos CNO e cadeias NeNa e MgAl, enriquecimento em He nas estrelas 2G;

iv. Impossibilidade de supernovas (espalhamentos mı́nimos em [Fe/H] entre as gerações)

e balanço de massa (apenas uma pequena fração da massa inicial das estrelas 1G é

ejetada com a composição t́ıpica das estrelas 2G, o que implica que os progenitores

dos GCs devem ter sido muito mais massivos e teriam perdido 80− 90% de sua massa

na geração das MPs).

Em resumo, os candidatos a “poluidores” devem ser capazes de modificar apenas os

elementos leves (ciclos CNO e cadeias NeNa e MgAl) sem produzir elementos pesados como

o 56Fe, uma vez que os espalhamentos em [Fe/H] observados não ultrapassam 0.05–0.10 dex

(Carretta et al., 2009). Os principais candidatos a “poluidores” na primeira geração, cujo

material processado e ejetado ao meio deu origem à segunda geração, são: estrelas super-

massivas (∼ 104M�), binárias massivas interagentes (15 + 20M�, por exemplo), estrelas

massivas com rotação rápida (∼ 25 − 120M�) e estrelas do ramo assintótico de gigantes

(AGB ou super-AGB, 3 − 10M�), com as respectivas referências dadas em Artigo V. No

entanto, como mostrado nesse artigo, nenhum dos candidatos é capaz de reproduzir na to-

talidade as evidências observacionais e propriedades listadas acima (ver também Bastian,

2017; Bastian e Lardo, 2018).
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1.3.2 Questões em aberto

Dois excelentes artigos de revisão apresentam os trabalhos mais relevantes dos últimos

anos, todos na tentativa de decifrar o enigma da formação dos GCs, mostrando progressos

recentes através de espectroscopia, fotometria e modelagem teórica: Gratton et al. (2012)

e Bastian e Lardo (2018). O último mostra que a procura e caracterização das MPs têm se

estendido também a aglomerados massivos jovens e de idade intermediária de até ∼ 2 Gyr

fora da Galáxia, principalmente nas Nuvens de Magalhães. Essa idade limite corresponde

a z = 0.17, muito depois da época com pico de formação dos GCs (z = 2−5), contraditório

com a ideia de origem cosmológica para as MPs. Além disso, a massa do GC é determinante

para a fração de estrelas 1G, extensão das anticorrelações e enriquecimento em He.

Bastian e Lardo (2018) afirmam que, apesar de o projeto GO-13297 ter sido um grande

avanço na compreensão das MPs, as observações são limitadas na cobertura espacial, com

um campo de visão de 2.6′ × 2.6′. Segundo eles, as regiões mais externas dos aglomerados

(menos densas, com escala de tempo de relaxação maior e com misturas de material menos

eficientes, comparados com as regiões centrais) podem conter informações relevantes sobre

a dinâmica da formação das MPs.

Como explicitado em Gratton et al. (2012), alguns aspectos das MPs ainda não estão

muito claros e continuam sob debate. Eles dizem respeito às escalas de tempo do fenômeno

e origem dos “poluidores”; à construção de modelos hidrodinâmicos 3D realistas; à identi-

ficação e caracterização de MPs nos aglomerados massivos jovens; à conexão das anomalias

em CMDs (por exemplo, o segundo parâmetro na morfologia do ramo horizontal); à relação

do fenômeno de MPs com os aglomerados abertos e galáxias anãs esferoidais; e, principal-

mente, ao papel determinante dos GCs na evolução da Galáxia.

1.4 O Bojo e seus aglomerados globulares

O bojo da Via Láctea (ou simplesmente “Bojo”) é uma combinação de bojo clássico e

pseudobojo e, apesar da dificuldade de ser observado no óptico devido à extinção causada

pela poeira, é o bojo mais bem estudado no Universo. Sua origem ainda é debatida entre

dois cenários, como mostrado na Seção 1.1: o cenário de formação por processos de fusão,

em que o Bojo se forma violenta e rapidamente, dominado pelo colapso gravitacional ou

pela crescimento hierárquico de halos de matéria escura (Elmegreen, 1999); e o de evolução
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Figura 1.6: (Esquerda:) Distribuição de metalicidades de 133 aglomerados globulares da Via

Láctea, definindo a população rica em metais (MR), pobre em metais (MP) e de metalicidade

intermediária (IM), limitadas em [Fe/H] = −1.29 e −0.75. (Direita:) Metalicidades dos 43

GCs do Bojo, selecionados por sua distribuição espacial e metalicidades, mostrando dois picos

em [Fe/H] ≈ −1.0 e −0.5. Extráıdos de Côté (1999) e Bica et al. (2016).

“secular”, em que a estrutura do Bojo é formada naturalmente pela evolução dinâmica do

disco Galáctico (Combes e Sanders, 1981; Athanassoula, 2005). A partir dos modelos semi-

anaĺıticos de ΛCDM, sabe-se que, na acreção de massa dos bojos, há contribuições tanto

de grandes e pequenas fusões, como de instabilidades nos discos (De Lucia et al., 2011).

É muito provável que os GCs presentes no Bojo se formaram no próprio Bojo, e portanto

suas idades e metalicidades são indicadores da formação inicial dessa estrutura. Segundo

Ness et al. (2013) e Zoccali et al. (2017), o conjunto das estrelas de campo do Bojo apre-

senta uma distribuição de metalicidades com duas populações: [Fe/H] ∼ +0.3 (pobre em

elementos-α e com rotação ciĺındrica) e −0.4 (rica em elementos-α, similar à população do

Disco espesso, e com uma cinemática mais esferoidal). As diferenças cinemáticas entre as

duas populações levou Babusiaux et al. (2010) a associar as estrelas ricas em metais com a

barra central e o formato em X do Bojo, e as estrelas pobres em metais com a componente

esferoidal ou Disco espesso interno (Gonzalez e Gadotti, 2016).

A distribuição de metalicidades de GCs em galáxias apresenta também dois picos, em

[Fe/H] ∼ −1.6 e −0.5 (Brodie e Strader, 2006), o que também se observa no sistema de

GCs da Via Láctea (Côté, 1999). Os aglomerados presentes no Bojo, por sua vez, seguem

uma distribuição bimodal com picos em [Fe/H] ∼ −1.0 e −0.5, segundo a seleção de 43

GCs baseada em RGC < 3 kpc (Bica et al., 2016), como mostrado na Figura 1.6.
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Terzan 5 (2 · 106M�; Lanzoni et al., 2010) e Liller 1 (2.3 · 106M�; Saracino et al., 2015)

possuem massas comparáveis à de ωCen (4.05 ·106M�; D’Souza e Rix, 2013) e estão entre

os GCs do Bojo mais próximos do centro Galáctico, com RGC de 1.2 e 0.8 kpc. Múltiplas

populações estelares foram detectadas em Terzan 5 e, devido à sua alta massa, foi proposto

que ele seja o remanescente de uma galáxia anã (Ferraro et al., 2009). Já os GCs menos

massivos do Bojo, como Terzan 9 e AL 3, possuem MV ≈ −4 e massas de 103− 104M�. O

fenômeno das MPs, assumido como presente em praticamente todos os GCs da Via Láctea,

também ocorre nos GCs do Bojo, inclusive nos presentes no programa do HST GO-13297

(Artigo I), aqui analisados.

A alta densidade de estrelas e o avermelhamento diferencial dificultam um censo com-

pleto de aglomerados no Bojo. Minniti et al. (2017) apresentam a descoberta de 22 novos

candidatos a GCs localizados no Bojo, com fotometria no infravermelho próximo do VVV

survey (VISTA Variables in the Via Lactea), detectados como regiões de alta densidade

nos mapas de gigantes vermelhas.

1.5 Ajuste de isócronas para derivação de idades

O diagrama de Hertzsprung-Russell (HR), desenvolvido no ińıcio dos anos 1900, grafica

a luminosidade das estrelas em função da temperatura (ou massa, seguindo a relação massa-

luminosidade) em sua versão teórica, ou a magnitude absoluta em função da cor das estrelas

(ou tipo espectral) em sua versão observacional, conhecida como diagrama cor-magnitude

(CMD). Portanto, esses diagramas são como um registro do momento atual do aglomerado.

O exemplo do aglomerado NGC 6809 (M55) é mostrado no painel esquerdo da Figura 1.76,

onde a cor de cada estrela é colocada de acordo com sua temperatura relativa (azul para as

mais quentes e vermelho para as mais frias, com a temperatura crescendo para a esquerda),

e os eixos de Teff e L/L� estão em escala logaŕıtmica.

No caso de uma estrela individual, sua trajetória no diagrama HR é definida quase que

exclusivamente pela massa e composição qúımica iniciais, passando pelos diferentes estágios

evolutivos, os quais determinam sua estrutura interna e seu modo de produção de energia.

O diagrama HR no painel direito da Figura 1.7 evidencia a região dos estágios evolutivos:

sequência principal, subgigantes, gigantes, estrelas variáveis (RR Lyrae e Cefeidas) na faixa

6 Dispońıvel em: https://apod.nasa.gov/apod/ap010223.html

https://apod.nasa.gov/apod/ap010223.html
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Figura 1.7: (Esquerda:) Exemplo de CMDMV vs. B−V observado do aglomerado NGC 6809

(M55), mostrando também a relação luminosidade e Teff , com a identificação das principais

regiões do diagrama. Créditos: B. J. Mochejska e J. Kaluzny (CAMK). (Direita:) Exemplo

de um diagrama HR, destacando também os estágios evolutivos, a faixa de instabilidade das

estrelas variáveis e alguns exemplos de estrelas. Extráıdo de Althaus et al. (2010).

de instabilidade, supergigantes e anãs brancas. A massa inicial da estrela é determinante

no seu tempo de vida e na quantidade de tempo que ela vai permanecer em cada estágio,

de modo que as estrelas mais massivas evoluem mais rápido e as menos massivas evoluem

bem mais devagar, passando bilhões de anos na sequência principal.

Para determinar os parâmetros astrof́ısicos da estrela ou da população estelar presente

nos diagramas, utiliza-se os modelos de evolução estelar (p. ex. BaSTI, DSED, PARSEC –

Pietrinferni et al., 2006; Dotter et al., 2008; Bressan et al., 2012), predizendo a trajetória

evolutiva das estrelas através de reações qúımicas e processos f́ısicos, e mostrando a variação

da temperatura e luminosidade de uma estrela durante sua vida (trajetória evolutiva) ou a

distribuição observada em cor e magnitude das estrelas de uma SSP (isócrona). Os modelos

são ajustados aos dados observacionais, para a determinação dos parâmetros astrof́ısicos da

população, tais como idade, distância e avermelhamento. A Figura 1.8 expõe exemplos de

isócronas de PARSEC, com variação das idades no painel esquerdo e metalicidades [M/H]

no painel direito. Mais exemplos de isócronas e detalhes sobre as correções e interpolações

são mostrados na subseção 3.2.4.

Em resumo, uma trajetória evolutiva simula qual será a trajetória no diagrama HR de

uma estrela com uma determinada massa durante toda a sua vida, até se tornar uma anã
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Figura 1.8: Exemplos com isócronas de PARSEC (PAdova and TRieste Stellar Evolutionary

Code) no diagrama HR, variando as idades com metalicidade fixa (painel esquerdo) e variando

[M/H] em três idades fixas. Nesse caso, como [α/Fe] = 0, temos [M/H] = [Fe/H] + log(0.638 ·
100 + 0.362) = [Fe/H]. Valores maiores de idade e metalicidade deslocam as isócronas para a

extremidade vermelha do diagrama. Extráıdo de Bressan et al. (2012).

branca (ou outro remanescente estelar, se sua massa exceder ∼ 8M�). Por outro lado, uma

isócrona (extensamente utilizada no presente trabalho) traça no CMD a distribuição de um

conjunto de estrelas num determinado instante, com uma sequência de massas simuladas.

Para idades jovens, a MS da isócrona ainda contém estrelas de alta massa (0.10− 7.50M�

para 30 Myr e 0.10− 2.20M� para 500 Myr), que ainda não tiveram tempo de evoluir. Já

para idades mais velhas, como é o caso dos GCs da Via Láctea (entre 10 e 13.5 Gyr), a MS

é dominada por estrelas de baixa massa (0.10− 0.80M�).

O ajuste de isócronas sobre CMDs observados em diferentes sistemas fotométricos, para

a determinação de parâmetros astrof́ısicos, é feito movendo a isócrona do plano absoluto

para o plano aparente, por meio do módulo de distância aparente e do avermelhamento

na cor utilizada. No CMD adotado no ajuste de isócronas deste trabalho (mF606W vs.

mF438W−mF606W), o deslocamento vertical é feito pelo módulo de distância aparente (m−
M)F606W, que corresponde à diferença entre as magnitudes observada mF606W e absoluta

MF606W, e é transformado para módulo de distância absoluto e distância ao Sol por:
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(m−M)0 = (m−M)F606W −
AF606W

AV
·RV · E(B − V ) (1.1)

d�[kpc] = 10[(m−M)0−10]/5 , (1.2)

onde AF606W/AV é o coeficiente de extinção no filtro F606W e RV = 3.1 é a razão entre a

extinção total e seletiva (Cardelli et al., 1989). Já o avermelhamento interestelar, definido

pela diferença entre a cor observada e a intŕınseca, desloca a isócrona na direção diagonal,

com uma componente horizontal e outra vertical. A transformação do avermelhamento na

cor adotada E(mF438W −mF606W) para E(B − V ) é feita por:

E(mF438W −mF606W) = RV · E(B − V ) ·
[
AF438W

AV

− AF606W

AV

]
. (1.3)

As idades e metalicidades definem o formato da isócrona, de modo que sua comparação

com os dados fotométricos, juntamente com a variação de (m−M)0 e E(B−V ), determi-

nam a combinação de parâmetros que melhor representa o aglomerado. Tradicionalmente,

o ajuste de isócronas era feito visualmente ou explorando espaços de parâmetros limitados.

Atualmente, métodos estat́ısticos mais robustos e consistentes, inclusive com inferência

Bayesiana, têm sido aplicados no ajuste de isócronas (ver Seção 3.2).

Tendo dados fotométricos de alta-precisão, com movimentos próprios precisos para a

descontaminação da fotometria, e modelos de evolução estelar cada vez mais precisos e bem

testados, a utilização de um método estat́ıstico auto-consistente e que explore um espaço

de parâmetros amplo torna-se indispensável na determinação das idades. No caso do Bojo,

sabe-se que há uma diferença de idades entre os GCs mais pobres e os mais ricos em

metais, devido ao histórico de formação estelar complexo do Bojo e ao seu enriquecimento

qúımico rápido (Minniti, 1995; Ortolani et al., 1995; Kerber et al., 2018). A determinação

de idades considerando uma população estelar simples e também as múltiplas populações

é o objetivo desse trabalho.

1.6 Objetivos e estrutura da dissertação

A partir da análise de seis aglomerados do Bojo (e um do Halo interno como referência)

com os dados do projeto GO-13297, o presente trabalho tem como grande objetivo derivar

suas idades, distâncias, avermelhamento e metalicidade a partir de ajuste de isócronas, para

verificar se há uma diferença de idades entre as populações rica e pobre em metais de GCs
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do Bojo e também entre as múltiplas populações de cada aglomerado. Para isso, tornou-se

necessária a separação das MPs no diagrama cor-magnitude da MS ao RGB, o que foi feito

implementando (com algoritmos de aprendizado de máquina) alguns métodos previamente

aplicados, no intuito de garantir uma análise homogênea. Para o ajuste de isócronas, foram

desenvolvidos métodos homogêneos baseados em inferência Bayesiana, com a aplicação da

função verossimilhança e cadeias de Markov, tanto no contexto de população estelar simples

como de múltiplas populações estelares. A estimativa da diferença entre as idades das MPs

seria de grande relevância, pois trata-se de algo nunca feito na literatura por meio do ajuste

de isócronas.

A presente dissertação está estruturada da seguinte maneira. No Caṕıtulo 2 apresento

o programa GO-13297, suas grandes contribuições para o cenário das MPs, seguido de uma

descrição dos artigos relevantes com os GCs do Bojo da presente amostra. No Caṕıtulo 3, os

métodos de análise desenvolvidos, aplicados na separação de múltiplas populações estelares

e nos ajustes de isócrona, são detalhados e validados. No Caṕıtulo 4, os resultados dos seis

aglomerados do Bojo e um do Halo interno são expostos e comparados, seguidos de uma

discussão de suas posśıveis implicações no cenário de formação dos GCs. E finalmente no

Caṕıtulo 5, as conclusões e as perspectivas são traçadas.

Este projeto de Mestrado foi desenvolvido em conjunto com o aluno Stefano Oliveira de

Souza, bolsista de IC FAPESP sob processo 16/20566-7, também com orientação da Prof.a

Beatriz Barbuy. A prinćıpio, nossos projetos diferiam na amostra de GCs a ser analisada,

mas ambos envolviam a elaboração de ferramentas para análise das múltiplas populações e

ajuste de isócronas. A ferramenta de ajuste de isócronas, baseada em linguagem Python e

nomeada SIRIUS (Seção 3.2), foi inicialmente implementada em conjunto, e posteriormente

o Stefano dedicou-se bastante à melhoria de aspectos computacionais do código (Souza et

al. 2019, em preparação – Apêndice B.5).

O trabalho desenvolvido resultou em artigo produzido com a metodologia e os resultados

deste projeto, desenvolvido dentro da colaboração do HST UV Legacy Survey, liderada por

G. Piotto. O artigo será submetido por volta de maio de 2019 à revista The Astrophysical

Journal (R. A. P. Oliveira, S. O. Souza, L. O. Kerber, B. Barbuy et al., em preparação –

Apêndice B.4).
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Caṕıtulo 2

Dados: Programa GO-13297 (PI G. Piotto)

O programa de observação GO-13297, intitulado “The HST Legacy Survey of Galactic

Globular Clusters: Shedding UV Light on Their Populations and Formation” (liderado por

G. Piotto), foi proposto no Ciclo 21 do Telescópio Espacial Hubble (HST) e, classificado na

categoria iniciativa-UV como Treasury, teve 131 órbitas alocadas para 2014. O objetivo foi

obter fotometria nos filtros UV/azul F275W, F336W e F438W para distinguir as múltiplas

populações estelares. As observações no óptico, do programa GO-10775 (PI A. Sarajedini;

Sarajedini et al., 2007) para os mesmos aglomerados têm utilidade complementar em nosso

objetivo de derivação de idades.
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Figura 2.1: (Esquerda:) Distribuição das coordenadas galácticas dos 157 GCs presentes no

catálogo de Harris (1996, edição de 2010), com os 57 GCs observados no programa GO-13297

marcados. (Direita:) Ampliação da região central da Via Láctea, com o Bojo destacado em

linha tracejada e os GCs selecionados para análise (RGC . 3 kpc) em azul. Os GCs restantes

têm RGC maiores ou [Fe/H] menores, sendo pertencentes ao Halo (Bica et al., 2016).

Na Figura 2.1, são mostrados os 57 GCs observados nesse programa, sobrepostos com

o restante dos aglomerados da Galáxia, no plano de coordenadas galácticas (Harris, 1996,
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edição de 2010). A região do Bojo (|`| < 20◦, |b| < 10◦) é destacada com a linha tracejada.

A fotometria do Bojo é muito dificultada pelo acúmulo de estrelas, alto avermelhamento e

avermelhamento diferencial. O primeiro fator pode ser superado com a fotometria precisa e

magńıfica resolução espacial do HST, ou com sistemas de óptica adaptativa em telescópios

terrestres. No entanto, o segundo fator é muito dependente do comprimento de onda, sendo

agravado em comprimentos de onda próximos do UV (AF275W/AV ≈ 2.0; AF438W/AV ≈ 1.3)

e atenuado mais próximo do infravermelho (AF814W/AV ≈ 0.6 ≈ 2AJ/AV ≈ 6AKS
/AV),

uma vez que a radiação infravermelha atravessa as nuvens interestelares sem sofrer tanta

absorção. Por esse motivo, os programas GO-10775 e GO-13297 concentraram-se em aglo-

merados do Halo e Disco, tendo poucos objetos do Bojo (Figura 2.1).

A WFC3, substituta da Wide Field Planetary Camera 2 em 2009, é o instrumento mais

avançado a bordo do HST a observar o espectro UV/viśıvel/infravermelho próximo. Essa

câmera pancromática foi desenvolvida com dois canais de detectores: Ultraviolet and Visual

Channel (UVIS, cobrindo 200 − 1000 nm) e Infrared Channel (800 − 1700 nm). O UVIS

contém 63 filtros e cobre um campo de visão (FoV) relativamente amplo de 160′′ × 160′′,

com um par de detectores CCD 4k×4k e2v (escala de placa = 0.04′′/pixel).

Os filtros F275W, F336W e F438W (WFC3), F606W e F814W (Wide Field Channel

na Advanced Camera for Survey, ACS/WFC) são de “banda larga” (wide, com a letra W)

e suas curvas de resposta são apresentadas na Figura 2.2. Essas curvas têm comprimentos

de onda efetivos de 2704 Å, 3355 Å, 4325 Å, 5887 Å e 8024 Å, com larguras à meia altura

(FWHMs) de 500 Å, 550 Å, 695 Å, 2340 Å e 2555 Å, respectivamente1.
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Figura 2.2: Curvas de resposta dos filtros wide no canal UVIS da câmera WFC3. As respostas

e larguras à meia altura indicam que esses filtros são comparáveis a alguns filtros do sistema

fotométrico UBVRI: F336W ∼ U, F438W ∼ B, F606W ∼ V e F814W ∼ I.

1 http://www.stsci.edu/hst/wfc3/documents/handbooks/currentIHB/wfc3 ihb.pdf

http://www.stsci.edu/hst/wfc3/documents/handbooks/currentIHB/wfc3_ihb.pdf
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Figura 2.3: Painel superior: Espectros simulados de estrela da primeira geração em vermelho,

e da terceira geração em azul (rica em N, pobre em C e O em relação à 1G, diferenças viśıveis

na profundidade das linhas). Painel central: razão entre os fluxos tendo 1G como referência,

o que evidencia as diferenças entre os espectros. Painel inferior: Curvas de resposta dos filtros

utilizados no programa GO-13297 (ver Figura 2.2), mostrando que eles cobrem completamente

as bandas moleculares de OH, NH, CN e CH. Extráıdo de Artigo I.

O “trio mágico” de filtros UV/azul (F275W, F336W e F438W), usado nas observações

do programa GO-13297, é capaz de separar e caracterizar os diferentes padrões de múltiplas

populações dos GCs galácticos. Esses filtros são muito senśıveis a variações nas abundâncias

de C, N e O (elementos das principais anticorrelações entre as múltiplas populações este-

lares), pois suas curvas de resposta incluem as bandas moleculares de OH, NH, CN e CH,

como mostrado na Figura 2.3. Essa figura mostra os espectros simulados de uma estrela

1G de NGC 6752 (vermelho) e de uma estrela da terceira geração (azul), rica em N e pobre

em C e O em relação à 1G, padrão que é observado na intensidade das linhas do espectro,

principalmente na banda molecular de NH.
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De acordo com a Figura 2.3, as estrelas 1G (mais ricas em C e O e mais pobres em N

que estrelas 2G) possuem linhas mais fracas em relação às estrelas 2G na banda molecular

de NH, mas mais fortes nas bandas moleculares de OH, CN e CH. As magnitudes de duas

estrelas podem ser comparadas diretamente a partir de seus fluxos por:

m1 −m2 = −2.5 · log

(
F1

F2

)
(2.1)

Tomando como exemplo o filtro F336W: como o fluxo de uma estrela 1G é maior com-

parado ao de uma estrela 2G nesse intervalo de comprimentos de onda (banda molecular de

NH menos acentuada), a magnitude mF336W é menor para a estrela 1G, ou seja, ela é mais

brilhante. Já para os filtros F275W e F438W ocorre o contrário: as estrelas 1G são menos

brilhantes em mF275W e mF438W. Assim, como as estrelas 1G são mais azuis que as estrelas

2G na cor (mF336W−mF438W), mas mais vermelhas na cor (mF275W−mF336W), a chamada

pseudo-cor CF275W,F336W,F438W, definida como (mF275W − mF336W) − (mF336W − mF438W),

maximiza a separação entre as múltiplas populações.

Alguns estudos anteriores influenciaram na escolha mais adequada de filtros. As análises

espectroscópicas e fotométricas em telescópios terrestres conclúıram que fotometrias no ul-

travioleta e Strömgren são muito eficazes na identificação de MPs no RGB em aglomerados

próximos (Marino et al., 2008). As observações nos Ciclos 18−20 com a WFC3/UVIS mos-

traram que as cores do UV+óptico separam as MPs ao longo de todo o CMD melhor que

os filtros tradicionais do óptico, desde a sequência principal até o ramo horizontal (Bellini

et al., 2010; Milone et al., 2012; Piotto et al., 2012).

Como explicitado na proposta de observação2, o objetivo não é obter uma fotometria

profunda com longos tempos de exposição, mas sim aplicar tempos de exposição suficientes

para detectar o fenômeno de MPs até algumas magnitudes abaixo do MSTO. Para o filtro

F275W, o filtro mais cŕıtico nesse estudo, decidiu-se que a razão sinal-rúıdo fosse no mı́nimo

50 a quatro magnitudes abaixo do ramo horizontal (HB). Relativamente, a proporção dos

tempos de exposição necessários para se obter a mesma razão sinal-rúıdo nos outros filtros

(F336W e F438W) foi de (1.00 : 0.25 : 0.10). Os tempos de exposição aplicados para cada

aglomerado e cada filtro são dados em Artigo I.

Além disso, como o campo de visão da WFC3 (2.6′×2.6′, um pouco menor que o campo

da ACS/WFC: 3.4′×3.4′) é pequeno para a observação dos GCs por inteiro, a análise ficou

2 http://www.stsci.edu/hst/phase2-public/13297.pro

http://www.stsci.edu/hst/phase2-public/13297.pro
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Figura 2.4: Ao fundo, a imagem composta do VVV-DR4 do aglomerado NGC 6637, orientada

com o Norte para cima e Leste para a esquerda. Os pontos brancos são as estrelas detectadas

na fotometria do GO-13297, com a câmera WFC3 (2.6′×2.6′). O quadrado vermelho tracejado

corresponde à área observada pela câmera ACS (3.4′×3.4′) no programa GO-10775. Os raios

em azul correspondem ao raio de core (0.33′ – raio dentro do qual o brilho superficial aparente

cai pela metade) e raio à meia-luz (0.84′ – raio no qual metade da luminosidade do aglomerado

está contida). Imagem feita com o aux́ılio do software Aladin Sky Atlas.

limitada à região mais central do aglomerado. Um exemplo é mostrado na Figura 2.4, para

o aglomerado moderadamente rico em metais NGC 6637 (com os raios de core e à meia-luz

de 0.33′ e 0.84′ na figura), em que as estrelas detectadas na fotometria estão marcadas em

branco. Modelos teóricos e observações indicam que as estrelas 2G são mais concentradas

centralmente (Simioni et al., 2016; Bastian e Lardo, 2018), salvo poucas exceções, de modo

que as observações com a câmera WFC3 podem ser enviesadas nesse sentido.

As seções deste caṕıtulo são organizadas da seguinte maneira. A Seção 2.1 apresenta os

principais artigos publicados na série “The HST UV Legacy Survey of Galactic Globular

Clusters”, identificando a problemática, a metodologia e principais resultados. A Seção 2.2

apresenta a amostra de sete GCs do Bojo e Halo interno, escolhidos para a presente análise,

junto com seus parâmetros e resultados presentes na literatura. Por fim, a Seção 2.3 resume

os métodos aplicados na redução de dados, descontaminação da fotometria por estrelas de

campo (com movimento próprio) e correção do avermelhamento diferencial.

2.1 Artigos publicados dentro da colaboração

Até o momento, dezessete artigos foram publicados na colaboração “The HST UV Le-

gacy Survey of Galactic Globular Clusters”, começando por Piotto et al. (2015, Artigo I), o

qual apresenta o programa GO-13297 e os tempos de exposição aplicados aos aglomerados
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observados, discute as caracteŕısticas conhecidas das MPs e os posśıveis “poluidores” do

meio, e mostra os CMDsmF275W vs. mF275W−mF814W emF336W vs. CF275W,F336W,F438W, jus-

tificando a escolha dos filtros. Os outros artigos exploram diferentes aspectos das múltiplas

populações, alguns estudando aglomerados espećıficos e outros analisando amostras maio-

res ou toda a amostra de 57 GCs.

Milone et al. (2015, Artigo III), utilizando o método dos “mapas cromossomiais” (chro-

mosome maps, ver Seção 3.1.1) nas estrelas do RGB e da MS, detectam cinco subpopulações

estelares em NGC 2808 enriquecidas em He por ∆Y ∼ 0.03− 0.13, em relação à primeira

geração com He primordial (Yp ≈ 0.247; Pitrou et al., 2018). Nardiello et al. (2015, Artigo

IV) estimam a diferença em He (∆Y = 0.029±0.006) e em idade (10±120 Myr, assumindo

que não há diferença em [Fe/H] e [α/Fe]) entre as duas populações de NGC 6352, utilizando

diagramas cor-cor mF336W −mF438W vs. mF275W −mF336W, assim como é feito no presente

trabalho para as estrelas do SGB (ver Seção 3.1.2).

Renzini et al. (2015, Artigo V), como mostrado na Seção 1.3.1, revisam as propriedades

das múltiplas populações e discutem seus posśıveis cenários de formação nos GCs (estrelas

supermassivas, binárias massivas interagentes, estrelas massivas de rápida rotação, estrelas

AGB/super-AGB massivas). Brown et al. (2016, Artigo VII) analisam a morfologia do HB

da maioria dos GCs observados, mostrando que há descontinuidades relacionadas com a

cor das estrelas (∝ Teff). Soto et al. (2017, Artigo VIII) introduzem os métodos de redução

de dados e descontaminação da fotometria por movimento próprio, tomando a fotometria

do programa GO-10775 como referência no deslocamento das estrelas (∆t = 7 − 8 anos),

excluindo assim as prováveis estrelas de campo.

Milone et al. (2017, Artigo IX) exibem uma análise homogênea das múltiplas populações

no RGB, aplicando novamente o método dos mapas cromossomiais, agora para os 57 GCs

observados. Conclui-se que a fração de estrelas 1G varia entre 8 e 67% e se anticorrelaciona

com a massa total do aglomerado. A diferença entre as abundâncias em He das gerações é

abordada em dois artigos: um deles estuda o “bump” do RGB3 de 18 GCs e conclui que o

enriquecimento médio é de ∆Y = 0.011± 0.002 (Lagioia et al., 2018, Artigo XII); o outro

simula espectros sintéticos, compara-os com as cores observadas das MPs e conclui que a

variação máxima de He entre 1G e 2G é de 0.01 − 0.10, tendo correlação com a massa e

3 Aglomeração de estrelas em um ponto do RGB, produzida quando a camada de queima de H cruza a

descontinuidade qúımica deixada pelo envelope convectivo logo após a primeira dragagem.
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a extensão do HB, ou seja, a variação na abundância em He é um dos posśıveis segundos

parâmetros que influenciam na morfologia do HB (Milone et al., 2018, Artigo XVI), sendo

o primeiro a metalicidade.

E finalmente, o último artigo publicado (Nardiello et al., 2018, Artigo XVII) apresenta a

liberação dos catálogos fotométricos e astrométricos dos GCs observados no programa GO-

13297, detalhando a redução de dados, as calibrações fotométricas e soluções astrométricas,

e novamente a seleção de membros a partir do movimento próprio. Os outros artigos não

citados aqui analisam a distribuição espacial das MPs, o ramo horizontal e a evolução

dinâmica com as estrelas retardatárias azuis (blue stragglers), em alguns aglomerados es-

pećıficos.

Um trabalho com os métodos e resultados apresentados nessa dissertação está em fase

final de produção (Oliveira, Souza e Kerber et al., em preparação), irá circular entre os

colaboradores, e será submetido ao ApJ por volta de maio de 2019 (Apêndice B).

2.2 Amostra dos sete aglomerados do Bojo e Halo interno

Os aglomerados analisados foram selecionados pela metalicidade e localização no Bojo:

NGC 6304, NGC 6624 e NGC 6637 como representativos do pico de GCs do Bojo modera-

damente rico em metais ([Fe/H] ∼ −0.5); NGC 6652, NGC 6717 e NGC 6723 representando

a população moderadamente pobre em metais ([Fe/H] ∼ −1.0); e NGC 6362, aglomerado

bem estudado do Halo interno como objeto de controle, também com [Fe/H] ∼ −1.0. Os

quatro últimos foram analisados por Stefano Souza, em colaboração com meus cálculos para

a sub-amostra mais rica em metais. As coordenadas equatoriais e galácticas, distâncias ao

Sol e ao centro Galáctico, excesso de cor, magnitude absoluta visual e massa dos sete GCs

são colocados na Tabela 2.1.

A metalicidade e a localização central na Via Láctea foram os fatores que influenciaram

na escolha dos 7 GCs da amostra. De acordo com as coordenadas galácticas e a Figura 2.5,

mostrando a localização dos GCs sobreposta à imagem panorâmica da Via Láctea do Gaia

DR2: NGC 6304, NGC 6624 e NGC 6637 são mais centrais no Bojo (com |b| . 10◦ e RGC .

2.5 kpc); NGC 6652, NGC 6717 e NGC 6723 são mais externos (|b| & 10◦ e RGC ∼ 2.5 kpc).

As metalicidades e abundâncias qúımicas dos GCs, derivadas com espectroscopia de alta-

resolução (exceto para NGC 6717), são apresentados na Tabela 2.2, com uma estimativa



52 Caṕıtulo 2. Dados: Programa GO-13297 (PI G. Piotto)

Tabela 2.1 - Parâmetros dos seis aglomerados do Bojo (divididos pela metalicidade) e um

do Halo interno, extráıdos de Harris (1996, edição de 2010) e Gnedin e Ostriker (1997).

Nome RAJ2000 DEJ2000 ` b d� RGC E(B − V ) MV Massa

(h m s) (◦ ′ ′′) (deg) (deg) (kpc) (kpc) (mag) (mag) (105M�)

NGC 6304 17:14:32.25 −29:27:43.3 355.83 5.38 5.9 2.3 0.54 −7.30 1.93

NGC 6624 18:23:40.51 −30:21:39.7 2.79 −7.91 7.9 1.2 0.28 −7.49 3.32

NGC 6637 18:31:23.10 −32:20:53.1 1.72 −10.27 8.8 1.7 0.18 −7.64 3.44

NGC 6652 18:35:45.63 −32:59:26.6 1.53 -11.38 10.0 2.7 0.09 −6.66 2.59

NGC 6717 18:55:06.04 −22:42:05.3 12.88 -10.90 7.1 2.4 0.22 −5.66 1.23

NGC 6723 18:59:33.15 −36:37:56.1 0.07 -17.30 8.7 2.6 0.05 −7.83 3.74

NGC 6362 17:31:54.99 −67:02:54.0 325.55 -17.57 7.6 5.1 0.09 −6.95 1.17

Tabela 2.2 - Metalicidades e abundâncias qúımicas derivadas a partir de espectroscopia de

alta-resolução. Os valores de [α/Fe] com † foram calculados pela média das abundâncias de

O, Mg, Si, Ca e Ti, se dispońıveis. Referências: C18 – Conroy et al. (2018); M17 – Massari

et al. (2017); R16 – Rojas-Arriagada et al. (2016); V11 – Valenti et al. (2011); L07 – Lee

(2007); G15 – Gratton et al. (2015) para estrelas do HB azul (G15a) e vermelho (G15b).

NGC [Fe/H] [O/Fe] [Na/Fe] [Al/Fe] [Mg/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Ti/Fe] [Ba/Fe] [α/Fe] Ref.

6304 −0.61± 0.02 — — — +0.31 +0.20 +0.17 +0.30 — +0.18† C18

6624 −0.69± 0.02 +0.41 — +0.39 +0.42 +0.38 +0.40 +0.37 — +0.39 V11

6637 −0.77± 0.02 +0.20 +0.35 +0.49 +0.28 +0.45 +0.20 +0.24 +0.22 +0.27† L07

6652 −0.93± 0.02 — — — +0.45 +0.23 +0.25 +0.33 — +0.32† C18

6723 −0.98± 0.08 +0.29 +0.00 +0.31 +0.23 +0.36 +0.30 +0.24 +0.22 +0.28† R16

— +0.39 +0.05 — +0.52 — — — — +0.46† G15a

−1.22± 0.01 +0.53 +0.13 — +0.51 +0.60 +0.81 — +0.75 +0.61† G15b

6362 −1.07± 0.01 — — +0.51 +0.54 +0.45 +0.26 +0.24 +0.61 +0.32 M17

da abundância em elementos-α e referências nas duas últimas colunas.

A Tabela 2.2 mostra que os aglomerados são ricos em elementos-α, com [α/Fe] ∼ 0.40,

consistente com a população estelar pobre em metais e rica em elementos-α do Bojo (ver

Seção 1.4), indicativo de rápida evolução qúımica com enriquecimento qúımico dominado

por supernovas com colapso do núcleo (tipo II). As metalicidades da Tabela 2.2 são ligei-

ramente menores que as metalicidades dadas em Harris (1996, edição de 2010) e Carretta

et al. (2009), mas de modo geral os três aglomerados moderadamente ricos em metais dessa

amostra têm metalicidades −0.65 . [Fe/H] . −0.35, e os três moderadamente pobres em

metais (e NGC 6362) têm −1.25 . [Fe/H] . −0.75.
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Figura 2.5: Recorte central da projeção ciĺındrica equidistante do céu observado no Gaia DR2

(Gaia Collaboration et al., 2018), como mostrado na Figura 1.1. As localizações aproximadas

dos sete aglomerados selecionados são destacadas em vermelho (ricos em metais), azul (pobres

em metais) e cinza (NGC 6362), com os números na mesma ordem da Tabela 2.1.

2.2.1 NGC 6304, NGC 6624 e NGC 6637 (M69)

Os três aglomerados ricos em metais da amostra estão presentes em regiões mais centrais

do Bojo, e portanto são mais afetados pelo avermelhamento devido à poeira interestelar.

Eles possuem E(B−V ) ∼ 0.20− 0.50, de modo que o avermelhamento diferencial espalha

consideravelmente as estrelas nos diagramas cor-magnitude, dificultando as determinações

de idade com ajuste de isócronas (Seção 2.3). Isso ocorre pois a direção diagonal do vetor

avermelhamento é quase perpendicular às caracteŕısticas mais senśıveis a variações de idade

nos CMDs – a região entre o MSTO e o ińıcio do RGB.

A composição colorida em camadas desses 3 GCs geradas a partir de observações com a

câmera ACS/WFC, nos programas GO-10573 e GO-10775 (filtros F435W, F555W, F606W

e F814W), são apresentadas na Figura 2.6. As composições do programa GO-13297, com as

observações nos filtros UV/azul F275W, F336W e F438W, são disponibilizadas na página

que contém a liberação final dos dados4. Alguns resultados presentes na literatura para os

três aglomerados são mostrados a seguir.

Ortolani et al. (2000) fizeram fotometria em B e V de NGC 6304 e obtiveram E(B−V ) ≈
0.5, d� ≈ 6 kpc e [Fe/H] ≈ −0.6, seguido de uma revisão completa dos trabalhos anteriores

contendo o aglomerado. Valenti et al. (2005) observaram NGC 6304 e NGC 6637 nos filtros

JHK do New Technology Telescope (ESO, 3.5 m), obtendo [Fe/H]= −0.70, E(B−V ) = 0.58

4 http://groups.dfa.unipd.it/ESPG/treasury.php

http://groups.dfa.unipd.it/ESPG/treasury.php
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Figura 2.6: Imagens compostas dos três aglomerados ricos em metais da amostra, observados

com o Wide Field Channel na Advanced Camera for Survey (ACS/WFC, com campo de visão

de 3.4′×3.4′), orientados com o Norte para cima e Leste para a esquerda. (Esquerda:) Imagem

de NGC 6304 obtida pelo projeto GO-10775 com os filtros F606W e F814W; (centro:) imagem

de NGC 6624 obtida pelo projeto GO-10573 com os filtros F435W, F555W e F814W; (direita:)

imagem de NGC 6637 obtida pelo projeto GO-10775 com F435W, F606W e F814W.

e d� = 5.7 kpc para o primeiro; e [Fe/H]= −0.68, E(B − V ) = 0.14 e d� = 9.42 kpc para

o segundo.

Heasley et al. (2000) apresentam os CMDs observados em V vs. V − I (WFPC2/HST)

de NGC 6624 e NGC 6637, calculando um módulo de distância aparente (m−M)V = 15.42

e E(V −I) = 0.42 para o primeiro, e (m−M)V = 15.29 e E(V −I) = 0.24 para o segundo.

Valenti et al. (2011) observaram espectros no infravermelho de cinco estrelas de NGC 6624

com o NIRSPEC (telescópio Keck II), obtendo [Fe/H] = −0.69, as abundâncias mostradas

na Tabela 2.2 e uma velocidade radial de −47 km·s−1.

Além disso, NGC 6304 e NGC 6624 contêm várias fontes de raios X e raios gama e têm

sido muito observados no estudo de sistemas binários de raios X com baixa massa (Guillot

et al., 2013). NGC 6624 ainda contém 6 pulsares de milissegundo (Biggs et al., 1994; Lynch

et al., 2012), os quais se formaram no ińıcio da vida dos aglomerados reciclando estrelas de

nêutrons pela acreção de massa e momento angular da companheira binária (Alpar et al.,

1982), ou pelo colapso induzido pela acreção de uma anã branca.

Os tempos de exposição para cada filtro são mostrados na Tabela 1 de Artigo I. Brown

et al. (2016, Artigo VII) mostram que o HB dos três aglomerados ricos em metais e mais

NGC 6652 se resume a um red clump, caracteŕıstica t́ıpica de aglomerados ricos em metais

(as metalicidades são consideradas o parâmetro de maior influência na morfologia do HB,

mas também há outros fatores, chamados de “problema do segundo parâmetro” – Sandage

e Wildey, 1967). Os outros dois GCs pobres em metais, NGC 6717 e NGC 6723 ([Fe/H] ∼
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−1.0), apresentam um HB azul estendido, caracteŕıstica t́ıpica para essas metalicidades e

cujas estrelas podem ser interpretadas como representantes da segunda geração de estrelas

(Gratton et al., 2015). Segundo o Artigo XVI, a variação média de He entre as estrelas da

1G e 2G não excede 0.01 dex para cada um dos sete GCs.

2.2.2 NGC 6652, NGC 6717 (Pal 9) e NGC 6723

Essa subamostra foi analisada por Stefano Souza, bolsista de IC FAPESP sob

processo 16/20566-7. Preparou-se inicialmente artigos separados, mas depois

as subamostras foram incorporadas num mesmo artigo (Apêndice B.4).

Os três GCs moderadamente pobres em metais do Bojo possuem latitudes e distâncias

galactocêntricas maiores que os GCs ricos em metais, e consequentemente valores menores

de avermelhamento, com E(B−V ) ∼ 0.05−0.20. Nesses três casos, o avermelhamento di-

ferencial pode ser desconsiderado, por não ter efeito relevante na fotometria. A composição

colorida desses 3 GCs é mostrada na Figura 2.7.

As metalicidades em torno de [Fe/H] ∼ −1.0 são referências para as populações mais

velhas do Bojo, de acordo com as evidências observacionais: (a) a distribuição de metalici-

dades dos GCs do Bojo tem dois picos, em [Fe/H] ∼ −0.5 e −1.0 (Figura 1.6 – Bica et al.,

2016); (b) as RR Lyrae velhas têm um pico em metalicidades [Fe/H] ≈ −1.0 (Pietrukowicz

et al., 2012); (c) há um pico de estrelas de campo enriquecidas em elementos-α nessa me-

talicidade (Schultheis et al., 2015); (d) há uma amostra de estrelas ricas em nitrogênio com

a mesma metalicidade (Schiavon et al., 2017). Devido ao rápido enriquecimento qúımico

das partes centrais da Galáxia, acredita-se portanto que a maioria das estrelas mais velhas

do Bojo não seria tão pobre em metais como as estrelas do Halo, tendo metalicidades entre

−1.3 < [Fe/H] < −0.9 (Wise et al., 2012).

Alguns resultados da literatura para esses GCs são apresentados a seguir. Ortolani et al.

(1994) observaram NGC 6652 com o telescópio Danish (ESO, 1.54 m) nos filtros BVRIz e

estimaram uma metalicidade de [Fe/H] ≈ −0.9, E(B−V ) ≈ 0.10 e d� ≈ 9.3 kpc. A partir

de CMDs nos filtros F555W e F814W, Chaboyer et al. (2000) obtiveram [Fe/H] = −0.85,

(m−M)V ≈ 15.15 e E(V − I) ≈ 0.15. NGC 6652 e NGC 6717 possuem várias binárias de

raios X e pulsares (Stacey et al., 2012; Morris e Mitchel, 2015).

NGC 6717, o aglomerado menos massivo e com menor metalicidade dessa amostra do

Bojo, foi observado por Ortolani et al. (1999) nos filtros BV com o telescópio Danish/ESO,
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Figura 2.7: Igual à Figura 2.6. (Esquerda/direita:) NGC 6652 e NGC 6723 no projeto GO-

10775 com os filtros F435W, F606W e F814W. (Centro:) NGC 6717, o menos massivo dessa

amostra do Bojo, com os filtros F438W (GO-13297), F606W e F814W (GO-10775).

obtendo [Fe/H] ∼ −1.3 (com um HB azul, o que sugere idades muito velhas), E(B−V ) =

0.23 e d� ≈ 7.1 kpc, colocando o aglomerado nos arredores do bojo Galáctico.

NGC 6723 apresenta um ramo horizontal muito povoado, em ambos os lados da faixa

de instabilidade, e várias estrelas RR Lyrae catalogadas (Clement et al., 2001, Seção 4.2.3).

Alcáıno et al. (1999) obtiveram fotometria UBVRI com o telescópio do Observatório Las

Campanas (2.5 m), e derivaram E(B − V ) = 0.11, [Fe/H] ≈ −1.22 e (m −M)V ≈ 14.76.

Com espectros de alta-resolução (FLAMES+GIRAFFE) de 58 estrelas do ramo horizontal

de NGC 6723, Gratton et al. (2015) estudaram em detalhes a anticorrelação Na–O, obtendo

uma metalicidade [Fe/H] = −1.22 e as abundâncias da Tabela 2.2. Rojas-Arriagada et al.

(2016) determinaram as abundâncias de sete gigantes vermelhas, obtendo [Fe/H] = −0.98,

velocidade radial de −96.6± 1.3 km·s−1 e as abundâncias mostradas na Tabela 2.2.

2.2.3 NGC 6362

O aglomerado NGC 6362 é representativo da população velha do Halo interno (3 kpc .

RGC . 10 kpc e z . 5− 10 kpc) e foi recentemente estudado por Mucciarelli et al. (2016)

e Massari et al. (2017) em termos de abundâncias, e Kerber et al. (2018) em termos de

idades. Em Bica et al. (2016), esse aglomerado é classificado como um intruso do Halo,

na categoria de GCs ricos em metais (com [Fe/H] ∼ −1.0, se considerarmos o sistema de

GCs de toda a Galáxia – painel esquerdo da Figura 1.6) e com RGC > 4.5 kpc, amostra

correspondente à que levou à ideia de “GCs do disco” (Armandroff, 1989).

Por ter metalicidade similar às da amostra moderadamente pobre em metais do Bojo,

pertencer às regiões mais internas do Halo e ser relativamente bem estudado, NGC 6362 foi
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Figura 2.8: Comparação de observações de NGC 6362 com dois campos de visão diferentes.

(Esquerda:) Imagem composta dos filtros BVI, obtida com o telescópio MPG/ESO (2.2 m,

Observatório de La Silla), com um campo de visão de 34′ × 33′. O Norte está para cima e

Leste para a esquerda. (Direita:) Observação da região central do aglomerado, com os filtros

F336W, F625W e F814W da ACS/WFC e WFC3, com um campo de visão de 2.6′ × 2.6′. A

imagem está orientada com o Norte a 26◦ à direita da vertical, e Leste para a esquerda, a 26◦

acima da horizontal.

escolhido como objeto de referência e controle. Ele está localizado a RGC = 5.1 kpc e ` =

−17.57◦, em uma região com baixo avermelhamento E(B−V ) . 0.10 e baixa contaminação

por estrelas de campo. As análises espectroscópicas com alta-resolução indicam valores de

metalicidade de [Fe/H] = −1.09± 0.01 (Mucciarelli et al., 2016) e [Fe/H] = −1.07± 0.01

(Massari et al., 2017), além de um enriquecimento em elementos-α. O primeiro encontrou

evidência de múltiplas populações estelares e sugere que esse seria o GC menos massivo a

apresentar tal fenômeno – 1.17× 105M�.

Assim como NGC 6723, a morfologia do HB de NGC 6362 é intermediária entre o red

clump (GCs moderadamente ricos em metais e NGC 6652) e o HB azul estendido (como

NGC 6717), como mostrado em Artigo VII. A idade de NGC 6362 tem sido bastante anali-

sada na literatura: Meissner e Weiss (2006) – 9.0± 0.5 Gyr usando suas próprias isócronas

e 10.5 Gyr usando BaSTI, Maŕın-Franch et al. (2009) – 13.6± 0.6 Gyr, Dotter et al. (2010)

– 12.5± 0.5 Gyr, Paust et al. (2010) – 14.0 Gyr, VandenBerg et al. (2013, ver Seção 4.2) –

12.50±0.25, Wagner-Kaiser et al. (2016) – 12.82±0.04 Gyr e por fim Kerber et al. (2018).

Esse último deriva uma idade de ∼ 13 Gyr, E(B − V ) ≈ 0.05 e d� ≈ 7.6 kpc.

A Figura 2.8 mostra a composição em cores de NGC 6362, observado em dois telescópios

com FoVs bem distintos: à esquerda, a observação com o Wide Field Imager no telescópio
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MPG/ESO de 2.2 m, com FoV de 34′×33′ (filtros BVI); à direita, a imagem da região mais

central do aglomerado, criada combinando imagens no ultravioleta, visual e infravermelho

(filtros F336W e F625W do programa GO-12008, e F814W do programa GO-10775), obti-

das com a WFC/ACS e a WFC3, com um campo de visão de 2.6′×2.6′ (∼ 13 vezes menor

que a imagem da esquerda).

2.3 Redução de dados, movimento próprio e avermelhamento diferencial

As observações dos 57 GGs nos programas GO-10775 e GO-13297 foram obtidas com

uma diferença de tempo entre 7 e 8 anos, permitindo portanto que fosse determinado o

movimento próprio entre as estrelas, uma vez que a astrometria do HST é suficientemente

precisa. Calculados os deslocamentos relativos ∆x e ∆y em pixels entre as imagens, estes

podem ser transformados nos movimentos próprios µα cos δ e µδ, em unidades de mas·yr−1.

Como o conjunto de estrelas em um aglomerado estelar é ligado gravitacionalmente, espera-

se que o movimento de suas estrelas seja o mesmo, dentro das incertezas (pois as estrelas

também se movem no referencial do aglomerado).

O chamado “diagrama ponto-vetor” (VPD) grafica esses deslocamentos em um plano

bidimensional e, tendo as imagens de comparação o mesmo centro, o conjunto de estrelas

em torno da origem corresponde às prováveis estrelas membro do aglomerado, e as estrelas

fora da região central (nesse caso de 0.35 pixel, seguindo uma probabilidade de pertinência)

são consideradas estrelas de campo, que estão dentro da região observada mas localizadas a

distâncias maiores ou menores que o aglomerado (foreground ou background). A Figura 2.9

exemplifica esse método de descontaminação da fotometria para o aglomerado NGC 6681

(Artigo VIII), e mostra também o CMD final diferenciando as prováveis estrelas membro

e de campo, e a distribuição espacial das estrelas observadas nos programas GO-10775 e

GO-13297.

A descontaminação da fotometria, bem como as observações e reduções de dados (cali-

brações fotométricas, soluções astrométricas e geração dos catálogos preliminares e finais)

foram realizadas pelos outros membros da colaboração internacional. As ferramentas de

redução de dados são descritas em Artigo I, Artigo VIII e principalmente em Artigo XVII.

Trata-se de adaptações à pipeline original de Anderson et al. (2008), amplamente utilizada

na redução de dados do HST, a qual envolve fotometria por função de dispersão do ponto
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Figura 2.9: Exemplo do método de descontaminação da fotometria para NGC 6681. Os

painéis mostram os VPDs com os deslocamentos das estrelas, o CMD final e a região obser-

vada, com as estrelas classificadas como membros em laranja. Extráıdo de Artigo VIII.

(point spread function, PSF). Os detalhes podem ser consultados nessas referências e fogem

ao escopo dessa dissertação.

O avermelhamento diferencial (DR), causado por irregularidades espaciais nas nuvens

de poeira e gás que deslocam para o vermelho a fotometria de objetos localizados atrás,

é um grande problema para uma análise precisa de CMDs e determinação de idades.

Isso acontece pois ele espalha principalmente as estrelas da sequência principal, e o vetor

avermelhamento (seta vermelha na Figura 3.8, direção na qual as estrelas são espalhadas) é

quase perpendicular ao SGB e MSTO, as caracteŕısticas mais senśıveis à idade em CMDs.

O efeito do DR é maior em aglomerados com grandes valores de excesso de cor E(B−V ), e

sua correção não é tão simples por ser inviável quantificar as variações do avermelhamento

em cada região do aglomerado. Em geral, são adotados métodos estat́ısticos para estimar e

reverter o efeito do DR, consistindo geralmente em quantificar o espalhamento das estrelas

comparado ao espalhamento intŕınseco esperado sem a interferência de DR.

A correção aplicada pelos colaboradores aos dados do GO-13297 foi baseada no método

desenvolvido em Milone et al. (2012). Adotando como referência a direção do vetor aver-
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Figura 2.10: (Esquerda:) Histograma com a distribuição dos valores de DR ∆E(B−V ) para

NGC 6304. NGC 6624 e NGC 6637 possuem distribuições parecidas, mas com uma dispersão

menor em torno de ∆E(B − V ) = 0.00. (Direita:) CMDs mF606W vs. mF438W −mF606W de

NGC 6304 comparando as estrelas com e sem a correção por avermelhamento diferencial. A

seta vermelha, chamada vetor avermelhamento com E(B − V ) = 0.50, mostra a direção na

qual as estrelas são espalhadas pelo avermelhamento diferencial.

melhamento, calcula-se a distância da estrela à linha fiducial em cada bin de magnitude

(mediana em cor das estrelas, suavizada por uma spline cúbica) e, baseado nessa quanti-

dade, determina-se o DR ∆E(B−V ) de cada estrela. Esse resultado pode ser transformada

para os filtros de interesse com:

∆Filtro =
Aλ

AV

· 3.1 ·∆E(B− V)⇒ ∆F438W ≈ 1.34897 · 3.1 ·∆E(B− V) , (2.2)

onde Aλ/AV é obtida da lei de extinção utilizada na calibração da fotometria. Portanto, a

cor e a magnitude corrigidas de uma estrela são, por exemplo:

mF606W,corr = mF606W −∆F606W (2.3)

(mF438W −mF606W)corr = mF438W −mF606W − (∆F438W −∆F606W) (2.4)

O avermelhamento diferencial é maior em aglomerados com alta extinção e, na presente

amostra, apenas os GCs moderadamente ricos em metais tiveram que ser corrigidos, pois

possuem E(B − V ) & 0.20. Para os outros GCs, o efeito é tão pequeno que é ignorado. A

Figura 2.10 mostra um histograma dos valores de ∆E(B−V ) para as estrelas de NGC 6304

e seu CMD corrigido segundo a Equação 2.3. Esse aglomerado, que possui E(B−V ) ∼ 0.50,

é o pior dos casos dessa amostra, com ∆E(B − V ) que chegam a 0.06.
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O catálogo final que nos é fornecido contém portanto para cada estrela: posição XY no

detector em pixels, coordenadas equatoriais (RA e DEC), magnitudes nos filtros F275W,

F336W, F438W, F606W e F814W (e as respectivas incertezas), e o avermelhamento dife-

rencial ∆E(B − V ).
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Caṕıtulo 3

Metodologia

De modo geral, a metodologia adotada no presente trabalho foi a seguinte. Inicialmente,

foi realizada a separação das múltiplas populações na sequência principal, ramo de gigantes

vermelhas (MS e RGB, otimizando o método dos mapas cromossomiais desenvolvido em

Artigo III e Artigo IX) e ramo de subgigantes (SGB, otimizando a aplicação de diagramas

cor-cor, aplicados em Artigo IV). Para executar o ajuste dos modelos de evolução estelar

de maneira uniforme e auto-consistente nos 7 GCs, desenvolvemos uma ferramenta robusta

em linguagem Python, baseada no ajuste de isócronas via inferência Bayesiana (função de

verossimilhança e cadeias de Markov, ver Seção 3.2). Em um primeiro momento, foi feito

o ajuste de isócronas com os filtros F438W e F606W, tratando os aglomerados como uma

população estelar simples (SSP). Tendo os principais parâmetros de cada aglomerado, foi

realizado o ajuste de isócronas separadamente para cada população, impondo que [Fe/H],

(m−M)0 e E(B − V ) fossem os mesmos dentro das incertezas e mantendo a idade como

parâmetro livre. Esses métodos são detalhados nas seções seguintes.

Tradicionalmente, os métodos de ajuste de isócronas consistiam no ajuste visual de

isócronas, determinação da diferença em magnitude entre o HB e o MSTO (∆V HB
TO ; Van-

denBerg et al., 2013) ou em métodos estat́ısticos que exploram um espaço de parâmetros

muito limitado. Em alguns casos, eles podem subestimar a qualidade dos dados, e a eficácia

dos métodos estat́ısticos ou das ferramentas computacionais. Em contrapartida, trabalhos

mais atuais (p. ex. Dias et al., 2016; Wagner-Kaiser et al., 2017; Kerber et al., 2018, 2019)

têm explorado melhor as capacidades computacionais. Nesse sentido, o objetivo deste tra-

balho é obter as idades e outros parâmetros astrof́ısicos com ajuste estat́ıstico de isócronas,

mapear as múltiplas populações e analisar se ocorre alguma diferença detectável em idades

através de ajuste de isócronas, com dados fotométricos de alta-precisão.
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3.1 Separação das múltiplas populações estelares

Como apresentado no Caṕıtulo 2, os dados obtidos no projeto de observação GO-13297

foram os primeiros capazes de caracterizar o fenômeno das múltiplas populações até a baixa

sequência principal e para uma amostra grande de aglomerados. O padrão de abundâncias

qúımicas entre as populações permitiu a elaboração de diagramas e técnicas muito eficazes

na separação das populações. Essa separação, além de estimar a quantidade de estrelas 1G

e 2G, permite caracterizar melhor cada população, em termos de idades, distribuição radial

e abundâncias qúımicas, principalmente. Abaixo, os métodos adaptados de três artigos da

série para a separação das populações desde o RGB até a MS são descritos.

3.1.1 Mapas cromossomiais (estrelas do RGB e MS)

Apesar de a espectroscopia ser a maneira mais direta de revelar variações sistemáticas

nas abundâncias, ela em geral fica restrita a pequenas amostras de estrelas. Por outro lado,

a fotometria amostra uma grande quantidade de estrelas dependendo do campo de visão

e da profundidade ótica dos instrumentos, e tem sido muito importante na caracterização

das múltiplas populações. A partir dos trabalhos pioneiros de Bedin et al. (2004) e Piotto

et al. (2005), numerosos trabalhos têm identificado e explorado diversos aspectos das MPs

(Carretta et al., 2009; Piotto et al., 2015; Milone et al., 2017), sobretudo com a fotometria

de alta-precisão do Telescópio Espacial Hubble (ACS, WFPC2 e WFC3).

Uma população estelar simples, composta por estrelas de mesma idade e quimicamente

homogêneas, apresenta um espalhamento intŕınseco em diagramas cor-magnitude devido

somente aos erros observacionais, presença de binárias ou avermelhamento diferencial. No

ramo de gigantes vermelhas, em que o fator predominante seria o erro observacional, espa-

lhamentos maiores que o esperado são atribúıdos principalmente ao fenômeno das múltiplas

populações, melhor observado em comprimentos de onda próximos do azul. Os filtros de

banda-larga da WFC3 no UV/azul são ideais para o estudos das MPs, por inclúırem as

bandas moleculares de OH, NH, CN e CH, e detectarem portanto as anticorrelações C–N

e Na–O.

A pseudo-cor CF275W,F336W,F438W, combinação das cores mF275W −mF336W e mF336W −
mF438W (definida por Milone et al., 2013), consegue englobar toda a contribuição do ‘trio

mágico de filtros” (Artigo I) em uma única grandeza, dando ainda um peso maior à mag-
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nitude no filtro F336W, o qual inclui a banda de NH, a maior diferença na razão dos fluxos

de estrelas 1G e 2G (Figura 2.3). Para mapear a distribuição de estrelas no RGB (estágio

que contém menos estrelas e menores erros fotométricos, comparado com SGB e MS) e

possivelmente diferenciar as múltiplas populações, Artigo III e Artigo IX desenvolveram

os chamados “mapas cromossomiais”, que consistem em um diagrama pseudo-cor-cor com

pequenas transformações nos eixos.

Inicialmente, com o objetivo de retificar a distribuição de estrelas no RGB (que possui

uma pequena inclinação, proporcional à metalicidade dos aglomerados) e desconsiderar as

estrelas de campo que sobreviveram à descontaminação por movimento próprio, são calcu-

lados dois envoltórios limitando o 4o e o 96o percentis de estrelas em cada bin de magnitude

mF814W, localizados nas bordas vermelha e azul do RGB. Isso é feito em dois diagramas

cor-magnitude (Figura 3.1): mF814W vs. mF275W −mF814W (tomado como base, pois não

possui as sequências divididas) e mF814W vs. CF275W,F336W,F438W (mais rigorosamente é um

pseudo-CMD, com uma clara divisão das MPs). O método apresentado aqui é aplicado

também às estrelas da MS, assim como feito em Artigo III.

Tomando as linhas azuis e vermelhas como referência, calcula-se para cada estrela duas

quantidades que levam em consideração a cor da estrela em cada CMD:

∆F275W,F814W = WF275W,F814W ·
XV −X
XV −XA

(3.1)

∆C F275W,F336W,F438W = WC F275W,F336W,F438W ·
CV − C
CA − CV

, (3.2)

onde X = (mF275W −mF814W), C é a pseudo-cor CF275W,F336W,F438W e os ı́ndices A/V se

referem aos envelopes azul e vermelho. W é a largura do RGB na respectiva cor, calculada

duas magnitudes acima do MSTO, tal como definido em Artigo IX, mas neste trabalho essa

quantidade é ignorada, uma vez que só afetaria na escala dos eixos do mapa cromossomial.

Portanto, os ∆’s quantificam a distância horizontal em cor (ponderada pela separação entre

os envelopes) de cada estrela aos envelopes, em cada um dos CMDs: quanto mais próximo

de zero, mais próximo a estrela se encontra da linha vermelha; e quanto mais próximo de

W (ou de 1 quando a largura é desprezada), mais próximo da linha azul.

O mapa cromossomial é o diagrama composto por esses duas quantidades em seus

eixos horizontal e vertical: ∆C F275W,F336W,F438W vs. ∆F275W,F814W. As estrelas próximas à

origem do referencial, com ∆C F275W,F336W,F438W = ∆F275W,F814W = 0, pertencem à primeira

geração (1G) pois são mais brilhantes na magnitude mF336W e menos brilhantes em mF275W
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Figura 3.1: Envelopes azul e vermelho contendo o 4o e o 96o percentis de estrelas do RGB e

MS para cada bin de magnitude, para o aglomerado NGC 6637. Essas linhas, feitas em dois

CMDs, são a base para o cálculo dos ∆s das Equações 3.1 e 3.2

e mF438W, comparadas às estrelas da segunda geração (2G), estas últimas espalhadas em

valores maiores de ∆C F275W,F336W,F438W.

No Artigo IX, para definir exatamente a fronteira que separa as duas gerações, aplica-se

inicialmente uma rotação em sentido anti-horário de 18◦ ao diagrama (inclinação média

da 1G nos GCs da amostra) através de uma matriz de rotação bidimensional simples,

produzindo assim o diagrama ∆2 vs. ∆1. A transformação dos eixos é dada pela seguinte

multiplicação de matrizes, assumindo um ângulo θ > 0 para o sentido anti-horário:

 ∆1

∆2

 =

 cos(θ) − sin(θ)

sin(θ) cos(θ)

 ·
 ∆F275W,F814W

∆C F275W,F336W,F438W


Depois da rotação do diagrama, fazendo um histograma da distribuição e simulando a

distribuição dos erros observacionais com métodos de Monte Carlo (pontos e histograma

laranjas na Figura 3.2, extráıda do Artigo IX), o autor define que a faixa horizontal que

delimita a 1G e 2G no plano ∆2 vs. ∆1 é o desvio de 3σ a partir da média do histograma

dos erros observacionais (linha tracejada na Figura 3.2). Apesar de esse método ser muito
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Figura 3.2: Mapa cromossomial (diagrama pseudo-cor-cor com transformações nos eixos) e

sem a rotação por um ângulo θ = 18◦ para o aglomerado NGC 6723. A linha de separação

entre as estrelas 1G (verde) e 2G (vermelho) é definida como o desvio de 3σ do histograma

laranja, que representa a distribuição esperada de estrelas devida unicamente aos erros ob-

servacionais. Extráıdo de Artigo IX.

eficaz e convincente, delimitar as múltiplas populações com uma simples linha pode ser

enviesado ou impreciso em alguns casos, dada a grande variedade do fenômeno das MPs

nos aglomerados em geral.

No presente trabalho, fazemos algumas modificações para adaptar o método à aplicação

de três métodos baseados em aprendizado de máquina (machine learning): o modelo de

mistura de gaussianas (GMMs, gaussian mixture models), acoplado ao algoritmo de clas-

sificação chamado máquina de vetores de suporte (SVM, support vector machines) e ao

método estat́ıstico de regressão linear. Esse conjunto de métodos aplica inicialmente um

treino supervisionado, como é de costume para o aprendizado de máquina, analisando

uma parcela da amostra (1/3 nesse caso) selecionada aleatoriamente. Feita a classificação

da amostra de treino, o padrão de classificação é aplicado ao restante da amostra. Nos

parágrafos seguintes, é feita uma breve introdução dos três métodos, com destaque na

maneira com que foram aplicados nos mapas cromossomiais; os detalhes sobre eles e sobre

a biblioteca scikit-learn do Python são fornecidos na Seção 3.1.3.

O modelo de mistura de Gaussianas, um método de agrupamento de dados (clustering),

é um modelo probabiĺıstico e iterativo que assume que os dados são gerados pela mistura

de um número finito de Gaussianas, sendo capaz de ajustar distribuições Gaussianas mul-

tivariadas a esse conjunto de dados. Seu treinamento iterativo utiliza-se do algoritmo de

maximização da esperança (Dempster et al., 1977), o qual consiste em estimar parâmetros a

partir de maximização da verossimilhança em modelos estat́ısticos dependentes de variáveis
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Figura 3.3: Exemplo de distribuição de dados em um plano bidimensional para determinação

do melhor hiperplano, que maximiza a margem entre o hiperplano e os pontos mais próximos

a ele, chamados vetores de suporte (śımbolos preenchidos), otimizando a separação em dois

subgrupos. Adaptação de Cortes e Vapnik (1995).

não-observáveis, dentro de equações que não podem ser resolvidas diretamente. De modo

geral, o GMM pode ser entendido como um agrupamento “K-means” (o qual particiona

iterativamente n pontos em k grupos, classificando-os de acordo com sua distância à media

dos k grupos; MacQueen, 1967) mais sofisticado, por conter informação da covariância dos

dados e dos centros das Gaussianas.

Outro método aplicado em nossa adaptação nos mapas cromossomiais é o método de

classificação de dados chamado máquina de vetores de suporte. Ele tem como objetivo

encontrar um hiperplano (uma fronteira de decisão) em um espaço N -dimensional que

otimize a separação entre X subgrupos ou classes. N é o número de caracteŕısticas calcu-

ladas para os dados e, por consequência, o hiperplano tem dimensão N − 1: como o mapa

cromossomial é bidimensional, o hiperplano se resume a uma linha reta.

Essa ideia é melhor descrita pela Figura 3.3 (adaptação de Cortes e Vapnik, 1995, por

Rohith Gandhi1), que apresenta uma distribuição de dados em um espaço bidimensional,

assumindo que os dados são linearmente separáveis em duas categorias. Para fazer a se-

paração, existem vários hiperplanos (linhas retas verdes, no painel esquerdo da Figura 3.3)

que podem ser escolhidos. O método SVM, por meio de várias iterações, define o hiper-

plano que maximiza a margem de separação aos vetores de suporte – pontos mais próximos

do hiperplano e que portanto influenciam na orientação e posição deste. Essa maximização

(ou minimização do erro do classificador) garante que a separação dos dados seguintes será

1 https://towardsdatascience.com/support-vector-machine-introduction-to-machine-lear

ning-algorithms-934a444fca47

https://towardsdatascience.com/support-vector-machine-introduction-to-machine-learning-algorithms-934a444fca47
https://towardsdatascience.com/support-vector-machine-introduction-to-machine-learning-algorithms-934a444fca47
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a mais confiável dentre todas as possibilidades.

O último dos três métodos de machine learning adotados em nossa adaptação dos mapas

cromossomiais é a regressão linear. A regressão analisa e modela a relação matemática que

associa uma variável dependente e outras variáveis chamadas independentes. No caso de

uma única variável independente, o método é chamado regressão linear simples ou, caso

contrário, de regressão linear múltipla. A regressão é um tipo básico e muito usado de

modelagem preditiva, e se preocupa principalmente em minimizar o erro de um modelo

para fazer as predições mais precisas posśıveis.

A partir a construção do mapa cromossomial ∆C F275W,F336W,F438W vs. ∆F275W,F814W

(painel esquerdo da Figura 3.2, por exemplo), nossa adaptação difere do método original

de Artigo IX. A adaptação segue os seguintes passos na separação das MPs: (i) os eixos

são renormalizados para ficarem na mesma escala; (ii) uma amostra de treino (1/3 do

total) é selecionada aleatoriamente; (iii) os GMMs são aplicados nessa amostra reduzida

para estimar os centros das distribuições Gaussianas; (iv) é feita uma pré-classificação

das populações com o SVM, tomando como referência a distância da estrela aos centros

das Gaussianas; (v) aplica-se uma regressão linear sobre sub-amostra da 1G, para obter

o ângulo θ; (vi) agora com a amostra completa, os eixos são rotacionados em θ; (vii) os

GMMs são aplicados ao mapa cromossomial completo, agora com uma melhor estima-

tiva dos centros; (viii) classificação 1G/2G de todas as estrelas, baseada na distância aos

centros.

Tomando como referência a distância aos centros das Gaussianas, é posśıvel traçar uma

linha em que a distância aos dois centros é exatamente a mesma. Essa linha corresponde à

fronteira de decisão, ou seja, o melhor hiperplano do método SVM, que maximiza a margem

de separação. Para as estrelas localizadas sobre essa linha, ou seja, que encontram-se à

mesma distância dos dois centros, o algoritmo sorteia sua classificação, pesando pelas

frações de estrelas classificadas como 1G ou 2G (N1G/NTOT e N2G/NTOT).

Em resumo, aplicamos métodos estat́ısticos de classificação, não aplicando as larguras

W do RGB e nem o ângulo de exatamente 18◦ do método original de Artigo IX. A biblioteca

scikit-learn do Python (Pedregosa et al., 2011) engloba vários algoritmos de aprendizado

estat́ıstico de máquinas (tais como classificação, regressão e clustering) de maneira simples

e de fácil acesso. Ela foi acoplada ao nosso código nos três métodos com aprendizado de

máquina utilizados na separação: GMMs, SVM e regressão linear. Maiores detalhes sobre
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os algoritmos de classificação e suas referências históricas, e também sobre a biblioteca

scikit-learn do Python, são dados na Seção 3.1.3. Os mapas cromossomiais resultantes

com as estrelas do RGB e MS são colocados na Seção 4.1 e, apesar de as técnicas serem um

pouco diferentes, as frações N1G/NTOT para o RGB obtidas neste trabalho são coerentes

com as apresentadas em Artigo IX.

3.1.2 Diagramas cor-cor (estrelas do SGB)

Como o ramo de subgigantes (SGB) é praticamente horizontal e suas MPs aparentam

ser misturadas, o método de mapas cromossomiais não pode ser aplicado, uma vez que ele

só é capaz de detectar as sequências de MPs através de sua distribuição horizontal em cor.

Portanto, aplicamos para essas estrelas o diagrama cor-cor (DCC) mF336W − mF438W vs.

mF275W −mF336W (combinação apropriada de magnitudes no UV/azul), como descrito em

Artigo IV. Nesse artigo, esse diagrama é aplicado para as estrelas da MS, SGB, RGB, e

também do ramo horizontal (HB) e ramo assintótico das gigantes (AGB): observa-se um

padrão bimodal na distribuição das estrelas e uma linha diagonal é traçada “a olho” como

a divisão entre 1G e 2G (Figura 3.4), exceto para as estrelas da MS. Para estas últimas,

baseado na pré-classificação no DCC, são traçadas duas linhas fiduciais no CMD mF814W

vs. CF275W,F336W,F438W que são verticalizadas para analisar a distribuição das estrelas em

um histograma (painel direito da Figura 3.4).

Além da separação das MPs em todo o CMD, Artigo IV também explora os dados nos

vários comprimentos de onda do projeto GO-13297 (além de F625W e F658N) dispońıveis

para NGC 6352 (RGC = 3.3 kpc, pertencente ao Bojo externo), estimando a diferença entre

as abundâncias em He e as idades (a partir de CMDs sintéticos) das gerações identificadas.

Os resultados encontrados são: ∆Y = 0.029± 0.006 (Y2G > Y1G) e ∆Age = 10± 120 Myr

(assumindo nenhuma diferença em [Fe/H], [α/Fe] e conteúdo em C+N+O).

Como visto em Artigo IV, os diagramas cor-cor não são tão precisos na identificação

das MPs na sequência principal. Uma vez que o método dos mapas cromossomiais são mais

precisos e confiáveis, neste trabalho decidiu-se aplicar os diagramas cor-cor apenas no SGB.

Porém, por se tratar de uma classificação de subgrupos em um plano bidimensional em

ambos os casos, os três métodos com machine learning aplicados na Seção 3.1.1 (GMMs,

SVM e regressão linear) também podem ser aplicados aos DCCs na determinação da reta

que melhor separa 1G e 2G, garantindo assim uma uniformidade nos métodos adotados.
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Figura 3.4: Diagramas cor-cor utilizados na separação das múltiplas populações das estrelas

do RGB, SGB e MS no aglomerado NGC 6352 (extráıdo de Artigo IV), com as estrelas 1G

em verde e as 2G em rosa. Para a determinação da linha de separação na MS, é feita uma

verticalização em cor com linhas fiduciais, similar ao método dos mapas cromossomiais.

A sequência de etapas aplicadas aos mapas cromossomiais é muito similar à aplicada nos

diagramas cor-cor. As diferenças são unicamente: (i) os eixos não são normalizados; (ii)

não é feita a rotação do diagrama, pois o GMM é aplicado diretamente na direção diagonal

para encontrar os centros. Ao final, assim como nos mapas cromossomiais, aplica-se o

SVM, classificando a estrela de acordo com a sua distância aos centros das distribuições.

Os DCCs resultantes aplicados aos sete GCs da amostra são apresentados na Seção 4.1.

3.1.3 Algoritmos de classificação com aprendizado de máquina

A Astronomia, apesar de estar entre as ciências mais antigas, sempre se adaptou bem às

novas teorias e descobertas, sendo inclusive a primeira ciência a incorporar a Matemática e

a Geometria. Atualmente, com o desenvolvimento de técnicas avançadas de programação,

aquisição de um enorme volume de dados (Big Data) e construção de enormes telescópios

e instalações computacionais, o emprego de técnicas estat́ısticas e aplicação de técnicas

de aprendizado de máquina têm revolucionado a análise de dados na Astronomia e será

determinante no futuro da Ciência em geral. Alguns exemplos de aplicação são: classi-

ficação de objetos (p. ex. separação estrelas-galáxias, seleção de quasares e núcleos ativos

de galáxias, morfologia de galáxias – Galaxy Zoo de Dieleman et al., 2015), estimativa de
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redshifts fotométricos para galáxias e AGNs (Ball e Brunner, 2010) e classificação espectral

para milhares de estrelas (APOGEE, Garcia-Dias et al., 2018).

A aplicação de mineração de dados e aprendizado de máquina vêm se destacando como

um novo paradigma na análise e interpretação automatizada de dados, surgindo como uma

alternativa à combinação teoria-observação e simulações computacionais (Ball e Brunner,

2010). A evolução dessas ferramentas nas últimas décadas é liderada por cientistas da

computação e estat́ısticos, mas elas são realmente colocadas em prática por cientistas

de dados ou cientistas em geral que, por não serem especialistas em base de dados e

estat́ıstica aplicada, se limitam a aplicar as várias possibilidades disponibilizadas por essas

ferramentas.

O termo “mineração de dados” (ou extração de conhecimento) se refere ao conjunto de

técnicas para análise, descrição e interpretação das propriedades de conjuntos de dados,

com o objetivo de encontrar padrões ou descrever tal conjunto, sem necessariamente con-

frontá-lo com modelos (Ivezic et al., 2014). O “aprendizado de máquina” por sua vez é uma

grande coleção de técnicas que interpretam os dados por meio de comparação com modelos

de comportamento de dados, incluindo até mesmo cálculos de máxima verossimilhança e

métodos Bayesianos (aplicados no ajuste de isócronas, Seção 3.2).

Ball e Brunner (2010) discutem as técnicas de mineração de dados e aprendizado de

máquina mais utilizadas na Astronomia, listando também suas vantagens, desvantagens e

as referências originais. As técnicas se dividem em duas categorias principais:

• Métodos supervisionados ou preditivos (aprendizado de máquina): redes neurais ar-

tificiais, árvores de decisão, máquina de vetores de suporte (SVM, utilizados neste

trabalho) e K-vizinhos mais próximos (kNN).

• Métodos não-supervisionados ou descritivos (mineração de dados): estimador de

densidade kernel (KDE), agrupamento K-means, modelos de mistura (de Gaussianas,

em geral) e esperança-maximização.

Entezari-Maleki et al. (2009) aplica um teste com classificador binário muito utilizado

e compara a performance dos métodos supervisionados em diferentes aspectos, concluindo

que o SVM e o kNN apresentam uma alta eficácia nos testes. O SVM é originalmente uma

generalização do algoritmo de Vapnik e Lerner (1963) e baseia-se na teoria de aprendizado

estat́ıstico de Vapnik (1995), tendo sido muito aplicada atualmente.
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A biblioteca scikit-learn em linguagem Python (linguagem de alto ńıvel, ampla-

mente utilizada nos códigos do presente projeto) engloba vários algoritmos de aprendizado

supervisionado e não-supervisionado de máquina, como regressão, agrupamento e classi-

ficação de dados. Sua interface objetiva facilita o acesso de não-especialistas em estat́ıstica

e ciência da computação, incluindo f́ısicos e astrônomos. Pedregosa et al. (2011) introduz

a biblioteca, mostrando sua estrutura e caracteŕısticas espećıficas, e disponibiliza códigos-

fonte, documentação e exemplos em https://scikit-learn.org/stable/.

3.2 O código SIRIUS: Ajuste de isócronas via inferência Bayesiana

Apesar do volume crescente de dados fotométricos, espectroscópicos e astrométricos de

alta precisão (cuja aquisição é cara e leva muito tempo), tanto de telescópios espaciais como

de terrestres, poucos são os estudos que se propõem a fazer uma análise homogênea e auto-

consistente, adotando métodos estat́ısticos robustos. Ainda mais rara é a disponibilização

de ferramentas computacionais abertas (open source) capazes de trabalhar com uma grande

variedade de dados fotométricos e modelos de evolução estelar, como o BASE-9 (von Hippel

et al., 2014) e o ASteCA (Perren et al., 2015), por exemplo. Para fazer jus à qualidade dos

dados do projeto GO-13297, nosso grupo desenvolveu uma ferramenta computacional com

uma abordagem estat́ıstica Bayesiana, capaz de trabalhar com diversos filtros fotométricos

e conjuntos de isócronas, e “paralelizado” para melhor explorar o espaço de parâmetros em

um tempo razoável. Esse código foi nomeado SIRIUS (Souza et al., 2019 – Apêndice B.5)

e seus aspectos principais são abordados nesta Seção.

Tradicionalmente, o ajuste de isócronas é feito comparando os dados aos modelos sim-

plesmente graficando um sobre o outro no CMD e definindo o modelo que melhor se ajusta

aos dados. Essa técnica de ajuste visual é chamada de “chi-by-eye”, uma provável alusão

ao cálculo de χ2, mas com a escolha da solução feita a olho. Apesar de ser satisfatório em

alguns casos, a técnica subestima a precisão dos modelos de evolução estelar e dos dados

observacionais, dada a grande quantidade de estrelas e soluções posśıveis (um espaço qua-

dridimensional de parâmetros é muito degenerado). Portanto, o ajuste visual de isócronas

foi tomado apenas como um passo inicial neste trabalho, para uma adaptação à sensibili-

dade na determinação dos parâmetros com os filtros do HST.

Após os resultados iniciais com ajuste visual de isócronas, começamos a implementar

https://scikit-learn.org/stable/
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um código em Python composto por um método estat́ıstico baseado no cálculo da função de

verossimilhança sobre os dados, a partir da comparação das cores e magnitudes de cada es-

trela com as do ponto mais próximo da isócrona (detalhes na subseção 3.2.1). Inicialmente,

a solução com máxima verossimilhança foi adotada como o melhor ajuste, uma abordagem

frequentista apesar do uso da função de verossimilhança. Depois disso, foi implementado o

método de amostragem de Monte Carlo via cadeias de Markov (MCMC) com a adaptação

do código emcee (Foreman-Mackey et al., 2013, detalhes na subseção 3.2.2), o que levou a

inferência de uma abordagem frequentista para Bayesiana. Esta última permite a aplicação

de informações conhecidas a priori sobre os parâmetros, aplica a probabilidade tanto sobre

as hipóteses (modelo) quanto sobre os dados, e é mais custosa computacionalmente pois

realiza processos complexos sobre muitos parâmetros.

A ferramenta inicialmente foi aplicada ao GC HP 1, localizado no Bojo (RGC ∼ 1.5 kpc),

com observações feitas utilizando o sistema de óptica adaptativa multi-conjugada (GSAOI)

do telescópio Gemini Sul, em maio de 2017 (GS-2017A-Q44, PI L. Kerber). As observações

nos filtros J eKS, combinadas com imagens de arquivo do HST no filtro F606W, permitiram

que os ajustes de isócronas fossem feitos em duas combinações de CMDs, com a fotometria

descontaminada das estrelas de campo a partir do movimento próprio. Foram executados

vários testes de sanidade e de controle, inclusive com CMDs sintéticos, os quais consistem

na simulação de um CMD observado a partir de uma isócrona, seguindo uma determinada

função de massa inicial e frações de binárias (subseção 4.2.1). Esses resultados podem ser

conferidos em (Kerber et al., 2019, Apêndice B.2).

Como a ferramenta começou a ser empregada em outros dados e adaptada para ser

mais geral na escolha de filtros e sistemas fotométricos, o grupo entendeu que a ferramenta

seria de grande utilidade no campo de ajuste de isócronas em aglomerados em geral, dada a

enorme quantidade de dados e a escassez de códigos estatisticamente robustos dispońıveis

na literatura. O código foi nomeado SIRIUS, acrônimo de “Statistical Inference of physical

paRameters of sIngle and mUltiple populations in Stellar clusters” (“Inferência estat́ıstica

de parâmetros f́ısicos de populações simples e múltiplas em aglomerados estelares”) e foi

decidido que ele será publicado e disponibilizado como um pacote open source em Python

(Souza et al., 2019 – Apêndice B.5).

Nas próximas quatro subseções são dados alguns detalhes do funcionamento do código

SIRIUS, com algumas de suas caracteŕısticas espećıficas: a explicação do teorema de Bayes
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e das cadeias de Markov via Monte Carlo, a seleção de estrelas para o ajuste, e as correções

e interpolações introduzidas nos modelos.

3.2.1 Inferência Bayesiana: teorema de Bayes, verossimilhança e priors

O teorema de Bayes (Bayes e Price, 1763) baseia-se nas probabilidades condicionais, que

correspondem à probabilidade de um evento condicionada a outro evento. A probabilidade

condicional de um evento A dado um evento B, representada por P (A|B), é dada pela razão

da probabilidade conjunta dos eventos A e B pela probabilidade do evento B, ou seja:

P (A|B) =
P (A ∩B)

P (B)
. (3.3)

Do mesmo modo, a probabilidade condicional do evento B dado A, é dada pela razão

de P (B ∩A) por P (A). Como P (A∩B) = P (B ∩A), substitui-se uma das probabilidades

conjuntas, para gerar o teorema de Bayes:

P (A|B) =
P (B|A)× P (A)

P (B)
. (3.4)

A inferência Bayesiana caracteriza-se pela aplicação de informações conhecidas a priori

sobre os dados e pela determinação de densidades de probabilidade a posteriori do conjunto

de parâmetros do modelo utilizado. De acordo com o teorema de Bayes, as probabilidades

a posteriori (ou simplesmente posteriores) P (φ|D), em que φ se refere aos parâmetros do

modelo e D aos dados, podem ser calculadas por:

P (φ|D) =
P (D|φ)× P (φ)

P (D)
∝ P (D|φ)× P (φ) , (3.5)

onde P (D|φ) é a função de verossimilhança (derivada a partir do modelo estat́ıstico elabo-

rado para os dados analisados), P (φ) é o conjunto de priors (conhecimentos a priori sobre

os dados e sobre os parâmetros a serem estimados) e P (D) é a evidência ou verossimilhança

marginal (distribuição dos dados observados, marginalizados sobre os parâmetros), a qual

é constante para um mesmo conjunto de dados e pode ser ignorada.

Na prática, a quantidade P (D|φ) corresponde à probabilidade de o modelo φ representar

os dados observados D. Nos ajustes de isócrona aqui apresentados, o espaço de parâmetros

é quadridimensional, composto por idade, metalicidade [Fe/H], avermelhamento E(B−V )

e módulo de distância absoluto (m−M)0. Ou seja, P (D|φ) simboliza a probabilidade de que

determinada isócrona (definida pela idade e [Fe/H], que são parâmetros discretos, deslocada
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verticalmente pelo módulo de distância e na direção diagonal pelo avermelhamento, que

são parâmetros cont́ınuos) represente as distribuições das estrelas do aglomerado no CMD,

de acordo com os priors introduzidos.

A função de verossimilhança (likelihood, em inglês) pode ser moldada de acordo com a

natureza dos dados, da maneira que melhor represente sua distribuição no plano observado

e suas incertezas. Neste caso, a função escolhida foi a multiplicação de dois χ2 (distribuições

normais pesadas pela incerteza), um em cor e um em magnitude, a ser calculada para cada

estrela i, em relação ao j-ésimo ponto da isócrona mais próximo a ela, segundo:

Li = exp(χ2
mag,i) · exp(χ2

col,i) ∝ exp

[
−(magj −magi)2

σ2
mag,i

]
· exp

[
−(colj − coli)2

σ2
col,i

]

∴ Li ∝ exp

[
−(magj −magi)2

σ2
mag,i

− (colj − coli)2

σ2
col,i

]
, (3.6)

onde mag e col são a magnitude e a cor (eixo das ordenadas e abcissas no CMD), σ são

as incertezas e o sinal ∝ indica que a constante de normalização é desprezada, pois é

independente dos parâmetros e não altera a maximização de Li.

O ponto da isócrona mais próximo à estrela i é determinado pelo valor máximo de Li,

calculada com todos os pontos da isócrona dentro de uma caixa limitada em ∆mag e ∆col,

pois quanto maior o valor da verossimilhança, mais próximo a estrela está do j-ésimo ponto

da isócrona. A verossimilhança total L é obtida a partir do produtório com a contribuição

de todas as Nobs estrelas:

L = ln

Nobs∏
i=1

Li ∝
Nobs∑
i=1

ln(Li) =

Nobs∑
i=1

(−χ2
mag,i − χ2

col,i) . (3.7)

Calculou-se o logaritmo natural do produtório na verossimilhança total L porque, como

Nobs é grande, os valores excedem a capacidade numérica do compilador, alcançando ordens

de grandeza∼ 10300. Como mostrado nas equações acima, supõe-se que a cor e a magnitude

das estrelas seguem distribuições gaussianas, a partir da linha traçada pelas isócronas. Para

cada combinação de parâmetros livres, a função L retorna um valor, de modo que, quanto

maior esse valor, maior é a probabilidade que esse conjunto de parâmetros seja a solução

para o aglomerado.

Por fim, a inferência Bayesiana permite a atribuição de priors, informações conhecidas

previamente sobre os dados e parâmetros do modelo. No ajuste de isócronas, alguns priors

importantes podem reproduzir limitações astrof́ısicas, por exemplo: idade superior limitada
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pela idade do Universo, explorar valores de [Fe/H] seguindo resultados da espectroscopia

de alta-resolução, distâncias e abundâncias em He a partir da magnitude média das estrelas

RR Lyrae, e não permitir valores negativos de avermelhamento.

No entanto, a simples aplicação da verossimilhança não faz com que o método respeite

uma abordagem Bayesiana. Adotar como o resultado o conjunto de parâmetros que retorna

o valor máximo de L é caracteŕıstico de uma abordagem frequentista, em que se busca uma

otimização na estimativa dos parâmetros. A interpretação frequentista das probabilidades

define a probabilidade através da frequência obtida em infinitas repetições do experimento.

A interpretação Bayesiana apresenta a verossimilhança como a crença em um determinado

resultado, a probabilidade de este satisfazer o modelo. Para tornar o método Bayesiano de

fato, após explorar todo o espaço de parâmetros, associando um valor de verossimilhança

a cada combinação, o SIRIUS aplica as cadeias de Markov via Monte Carlo (MCMC).

3.2.2 Cadeias de Markov via Monte Carlo (emcee)

Os métodos estocásticos de Monte Carlo são uma classe de algoritmos computacionais

baseados na repetição de amostragens aleatórias para calcular as probabilidades em pro-

blemas determińısticos. Estudos do ińıcio do século XX registraram as primeiras aplicações

de variantes do método de Monte Carlo, mas foi com a criação dos computadores (décadas

de 50 e 60) que as simulações puderam ser colocadas em prática, tendo grande importância

no projeto Manhattan e em trabalhos que culminaram na criação da bomba de hidrogênio

(Brooks et al., 2011). As cadeias de Markov via Monte Carlo também foram desenvolvidas

no Laboratório de Los Alamos logo após as primeiras aplicações de Monte Carlo, pois esse

era um dos únicos lugares com computadores dispońıveis na época.

Metropolis et al. (1953) adaptaram o método de integrações de Monte Carlo para

simular a dinâmica de um sistema ĺıquido a partir de suas equações de estado, com as suas

moléculas em interação individualmente, até que esse atingisse o equiĺıbrio termodinâmico.

Sua grande descoberta foi que não é necessário simular a dinâmica exata do sistema, mas

apenas simular cadeias com a mesma distribuição de equiĺıbrio, denominada algoritmo de

Metropolis. Com o avanço dos computadores, o algoritmo começou a ser muito usado por

qúımicos e f́ısicos, mas só ficou popular entre os estat́ısticos após os anos 1990.

Hastings (1970) generaliza o algoritmo de Metropolis, revisando suas aplicações e

demonstrando-as em problemas numéricos. Esse método generalizado, chamado algoritmo
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de Metropolis-Hastings, é usado para obter uma sequência de amostras aleatórias a partir

de uma distribuição de probabilidade. Esse algoritmo e outros com MCMC são extensa-

mente aplicados atualmente na amostragem de distribuições multidimensionais, em vários

campos da Ciência. Sharma (2017) apresenta as diferentes vertentes de métodos de Monte

Carlo e resume as aplicações do método MCMC nas Ciências em geral, e principalmente

na Astronomia (tais como estimativa de parâmetros e propriedades estelares, obtenção de

mapas de extinção, modelagem dinâmica da Galáxia) a partir dos anos 1990.

No presente trabalho, para implementar as cadeias de Markov, aplicam-se duas bibliote-

cas do Python: emcee (The MCMC Hammer2, Foreman-Mackey et al., 2013) e corner.py3

(Foreman-Mackey, 2016). A primeira baseia-se no algoritmo de Metropolis-Hastings para

amostrar aleatoriamente o espaço de parâmetros multidimensional, na tentativa de otimizar

a função de verossimilhança da Equação 3.7 acoplada ao conjunto de priors, encontrando

assim as distribuições de probabilidade dos parâmetros livres (valores centrais e incertezas)

e as correlações entre eles.

Na prática, o código emcee espalha no espaço de parâmetros um determinado número

de caminhantes aleatórios independentes (walkers), os quais, a cada passo (step) reali-

zado, definem a probabilidade relativa de esse conjunto de parâmetros φ ser a solução dos

dados, por meio de uma interpolação na função de verossimilhança em dois conjuntos de

parâmetros amostrados. Desse modo, os caminhantes amostram o espaço de parâmetros li-

mitado pelos priors, em busca da convergência em um ponto de máximo absoluto (máxima

verossimilhança) e, mesmo que um deles atinja um máximo, seu próximo passo é se afastar

desse máximo para que não fique confinado em máximos locais.

A escolha do número mais adequado de caminhantes e passos, para atingir uma con-

vergência para uma distribuição razoavelmente estacionária, é uma tarefa que exige muitos

testes de convergência (Gelman e Rubin, 1992). A Figura 3.5 mostra um exemplo de resul-

tado do SIRIUS, com a convergência dos caminhantes em cada um dos quatro parâmetros.

Uma alternativa é executar várias cadeias e somar as contribuições dos caminhantes de

cada cadeia pois, segundo o teorema central do limite, a soma de N variáveis aleatórias

independentes tende a uma distribuição normal, para grandes valores de N. Neste tra-

balho, foram utilizados 100 caminhantes com 100 passos, um número adequado para a

2 http://dfm.io/emcee/current/
3 https://corner.readthedocs.io/en/latest/

http://dfm.io/emcee/current/
https://corner.readthedocs.io/en/latest/
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Figura 3.5: Exemplo da convergência de caminhantes aleatórios nos parâmetros livres (idade,

[Fe/H], E(B − V ) e (m−M)0) em função da sequência de passos. Cada linha pontilhada e

colorida representa um caminhante independente. Nesse exemplo, foram utilizados 100 cami-

nhantes e 100 passos, com um burn-in de 30% dos caminhantes. O burn-in é responsável por

excluir uma determinada quantidade de passos iniciais até um ponto em que os caminhantes

ainda não convergiram, para ignorar seu espalhamento inicial pelo espaço de parâmetros.

convergência dos caminhantes; além disso, aplicou-se um burn-in de 30% do número de

caminhantes, em que estes foram desconsiderados na amostragem no intuito de descon-

siderar as cadeias em que os caminhantes ainda estavam dispersos aleatoriamente e sem

convergir.

Depois de simuladas as cadeias, aplica-se a biblioteca corner.py para gerar os chama-

dos corner plots (ou “gráficos de canto”, em português). Estes são conjuntos de quadros

que mostram as projeções uni e bidimensionais das distribuições de probabilidades poste-

riores dos parâmetros, explicitando os intervalos de confiança e as correlações entre eles.

Nos quadros da diagonal, os corner plots mostram a distribuição marginalizada para um

único parâmetro por meio de um histograma, e a distribuição marginalizada bidimensio-

nal nos painéis inferiores. A Figura 3.6 apresenta um exemplo de corner plot extráıdo da

documentação da biblioteca emcee 4, no qual é feito o ajuste de uma equação do primeiro

grau a um conjunto de pontos comparativamente com os métodos de mı́nimo quadrado e

máxima verossimilhança (e posterior aplicação das cadeias de Markov, com 32 caminhan-

4 https://github.com/dfm/emcee/blob/master/docs/tutorials/line.rst

https://github.com/dfm/emcee/blob/master/docs/tutorials/line.rst


80 Caṕıtulo 3. Metodologia

Figura 3.6: Exemplo de corner plot no ajuste de uma equação do 1◦ grau mx+b no conjunto

de pontos apresentados no painel direito. A distribuição de probabilidade dos três parâmetros,

suas correlações e os resultados em verde no plano XY em torno do valor verdadeiro, atestam

a qualidade do método. Extráıdo da documentação do emcee.

tes e 5000 passos). Os parâmetros m e b (com forte correlação) são os coeficientes da reta

ajustada e log(f) é uma componente da incerteza na equação de verossimilhança.

3.2.3 Seleção de estrelas para o ajuste de isócronas

Em geral, os artigos envolvendo ajuste de isócronas aplicam uma linha fiducial (isto

é, a mediana em cor das estrelas para cada bin de magnitude) para simplificar o ajuste,

uma vez que é uma ótima aproximação da distribuição de estrelas em GCs (p. ex. Kerber

et al., 2018). O código SIRIUS, por sua vez, considera todas as estrelas do aglomerado no

cálculo da verossimilhança (L = ln
∏Nobs

i=1 Li; Equação 3.7), um bom diferencial comparado

a outros métodos da literatura. Essa particularidade retira a dependência do ajuste com

um número mı́nimo de estrelas para a construção de uma linha fiducial, uma vez que linhas

fiduciais são prejudicadas pela escassez de estrelas. Portanto, o SIRIUS pode inclusive ser

aplicado a aglomerados abertos e embebidos, que contêm menos estrelas, são mais jovens

e consequentemente dominados por estrelas de alta massa na sequência principal.

No entanto, o fato de considerar a contribuição de todas as estrelas pode ser prejudicial

se a seleção daquelas que serão efetivamente inclúıdas no cálculo de verossimilhança não

é feita adequadamente. São feitos cortes em cor e magnitude para uma seleção prévia

das estrelas. Em magnitude, o corte é feito 2.0 magnitudes mais brilhantes que o MSTO,

excluindo as estrelas saturadas, muito brilhantes ou afetadas por efeitos de não-linearidade
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Figura 3.7: Número de estrelas e erros fotométricos em cor, em função da magnitude mF606W,

para o aglomerado NGC 6637. No painel superior, a magnitude em que o número de estrelas

começa a decrescer é assumida como o limite de completeza da amostra. No painel inferior, a

mediana em σcol para cada bin = 0.15 em magnitude são utilizadas no ajuste de uma função

exponencial (linha verde). Essa relação entre σcol e mF606W é utilizada no corte das estrelas

em cor, como mostrado na Figura 3.8.

e também devido às limitações dos modelos em magnitudes muito brilhantes (HP 1; Kerber

et al., 2019); e no limite de completeza na baixa MS, definido pela magnitude em que

o número de estrelas começa a decrescer (painel superior da Figura 3.7). É razoável

assumi-la como o limite de completeza da observação porque, segundo a IMF, o número de

estrelas aumenta com a magnitude (até uma determinada baixa massa), mas as limitações

instrumentais impedem que a amostra continue completa a partir de uma determinada

magnitude. No caso dos GCs da amostra do HST, o limite de completeza é, em média,

mF606W ≈ 21.3 mag. No caso das observações de HP 1 com óptica adaptativa, o limite de

completeza adotado no ajuste de isócronas foi KS ≈ 19.0 mag, quase 5.0 mag mais profundo

que os dados do Two Micron All Sky Survey (2MASS, Skrutskie et al., 2006), com limite

em KS = 14.3 mag.

Em cor, a presença de estrelas binárias (à direita da MS no CMD), estrelas retardatárias

azuis (blue stragglers, mais brilhantes e azuis que o MSTO), estrelas de campo residuais e

as do ramo horizontal podem prejudicar o ajuste de isócronas, desviando-as para a região
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Figura 3.8: (Esquerda:) Seleção de estrelas em cor e magnitude no CMD de NGC 6637. As

linhas horizontais pretas delimitam o intervalo adotado em magnitudes: mF606W = 17.3 −
20.7 mag. As linhas azul e vermelha correspondem ao desvio em cor de 3σ da linha fiducial,

seguindo a função exponencial derivada na Figura 3.7. (Direita:) Resultado final do corte de

estrelas no mesmo CMD, com as estrelas descartadas em cinza, uma isócrona com um ajuste

visual simples e um vetor avermelhamento de E(B − V ) = 0.07.

azul ou vermelha do diagrama cor-magnitude. Portanto, o corte das estrelas em cor é mais

delicado, pois não pode ser feito com uma simples linha reta, mas sim seguir o formato do

aglomerado ou da isócrona no CMD.

Para isso, o primeiro passo é graficar a incerteza em cor das estrelas em função de

sua magnitude, como mostrado na Figura 3.7 para o aglomerado NGC 6637. Nesse plano

incerteza-magnitude, adotando os mesmos limites superior e inferior em magnitude predefi-

nidos, calcula-se a mediana da distribuição das estrelas em σcol para cada bin de magnitude

(pontos azul claro na figura), sobre as quais ajusta-se uma função exponencial. Com essa

função em mãos, assume-se no diagrama cor-magnitude um desvio de 3σcol para cada lado

da linha fiducial do aglomerado (linhas azul e vermelha), obtendo a seleção final das estrelas

para o ajuste, como mostrado na Figura 3.8.

Outro aspecto que precisa de atenção ao considerar todas as estrelas no ajuste é o

peso na função de verossimilhança L a ser introduzido para cada estágio evolutivo, pois

se todas as estrelas tiverem o mesmo peso, as regiões do CMD com um número grande

de estrelas (como a MS, por exemplo) terão uma influência maior no ajuste de isócrona.
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Para resolver esse problema, o valor da verossimilhança Li de cada estrela foi dividido pelo

número de estrelas vizinhas, localizadas dentro de uma caixa de dimensões ∆col (1/8 do

intervalo total coberto em cor) e ∆mag (∼ 0.25 mag) e centrada na estrela. Desse modo,

aproximadamente o mesmo peso é dado para cada região do CMD, independentemente de

ela conter várias ou poucas estrelas.

3.2.4 Modelos de evolução estelar, interpolações e correção

O ińıcio da Seção 3.2 define uma isócrona (sequência de massas simuladas para um

tempo fixo) e explica sua importância no CMD, para a derivação de idades e outros

parâmetros importantes de aglomerados estelares. Existem diversos modelos de evolução

estelar dispońıveis na literatura, sendo os mais utilizados: A Bag of Stellar Tracks and Iso-

chrones (BaSTI; Pietrinferni et al., 2006), Dartmouth Stellar Evolution Database (DSED;

Dotter et al., 2008), PAdova and TRieste Stellar Evolution Code (PARSEC; Bressan et al.,

2012), Victoria-Regina (VR; VandenBerg et al., 2006, 2014) e Yonsei-Yale (Y2; Yi et al.,

2001). Esses dois últimos modelos ainda serão implementados ao código SIRIUS mas, por

precisarem passar por transformações complicadas para serem colocadas nos filtros do HST,

não puderam ser aplicados no presente trabalho. Já PARSEC, extensamente utilizado na

literatura, não pôde ser aplicado por não incluir modelos enriquecidos em elementos-α, de

suma importância na análise de GCs do Bojo.

Cada um desses modelos apresenta diferenças entre si sobre o tratamento de detalhes

na simulação dos processos f́ısicos e qúımicos das estrelas (tais como a mistura de mate-

riais no núcleo ou core overshooting, taxas de reação, perda de massa no RGB segundo o

parâmetro de Reimers η), mas foge ao escopo deste trabalho aprofundar nesses detalhes das

simulações de evolução estelar. O processo de difusão atômica, no entanto, é negligenciado

em diversos modelos, apesar de ter um grande efeito na abundância superficial das estrelas

e em sua evolução. Ele consiste em processos de transporte de elementos impulsionados

por gradientes de temperatura, pressão e abundância, presentes em regiões radiativas da

estrela, causando assim uma mistura dos elementos (Dotter et al., 2017). Os modelos de

evolução estelar de BaSTI não incluem esse processo em suas simulações devido à incer-

teza nos coeficientes de difusão atômica, o que faz com que a idade das isócronas fique

superestimada por ∼ 0.9 Gyr ou ∼ 10% da idade (Cassisi et al., 1998; Dotter et al., 2017;

Kerber et al., 2018).
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No presente trabalho, são aplicadas as isócronas de DSED5 e BaSTI6 enriquecidas em

elementos-α ([α/Fe] = +0.4), com valores primordiais de abundância de hélio (Y ≈ 0.245),

cobrindo um grande intervalo em metalicidades (−2.00 ≤ [Fe/H] ≤ 0.00), com opacidades

a baixas temperaturas segundo Ferguson et al. (2005) e, no caso de BaSTI, com parâmetro

de perda de massa no RGB de η = 0.4 (Reimers, 1975).

Para compensar a omissão dos processos de difusão atômica nas isócronas de BaSTI,

foi feito um ajuste de isócronas diferenciado, assumindo os pontos de uma isócrona de

DSED como os dados e ajustando isócronas de BaSTI a eles. Além de obter as diferenças

em idades entre os dois modelos, é posśıvel quantificar diferenças sistemáticas também nas

distâncias e avermelhamento no CMD utilizado (mF606W vs. mF438W −mF606W).

A Figura 3.9 apresenta os resultados desse ajuste com [Fe/H] fixa, utilizando isócronas

de DSED (painel esquerdo) e BaSTI (painel direito), nos quais a isócrona de DSED usada

como catálogo falso tinha os seguintes parâmetros: 12.5 Gyr, [Fe/H] = −1.0, E(B − V ) =

0.20 e (m−M)0 = 14.50, valores intermediários dentre os GCs da amostra. O primeiro caso

(painel esquerdo) foi aplicado mais como um “teste de sanidade” e recuperou exatamente

os valores de entrada, com incertezas bem pequenas. O segundo caso (ajustando isócronas

de BaSTI sobre a isócrona de DSED) retornou 13.27 Gyr, E(B− V ) = 0.24 e (m−M)0 =

14.29. Ou seja, os resultados das isócronas de BaSTI precisam ser corrigidos por: ∆Age =

−0.77 Gyr, ∆E(B − V ) = −0.04 e ∆(m−M)0 = 0.21, para compensar a falta da difusão

atômica.

Os métodos Bayesianos e de amostragem aleatória utilizados requerem que o espaço de

parâmetros seja bem amostrado, com uma grade fina em todos eles. Mas a grade original

das isócronas de BaSTI e DSED não é tão fina em [Fe/H] (passos de 0.3− 0.5 dex) e idade

(0.5 Gyr). Portanto, foi necessário fazer interpolações nesses dois parâmetros, no intuito de

obter uma grade com passos de 0.01 dex e 0.1 Gyr em [Fe/H] e idade, respectivamente. Para

as isócronas de DSED, há uma ferramenta online7 dispońıvel para que sejam solicitadas

as interpolações (lineares ou cúbicas) com passos em idades e [Fe/H] tão pequenos quanto

desejado. Para as isócronas de BaSTI, no entanto, não há uma ferramenta dispońıvel e a

interpolação linear simples dessas isócronas foi implementada no código SIRIUS.

A Figura 3.10 mostra um exemplo de isócronas de BaSTI interpoladas em idade no

5 http://stellar.dartmouth.edu/models/grid.html
6 http://basti.oa-teramo.inaf.it/
7 http://stellar.dartmouth.edu/models/isolf new.html

http://stellar.dartmouth.edu/models/grid.html
http://basti.oa-teramo.inaf.it/
http://stellar.dartmouth.edu/models/isolf_new.html
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Figura 3.9: Corner plots (ou gráficos de canto) com o resultado do ajuste de isócronas para

quantificar as diferenças sistemáticas entre as isócronas de DSED e BaSTI, devido à falta de

difusão atômica. (Esquerda:) Ajuste de isócronas de DSED sobre a de DSED utilizada como

dado, retornando resultados exatamente iguais à entrada. (Direita:) Ajuste de isócronas de

BaSTI sobre a de DSED, destacando que as isócronas de BaSTI precisam ser corrigidas por

∆Age = −0.77 Gyr, ∆E(B − V ) = −0.04 e ∆(m−M)0 = 0.21.

plano com as magnitudes absolutas MF438W e MF606W, ou seja, antes de a isócrona ser

deslocada por um avermelhamento E(B − V ) e um módulo de distância (m −M)0. Os

três painéis mostram a transição da grade original de 0.5 Gyr(esquerda), para isócronas

com passos de 0.2 Gyr (centro) e de 0.1 Gyr (direita). As isócronas desse exemplo têm

[Fe/H] = −0.75, um valor intermediário para a presente amostra de GCs.

Nas etapas iniciais deste projeto, em que o conjunto de parâmetros com a máxima

verossimilhança era tomado como o melhor ajuste, isócronas tanto com hélio canônico

quanto enriquecidas em hélio foram testadas. Em três GCs, as melhores soluções aponta-

vam para He não-canônico, resultado facilmente corroborado por ajustes visuais. Kerber

et al. (2018), ao analisar os aglomerados NGC 6522, NGC 6626 e NGC 6362, também mos-

tra que, em alguns casos, as isócronas enriquecidas em He fornecem um melhor ajuste,

apesar de as estrelas de GCs terem abundâncias primordiais em He, por terem se formado

nos primórdios do Universo. A partir de uma análise da média das magnitudes das RR

Lyrae combinadas com os resultados do ajuste de isócronas, Kerber et al. (2018) conclui

que de fato esses GCs possuem He primordial.

Dois trabalhos da colaboração GO-13297 (Artigo XII e Artigo XVI), por meio da análise
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Figura 3.10: Exemplo de interpolação de isócronas de BaSTI em idade no plano de magni-

tudes absolutas, para uma metalicidade fixa [Fe/H] = −0.75. O painel da esquerda mostra a

grade original (0.5 Gyr), o central mostra a interpolação com passo de 0.2 Gyr e o da direita

a interpolação com passo de 0.1 Gyr.

de estrelas do bump do RGB e espectros sintéticos, concluem que a diferença da abundância

em He entre as duas gerações não é tão grande. Artigo XII concluem que o enriquecimento

médio é de 〈∆Y 〉 = 0.011 ± 0.002, não superando ∼ 0.035 para os 18 GCs analisados.

Artigo XVI, usando a fotometria multi-banda do HST e espectros sintéticos dos 57 GCs,

encontraram que a variação média é de ∼ 0.01 e que a variação máxima das estrelas

1G e 2G vai de 0.01 a 0.10, apresentando forte correlação com a massa e a extensão

do ramo horizontal, e anticorrelação com a luminosidade do aglomerado. No caso dos 7

GCs da presente amostra, Artigo XVI afirmam que a variação média em He não supera

〈∆Y 〉 = 0.01 e a variação máxima não supera ∆Ymax = 0.025, o que levaria a abundância

em He de Y = 0.245 para Y ≈ 0.27. Esses trabalhos mostram que o ideal para o presente

trabalho seria usar apenas as isócronas com He canônico e, eventualmente, em alguns

ajustes para as estrelas 2G, utilizar isócronas levemente enriquecidas em He (Y ∼ 0.27).

Uma correção importante que precisa ser feita sobre as isócronas e que foi aplicada nesse

trabalho diz respeito à dependência do avermelhamento e extinção com a temperatura

efetiva (Teff), que começa a ficar relevante para E(B − V ) ≥ 0.2 principalmente na região

do viśıvel. Para avermelhamentos grandes, utilizar um único valor para a razão Aλ/AV ,

onde λ é um dada banda fotométrica, não é mais tão adequado. Para corrigir esse efeito,

utiliza-se duas isócronas de PARSEC8 (que incluem o efeito em suas simulações), uma com

E(B − V ) = 0.00 e outra com E(B − V ) = 0.50 (valor máximo para os GCs da amostra).

Para obter as relações Aλ/AV , a cada ponto em comum das isócronas são medidas as

8 stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd

stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd
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diferenças em magnitude entre elas, em função de Teff . Para mais detalhes e um exemplo

com os filtros do HST mF435W e mF625W e nos filtros J e KS do GSAOI, ver Kerber et al.

(2018, 2019).
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Caṕıtulo 4

Resultados e discussão

4.1 Separação das múltiplas populações estelares

Como apresentado no Caṕıtulo 3, a separação das múltiplas populações (MPs) foi feita

separadamente para as estrelas do RGB, SGB e MS. Portanto, o primeiro passo do processo

foi fazer a divisão cuidadosa dessas três fases evolutivas, excluindo também estrelas do HB

(usando um quadrilátero com vértices móveis), e estrelas retardatárias azuis, binárias ou de

campo (com linha fiducial) que restaram após a descontaminação por movimento próprio.

A Figura 4.1 mostra os CMDs mF814W vs. mF275W−mF814W com a seleção das estrelas do
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Figura 4.1: CMDs de NGC 6637 mostrando a seleção de estrelas para cada estágio evolutivo

(HB no painel esquerdo; MS, SGB e RGB no painel central) e a remoção de estrelas espúrias

(estrelas retardatárias azuis, binárias ou de campo) no painel direito.
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Figura 4.2: Resultados da separação das MPs para as estrelas do RGB, SGB e MS do aglo-

merado NGC 6304, respectivamente. Nos três painéis, as estrelas e a gaussiana em vermelho

se referem à primeira geração (1G) e as estrelas e a gaussiana em azul à segunda geração (2G).

Os histogramas apresentam a distribuição de estrelas na direção perpendicular à separação

das MPs. No caso da MS, em que o número de estrelas é tão grande que não se observa um

padrão visual para as duas gerações, foram colocados gráficos de contorno para mapear sua

distribuição.

HB (painel esquerdo), a divisão entre o RGB, SGB e MS (painel central), e a aplicação da

linha fiducial para excluir as estrelas espúrias (painel direito).

As estrelas do RGB e MS foram submetidas a uma adaptação dos mapas cromossomiais

de Milone et al. (2015, 2017), como mostrado na subseção 3.1.1. Já as estrelas do SGB, por

não apresentarem uma distribuição horizontal no CMD, são colocadas no diagrama cor-cor

mF336W−mF438W vs. mF275W−mF336W, segundo adaptação aos métodos de Nardiello et al.

(2015, subseção 3.1.2). Essas adaptações foram eficientes na separação das MPs em todos

os sete GCs da amostra, deixando evidente a bimodalidade no histograma e na distribuição

de estrelas no plano analisado. As Figuras 4.2–4.4 mostram os resultados da separação das

MPs nos três estágios evolutivos para os GCs do Bojo moderadamente ricos em metais, as

Figuras 4.5–4.7 para os pobres em metais e a Figura 4.8 para NGC 6362.

Milone et al. (2017, Artigo IX) classificam os GCs analisados em duas categorias: tipo-I

para os mapas cromossomiais com uma clara separação em 1G e 2G; e tipo-II para aqueles

em que a separação não é tão clara. Os sete GCs da amostra são classificados no Artigo IX

como do tipo-I, o que é confirmado neste trabalho. Apesar disso, NGC 6304 (Figura 4.2) é

indicado como amb́ıguo, pois a distribuição de estrelas é uniforme e não segue um padrão

bimodal. No Artigo IX, NGC 5927 e NGC 6441 também são classificados como amb́ıguos.

Isso se deve principalmente ao alto avermelhamento e, no caso de NGC 6304, ao acúmulo

de estrelas (crowding) na região mais central do Bojo. Nesses casos, uma melhor separação

pode ser posśıvel aplicando outros filtros (p. ex. NGC 6441, Bellini et al., 2013).
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Figura 4.3: O mesmo que a Figura 4.2, porém para o aglomerado NGC 6624.
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Figura 4.4: O mesmo que a Figura 4.2, porém para o aglomerado NGC 6637.

A Tabela 4.1 mostra a fração de estrelas 1G sobre o número total (N1G/NTOT), exclu-

sivamente para o RGB, com o número de estrelas do RGB analisadas, deste trabalho e do

Artigo IX. Apesar de ser um caso amb́ıguo, é mantida a fração estimada para NGC 6304.

São inclúıdas novamente a massa (Gnedin e Ostriker, 1997) e magnitude absoluta (Harris,

1996, edição de 2010) dos GCs, pois a massa e consequentemente também MV parecem

ter uma correlação com N1G/NTOT (ver Figura 4.9).

Tabela 4.1 - Resultado para as frações de estrelas da primeira geração N1G/NTOT e número

de estrelas analisadas no RGB deste trabalho e de Milone et al. (2017).

Nome MV Massa Este trabalho Milone et al. (2017)

(mag) (105M�) NRGB N1G/NTOT NRGB N1G/NTOT

NGC 6304 −7.30 1.93 540 0.304± 0.118 602 —

NGC 6624 −7.49 3.32 497 0.314± 0.089 594 0.279± 0.020

NGC 6637 −7.64 3.44 832 0.436± 0.055 862 0.425± 0.017

NGC 6652 −6.66 2.59 333 0.346± 0.063 340 0.344± 0.026

NGC 6717 −5.66 1.23 115 0.591± 0.077 102 0.637± 0.039

NGC 6723 −7.83 3.74 650 0.395± 0.055 695 0.363± 0.017

NGC 6362 −6.95 1.17 224 0.616± 0.077 233 0.574± 0.035
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Figura 4.5: O mesmo que a Figura 4.2, porém para o aglomerado NGC 6652.
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Figura 4.6: O mesmo que a Figura 4.2, porém para o aglomerado NGC 6717.
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Figura 4.7: O mesmo que a Figura 4.2, porém para o aglomerado NGC 6723.
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Figura 4.8: O mesmo que a Figura 4.2, porém para o aglomerado do Halo interno NGC 6362.
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Figura 4.9: Relação entre a fração de estrelas 1G em função da massa (painel esquerdo) e da

magnitude absoluta (painel direito), com os resultados para os sete aglomerados da amostra.

Apesar de as correlações não serem tão bem definidas, a massa apresenta uma anticorrelação

e MV uma correlação com a fração N1G/NTOT

.

Os valores de N1G/NTOT derivados neste trabalho estão em conformidade com os resul-

tados do Artigo IX. O número de estrelas analisadas no RGB é um pouco diferente, devido

à exclusão das estrelas residuais com a linha fiducial e também às diferenças na magnitude

exata em que é feita a divisão entre RGB e SGB (Figura 4.1). Neste trabalho, assumiu-se

essa divisão como o ponto em que a inclinação do RGB começa a diminuir, enquanto que

a divisão entre SGB e MS é o ponto de turnoff (MSTO).

A Figura 4.9 mostra a relação entre a fração de estrelas N1G/NTOT com a massa e

a magnitude absoluta para os 7 GCs analisados neste trabalho. Já a figura 4.10 mostra

essas mesmas relações mas para os 57 GCs do projeto GO-13297, segundo Milone et al.

(2017). A partir da análise de relações univariadas entre os valores derivados e vários

parâmetros globais dos aglomerados (e.g. idade, [Fe/H], E(B − V ), MV, RGC, densidade

estelar central), o Artigo IX calcula o coeficiente de correlação de classificação de Spearman

r para buscar posśıveis correlações entre eles. Detecta-se uma forte correlação (r > 0.70,

em que quanto mais próximo 1 ou -1 significa uma maior correlação ou anti-correlação)

entre a fração N1G/NTOT e a magnitude absoluta e o brilho superficial central µV; e uma

forte anticorrelação entre N1G/NTOT e a massa do aglomerado.

A amostra analisada neste trabalho, composta apenas por GCs do Bojo (e NGC 6362), é

bem menor que a do Artigo IX e não nos permite fazer uma análise tão robusta estatistica-

mente. No entanto, analisando a Tabela 4.1, é posśıvel observar alguns padrões: (i) os dois
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Figura 4.10: As mesmas correlações mostradas na Figura 4.9, porém para todos os 57 GCs

da amostra observada no programa GO-13297. O eixo-x do quadro da esquerda está com a

escala invertida em relação à Figura 4.9. Extráıdo de Milone et al. (2017).

.

GCs menos massivos (NGC 6717 e NGC 6362) apresentam os maiores N1G/NTOT; (ii) nos

5 GCs restantes, observa-se uma correlação entre N1G/NTOT e a massa: p. ex. NGC 6723

é mais massivo e mesmo assim possui uma maior fração de estrelas 1G do que NGC 6652;

(iii) dois dos três GCs moderadamente ricos em metais (NGC 6304 e NGC 6624) são os

dois GCs com menor N1G/NTOT de toda a amostra. Apesar desses padrões, só uma melhor

amostragem dos GCs do Bojo poderia de fato confirmá-los.

A Figura 4.11 apresenta três combinações de CMD do aglomerado NGC 6637, todas com

a mesma magnitude (mF336W), com a diferenciação entre as estrelas da primeira e segunda

gerações. As cores são dispostas de maneira que a pseudo-cor CF275W,F336W,F438W do painel

esquerdo é o resultado da subtração das outras duas cores: como essas cores mostram a 1G

e 2G invertidas, a subtração de uma pela outra maximiza a separação das MPs. Mesmo no

caso de NGC 6304 (Figura 4.2), essa combinação de três CMDs mostra uma boa separação

das MPs. Analisando os resultados como um todo e sua compatibilidade com o Artigo IX,

é posśıvel afirmar que o primeiro objetivo deste trabalho foi alcançado, ou seja, a separação

nos três estágios evolutivos foi bem sucedida e será posśıvel executar os ajustes de isócrona

separadamente para cada geração.
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Figura 4.11: Combinação de três diagramas com a separação das múltiplas populações de

NGC 6637, com a mesma magnitude e as cores relacionadas à pseudo-cor CF275W,F336W,F438W.

As cores dos CMDs central e direito subtráıdas correspondem à pseudo-cor do CMD da

esquerda. A separação fornece bons resultados desde a MS até o RGB, mas a separação no

SGB chama mais atenção pela superposição das gerações.

4.2 Ajuste de isócronas via inferência Bayesiana

Esta Seção engloba os resultados do ajuste de isócronas tanto para populações simples

(SSPs) como para as respectivas múltiplas populações (MPs), contendo portanto a resposta

aos dois grandes objetivos deste trabalho: verificar se há (e quantificar) uma diferença em

idades entre as populações rica e pobre em metais de GCs do Bojo e ainda entre as MPs

detectadas na Seção 4.1. Detalhes sobre o método adotado, o teorema de Bayes ou o código

SIRIUS podem ser consultados na Seção 3.2.

4.2.1 Testes de sanidade com CMDs sintéticos

Um diagrama cor-magnitude (CMD) sintético é aquele simulado diretamente a partir de

um modelo de evolução estelar, adotando uma função de massa inicial e fração de binárias,

com o intuito de reproduzir precisamente a distribuição real das estrelas em um CMD

observado. O CMD sintético é totalmente independente das observações ou de calibrações

fotométricas, dependendo exclusivamente do modelo adotado. Isso faz dele um ótimo teste
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de sanidade para o método de ajuste de isócronas, uma vez que um aglomerado com os

parâmetros t́ıpicos dos GCs da amostra pode ser simulado e o ajuste de isócronas deve

retornar exatamente esses valores, dentro das incertezas. Caso os parâmetros não sejam

recuperados, é muito provável que haja algum erro sistemático ou no próprio cálculo da

verossimilhança.

Os ingredientes para gerar um CMD sintético como uma SSP composta por estrelas

de mesma idade e [Fe/H] são, na ordem: adotar um modelo de evolução estelar adequado,

selecionando a idade e metalicidade ([Fe/H] ou Z1) desejadas; deslocá-lo em (m −M)0 e

E(B − V ); gerar uma determinada quantidade de estrelas segundo a IMF, a fração em

massa de binárias e sua razão de distribuição em massa; e, por fim, espalhar as estrelas

em cor e magnitude respeitando a relação derivada entre magnitude e erros fotométricos

(Figura 3.7). As isócronas escolhidas neste trabalho para gerar os CMDs sintéticos são as

de DSED (Dotter et al., 2008), uma vez que incluem os efeitos de difusão atômica e não

necessitam de uma correção sistemática das idades.

Os CMDs sintéticos gerados pelo código SIRIUS para o aglomerado do Bojo HP 1 foram

extensamente reformulados e testados (Kerber et al., 2019). Já para os GCs com dados

do HST, os CMDs sintéticos foram gerados (incluindo para as múltiplas populações) mas

ainda não foram testados para checar se os parâmetros de entrada seriam recuperados.

No entanto, desde que a ferramenta e os parâmetros para gerar o CMD sintético sejam

os mesmos, e as incertezas fotométricas (inclúıdas na função de verossimilhança) sejam

coerentes com as observações, o teste de sanidade com o HP 1 é suficiente para atestar a

eficiência do SIRIUS independentemente do sistema fotométrico adotado.

A Figura 4.12 mostra o CMD KS vs. J−KS de HP 1, observado com o GeMS+GSAOI

(imageador de óptica adaptativa do telescópio Gemini Sul), o CMD sintético gerado com

uma isócrona de DSED (12.5 Gyr, [Fe/H] = −1.06, E(B−V ) = 1.15 e (m−M)0 = 14.05)

e o resultado do SIRIUS para esse CMD sintético. O CMD sintético foi gerado utilizando a

IMF de Salpeter (dN/dm ∝ m−2.35; Salpeter, 1955), uma fração de binárias de 30% e uma

razão de massa mı́nima entre as binárias de 70% (ou seja, a massa da estrela secundária

é maior que 70% da massa da estrela primária). O corner plot no painel direito mostra

que os parâmetros de entrada foram recuperados dentro das incertezas, e as curvas de

ńıvel evidenciam uma fraca anticorrelação (esperada) da idade com [Fe/H] e (m−M)0. A

1 Para [α/Fe] = 0, temos [Fe/H] = log
(

Z/X
Z�/X�

)
ou logZ ≈ 0.977 · [Fe/H]− 1.699 (Bertelli et al., 1994).
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Figura 4.12: Resultado do ajuste de isócronas sobre o CMD sintético em KS vs. J − KS.

Os dados reais (painel esquerdo) e o o diagrama sintético gerado com uma isócrona de DSED

(painel central) são muito similares. Os resultados são bem coerentes com os parâmetros de

entrada (12.5 Gyr, [Fe/H] = −1.06, E(B − V ) = 1.15 e (m−M)0 = 14.05).
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Figura 4.13: Diagramas cor-magnitude mF606W vs. mF438W−mF606W observado e sintético,

gerado para NGC 6717. O vetor avermelhamento corresponde a um E(B − V ) = 0.20.

Figura 4.12 foi extráıda de Kerber et al. (2019, Apêndice B.2).

A Figura 4.13 mostra os CMDs mF606W vs. mF438W − mF606W observado e sintético

do aglomerado moderadamente pobre em metais NGC 6717, o GC menos massivo e com

maior N1G/NTOT da amostra do Bojo. A distribuição de estrelas na sequência principal,

ramo de subgigantes e ramo de gigantes vermelhas é semelhante nos dois CMDs, inclusive a

sequência de binárias. O ramo horizontal não foi simulado nos CMDs sintéticos, apesar de

ser fact́ıvel com as isócronas de BaSTI, pois essas estrelas não são utilizadas no ajuste de

isócronas deste trabalho, apesar de ser posśıvel utilizar essas estrelas como um v́ınculo para
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as distâncias. O resultado com os CMDs sintéticos de HP 1, obtidos também com isócronas

de BaSTI e em outra combinação de filtros, demonstram que a abordagem Bayesiana

aplicada no SIRIUS é capaz de determinar precisamente os parâmetros de interesse.

4.2.2 Ajuste de isócronas considerando uma população simples

Além dos trabalhos listados na Seção 2.2, os quais não incluem uma determinação pre-

cisa da idade dos GCs, três importantes artigos derivam as idades para vários aglomerados,

com dados do HST: Dotter et al. (2010) e VandenBerg et al. (2013), utilizando os dados

do programa GO-10775 (PI A. Sarajedini), e Wagner-Kaiser et al. (2016) com dados preli-

minares do programa GO-13297. Os resultados desses artigos são colocados na Tabela 4.2,

para serem comparados com os resultados obtidos com o SIRIUS. Com os resultados de

idades para 60 GCs, Dotter et al. (2010) concluem que os GCs pobres em metais do Bojo

e com ramo horizontal azul (BHB) estão entre os GCs mais velhos da Galáxia, colocando

a idade como o segundo parâmetro de influência na morfologia do HB.

Apesar de Wagner-Kaiser et al. (2016) utilizarem dados do programa GO-13297 e apli-

carem métodos Bayesianos, adotam um único modelo de evolução estelar (DSED), com

[α/Fe] = 0.0 (em escala solar), em CMDs compostos por filtros ultravioleta, onde a dis-

persão de estrelas não é devida unicamente aos erros fotométricos, mas também às di-

ferenças nas abundâncias de elementos CNO (não inclúıdas nos modelos). Além disso,

parece haver algum problema no método Bayesiano adotado, pois são obtidas incertezas

praticamente nulas para todos os parâmetros (e.g. σAGE ∼ 0.04 Gyr e σ(m−M)0 ∼ 0.003) e

principalmente abundâncias em He (Y ) maiores que 0.40 para as estrelas 2G, em desacordo

com os resultados desta colaboração (Lagioia et al., 2018; Milone et al., 2018).

No presente trabalho, o espaço de parâmetros quadridimensional foi explorado res-

peitando os seguintes limites: (i) idades entre 10 e 15 Gyr, com passos de 0.1 Gyr; (ii)

metalicidades centradas no valor obtido com espectroscopia de alta-resolução (Tabela 2.2)

permitindo 0.15 dex acima e abaixo, com passos de 0.01 dex; (iii) módulo de distância ab-

soluto com 45 passos de 0.01; e (iv) avermelhamento E(B − V ) com 45 passos de 0.005.

Exceções para o valor central de [Fe/H] são: NGC 6717 que não possui [Fe/H] obtida em

alta-resolução, NGC 6304 e NGC 6652, cuja [Fe/H] é derivada por Conroy et al. (2018) a

partir de espectros integrados. Para esses três casos, o valor central adotado é a média

entre os valores de Harris (1996), Carretta et al. (2009) e Conroy et al. (2018).
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Tabela 4.2 - Resultados de artigos com ajuste de isócronas de uma grande amostra de GCs:

Dotter et al. (2010, D10), VandenBerg et al. (2013, VdB13); Wagner-Kaiser et al. (2016,

WK16). Dos parâmetros colocados na tabela, apenas a idade é um parâmetro livre.

Nome [Fe/H] [α/Fe] Idade (Gyr) Ref.

NGC 6304 −0.50 0.2 12.75± 0.75 D10

−0.37 0.22 11.25± 0.38 VdB13

NGC 6624 −0.50 0.0 13.00± 0.55 D10

−0.42 0.25 11.25± 0.50 VdB13

−0.70 — 9.065+0.062
−0.046 WK16

NGC 6637 −0.70 0.2 12.50± 0.75 D10

(M69) −0.59 0.35 11.00± 0.38 VdB13

−0.78 — 9.622+0.063
−0.050 WK16

NGC 6652 −0.75 0.2 13.25± 0.50 D10

−0.76 0.46 11.25± 0.25 VdB13

−1.10 — 14.999+0.001
−0.002 WK16

NGC 6717 −1.10 0.2 13.00± 0.75 D10

(Pal 9) −1.26 — 12.50± 0.50 VdB13

−1.26 — 11.526+0.047
−0.030 WK16

NGC 6723 −1.00 0.2 12.75± 0.50 D10

−1.10 — 12.50± 0.25 VdB13

NGC 6362 −1.10 0.4 12.50± 0.50 D10

−1.07 0.35 12.50± 0.25 VdB13

−1.17 — 12.818+0.033
−0.039 WK16

Foram aplicadas isócronas de BaSTI e DSED no CMD mF606W vs. mF438W −mF606W,

aproximadamente um V vs. B − V . As cadeias de Markov foram executadas utilizando

100 caminhantes e 100 passos, combinando 10 conjuntos de cadeias independentes, o que

é equivalente a 100 caminhantes e 1000 passos, fazendo com que as distribuições de proba-

bilidade posteriores se aproximem mais de uma distribuição normal. Os resultados com as

isócronas de BaSTI passaram por uma correção de ∆Age= −0.77 Gyr, ∆E(B−V ) = −0.04

e ∆(m−M)0 = 0.21, de acordo com a subseção 3.2.4, por não inclúırem os efeitos de difusão

atômica nas simulações, sendo aqui então chamadas de BaSTI*.

A Tabela 4.3 apresenta os resultados obtidos com DSED e BaSTI*, no CMD mF606W

vs. mF438W −mF606W. Pode-se observar que os valores dos dois modelos são compat́ıveis

feita a correção BaSTI*, o que mostra que essa correção é válida e muito importante para
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não gerar uma divergência tão grande entre os dois modelos. As metalicidades obtidas

também não fugiram muito do valor central.

Tabela 4.3 - Resultados do ajuste de isócronas adotando o aglomerado como uma população

simples, com a idade, [Fe/H], (m−M)0 e E(B−V ) como parâmetros livres. Tabela extráıda

de Oliveira et al., em preparação (Apêndice B.4). A linha BaSTI* corresponde ao ajuste com

isócronas de BaSTI, corrigido por ∆Age = −0.77 Gyr, ∆E(B−V ) = 0.04 e ∆(m−M)0 = 0.21.

Nome Modelo Idade (Gyr) [Fe/H] (m−M)0 d� (kpc) E(B − V )

NGC 6304 DSED 12.06+0.38
−0.41 −0.49+0.05

−0.05 14.20+0.04
−0.05 6.92+0.13

−0.16 0.40+0.02
−0.03

BaSTI* 11.66+0.60
−0.46 −0.50+0.06

−0.06 14.15+0.05
−0.04 6.76+0.16

−0.12 0.43+0.03
−0.03

NGC 6624 DSED 12.75+0.39
−0.34 −0.72+0.02

−0.04 14.82+0.02
−0.07 9.20+0.09

−0.29 0.17+0.02
−0.02

BaSTI* 12.67+0.52
−0.58 −0.65+0.04

−0.06 14.78+0.06
−0.03 9.04+0.25

−0.13 0.17+0.02
−0.02

NGC 6637 DSED 12.44+0.23
−0.21 −0.77+0.06

−0.07 14.98+0.03
−0.03 9.91+0.14

−0.14 0.08+0.02
−0.02

(M69) BaSTI* 12.37+0.33
−0.35 −0.77+0.06

−0.07 14.94+0.05
−0.04 9.73+0.22

−0.18 0.10+0.02
−0.02

NGC 6652 DSED 12.03+0.36
−0.48 −0.86+0.05

−0.06 15.07+0.05
−0.04 10.33+0.24

−0.19 0.06+0.02
−0.03

BaSTI* 11.80+0.34
−0.30 −0.84+0.05

−0.02 15.09+0.03
−0.03 10.42+0.15

−0.15 0.06+0.01
−0.02

NGC 6717 DSED 12.91+0.16
−0.26 −1.25+0.04

−0.04 14.44+0.03
−0.02 7.73+0.10

−0.07 0.18+0.01
−0.02

(Pal 9) BaSTI* 13.37+0.33
−0.60 −1.24+0.06

−0.06 14.44+0.05
−0.03 7.73+0.18

−0.11 0.17+0.02
−0.02

NGC 6723 DSED 12.53+0.24
−0.24 −1.16+0.05

−0.03 14.74+0.02
−0.03 8.87+0.08

−0.12 0.02+0.02
−0.02

BaSTI* 13.01+0.29
−0.37 −1.16+0.05

−0.05 14.73+0.03
−0.03 8.83+0.12

−0.12 0.01+0.02
−0.02

NGC 6362 DSED 12.80+0.25
−0.37 −1.11+0.05

−0.02 14.63+0.03
−0.04 8.43+0.12

−0.15 0.00+0.02
−0.02

BaSTI* 12.96+0.39
−0.54 −1.08+0.03

−0.05 14.62+0.04
−0.03 8.39+0.16

−0.11 0.00+0.02
−0.01

As sete figuras seguintes mostram o CMD com a isócrona da solução central sobreposta

nas estrelas do aglomerado, juntamente com o corner plot das cadeias de Markov geradas

mostrando a projeção uni e bidimensional da distribuição posterior de probabilidade no

espaço de parâmetros. As Figuras 4.14–4.16 mostram os resultados com as isócronas de

DSED para os três GCs do Bojo moderadamente ricos em metais da amostra (NGC 6304,

NGC 6624 e NGC 6637); as Figuras 4.17–4.19 mostram os resultados para os três GCs

moderadamente pobres em metais (NGC 6652, NGC 6717 e NGC 6723); e a Figura 4.20

mostra o resultado para o aglomerado do Halo interno NGC 6362. Os resultados com

isócronas de BaSTI são colocados no Apêndice A, respeitando a mesma ordem das isócronas

de DSED e das tabelas anteriores.

Alguns resultados chamam a atenção: (i) os GCs com menor idade foram NGC 6304 (o

aglomerado mais próximo ao centro Galáctico e com maior avermelhamento da amostra) e
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NGC 6652 (que, apesar de ser moderadamente pobre em metais, possui um HB vermelho);

(ii) os GCs com maior idade foram NGC 6717 e NGC 6362, ambos com ∼ 13 Gyr, que

são também os aglomerados menos massivos e com maior fração N1G/NTOT (Seção 4.1);

(iii) os três aglomerados restantes (NGC 6624, NGC 6637 e NGC 6723) possuem idades

intermediárias, de aproximadamente 12.5 Gyr.

Acredita-se que os aglomerados moderadamente pobres em metais do Bojo (enriqueci-

dos em elementos-α) com um ramo horizontal azul estejam entre os GCs mais antigos da

Galáxia (Barbuy et al., 2018; Kerber et al., 2018, 2019) juntamente com os GCs pobres

em metais do Halo, com idades maiores que 12.5 Gyr. Os GCs moderadamente ricos em

metais do Bojo, por outro lado, seriam 0.5− 1.0 Gyr mais jovens que essa população mais

velha. O grande intervalo de metalicidades coberto pelos GCs da presente amostra e as

determinações precisas de idades permitem que essa relação seja examinada. A Figura 4.21
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Figura 4.14: Resultado do ajuste de isócronas de DSED considerando uma população simples,

para o aglomerado NGC 6304, cuja solução retornou o maior E(B−V ) da amostra e a menor

idade (com o aglomerado NGC 6652). (Esquerda:) Diagrama cor magnitude mF606W vs.

mF438W −mF606W com a isócrona dos parâmetros centrais da solução. Os pontos pretos são

as estrelas que foram utilizadas no ajuste e os cinza são aquelas que foram desconsideradas

na seleção de estrelas (ver subseção 3.2.3). (Direita:) Corner plots mostrando a distribuição

de probabilidades dos quatro parâmetros livres e a correlação entre eles. No canto superior

direito, estão os valores centrais com as incertezas da solução.
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Figura 4.15: O mesmo que a Figura 4.14, porém para o aglomerado NGC 6624.
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Figura 4.16: O mesmo que a Figura 4.14, porém para o aglomerado NGC 6637.
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Figura 4.17: O mesmo que a Figura 4.14, porém para o aglomerado NGC 6652. Esse aglome-

rado, apesar de ser da amostra moderadamente pobre em metais, possui um ramo horizontal

que se resume a um red clump, o que justifica a sua idade mais baixa.
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Figura 4.18: O mesmo que a Figura 4.14, porém para o aglomerado NGC 6717.
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Figura 4.19: O mesmo que a Figura 4.14, porém para o aglomerado NGC 6723.
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Figura 4.20: O mesmo que a Figura 4.14, porém para o aglomerado NGC 6362.
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Figura 4.21: Relação entre idade e metalicidade com os resultados obtidos neste trabalho e em

Kerber et al. (2019) para HP 1. Em todos os casos, a incerteza colocada em [Fe/H] é o espaço

explorado nesse parâmetro no ajuste de isócronas, de 0.15 dex em torno do valor central. Os

pontos vermelhos representam os GCs do Bojo ricos em metais, os azuis representam os GCs

do Bojo pobres em metais e os cinza são os utilizados como referência (NGC 6362 e HP 1).

mostra a distribuição da média das idades derivadas com os dois modelos em função da

[Fe/H] utilizada como central.

A comparação entre as populações moderadamente ricas e pobres em metais da presente

amostra (Figura 4.21) fortalece as hipóteses de que os GCs com HB azul estão entre os

GCs mais velhos da Galáxia (NGC 6717, NGC 6723 e HP 1) e que os GCs moderadamente

ricos são ligeiramente mais jovens. Kerber et al. (2019) deriva uma idade de 12.8±0.9 Gyr

para o aglomerado do Bojo, utilizando observações com óptica adaptativa no infravermelho

próximo. Apesar de pertencer ao grupo dos GCs pobres em metais do Bojo, o aglomerado

NGC 6652 aparece com ∼ 12 Gyr, afastado dos outros GCs de seu grupo. Isso pode ser

explicado pelo fato de ele não conter um ramo horizontal azul, mas sim um HB vermelho

dominado por um red clump, t́ıpico da amostra de GCs ricos em metais.
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4.2.3 RR Lyrae: restrição nas distâncias e abundância em He

As estrelas RR Lyrae são estrelas variáveis pulsantes, evolúıdas e com baixa [Fe/H], e

estão presentes em populações estelares velhas em sua maioria do Halo e Disco espesso,

principalmente em GCs. Elas pertencem à População II (Seção 1.2) e ao tipo espectral

A ou F, e possuem massa de ∼ 0.5M� atualmente, mas possúıam uma massa superior

quando estavam na fase de gigante vermelha (∼ 0.8M�), tendo ejetado massa durante

essa evolução. O termo “RR Lyrae”, adotado a partir de 1958 (Smith, 1995) para as

estrelas que eram chamadas anteriormente “variáveis de aglomerados”, se deve à estrela

de campo protótipo desse tipo de variável, localizada na constelação de Lyra.

As RR Lyrae, como todas as estrelas presentes no ramo horizontal, queimam He no

núcleo, o qual é cercado por uma camada que realiza fusão de hidrogênio. Elas se subdi-

videm em RR0 (ou RRab) e RR1 (RRc) segundo a classificação de Bailey (1902), baseada

no formato de suas curvas de luz. O processo responsável pela pulsações radiais que geram

a variação de brilho em todos os tipos de variáveis pulsantes (Figura 4.22) é chamado de

mecanismo κ, onde κ se refere à opacidade radiativa da atmosfera estelar. Esse mecanismo

ocorre em estrelas que a opacidade aumenta com a temperatura, o que torna a atmosfera

instável frente a pulsações, ou seja, variações no raio por meio do deslocamento das cama-

das na atmosfera. O painel esquerdo da Figura 4.22 mostra um resumo2 das categorias de

estrelas variáveis, diferenciando os grupos de fatores internos e externos.

A variação de brilho das RR Lyrae apresentam peŕıodos entre 0.05 e 1.20 dias, com

amplitudes entre 0.3 e 2 magnitudes no viśıvel. No diagrama HR, a localização das variáveis

pulsantes de curto peŕıodo é chamada faixa de instabilidade, mostrada no painel direito3

da Figura 4.22). A faixa de instabilidade divide o ramo horizontal ao meio, com as estrelas

do HB vermelho (RHB) à direita e as do HB azul (BHB) à esquerda. Por este motivo, os

GCs com RHB (red clump) em geral não têm uma amostra grande de estrelas RR Lyrae,

pois são ricos em metais, enquanto que aqueles com BHB (pobres em metais) apresentam

amostras maiores pois o HB atravessa a faixa de instabilidade.

A luminosidade intŕınseca das RR Lyrae, assim como a de outras estrelas variáveis, é

bem determinada, o que faz delas velas padrão ideais na determinação de distâncias. Neste

trabalho, a distância fornecida pelas estrelas RR Lyrae é usada como uma limitação para

2 http://www.astro.caltech.edu/~jlc/ay101 fall2015/ay101 asteroseismology 25nov2015.pdf
3 en.wikipedia.org/wiki/Instability strip#/media/File:HR-diag-instability-strip.svg

http://www.astro.caltech.edu/~jlc/ay101_fall2015/ay101_asteroseismology_25nov2015.pdf
en.wikipedia.org/wiki/Instability_strip#/media/File:HR-diag-instability-strip.svg
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Figura 4.22: (Esquerda:) Diagrama com resumo dos tipos de estrelas variáveis, classificando-

as em grupos (fatores internos ou externos) e classes, em que as estrelas RR Lyrae e Cefeidas

são classificadas como estrelas pulsantes. (Direita:) Diagrama HR com as fases evolutivas e a

faixa de instabilidade de estrelas variáveis em destaque. As RR Lyrae se localizam na borda

mais quente da faixa de instabilidade (tipo espectral A ou F), enquanto as Cefeidas são mais

espalhadas. As variáveis de longo peŕıodo (Mira) ficam localizadas mais à direita da faixa de

instabilidade, no tipo espectral M. Créditos: Rursus (2007).

a derivação da distância via ajuste de isócronas, mas futuramente será colocada como um

prior no código SIRIUS).

Explorando os catálogos de Clement et al. (2001) e os campos do Bojo na base de dados

Collection of Variable Stars (CVS) do Optical Gravitational Lensing Experiment (OGLE;

Soszyński et al., 2014), foram detectadas as RR Lyrae na direção dos GCs da amostra.

Apenas quatro dos sete GCs retornaram uma amostra razoável de RR Lyrae, enquanto os

outros três (NGC 6624, NGC 6637 e NGC 6717) tiveram que ser exclúıdos dessa análise. A

Figura 4.23 apresenta o gráfico de magnitude média das RR Lyrae em função do peŕıodo

para os GCs com mais de 3 RR Lyrae. A média e o desvio padrão das magnitudes médias

são calculadas e colocadas em linhas preta e cinza no gráfico. Para a remoção das prováveis

RR Lyrae de campo, aplicou-se a técnica iterativa de σ-clipping em 2.5σ, que consiste em

calcular iterativamente a mediana da distribuição e remover as estrelas localizadas fora de

2.5σ, até alcançar um equiĺıbrio.

Utilizando a calibração emṕırica para a relação MV−[Fe/H] de Gaia Collaboration et al.

(2017), é posśıvel predizer a magnitude absoluta MV para uma determinada metalicidade.

Tendo calculado a média das magnitudes aparentes 〈V 〉 das RR Lyrae, é posśıvel utilizar

a magnitude absoluta MV para calcular o módulo de distância aparente, com (m−M)V =
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Figura 4.23: Gráfico da magnitude aparente média (〈V 〉 ou 〈B〉) das RR Lyrae em função

do peŕıodo, para os quatro GCs com uma amostra razoável de RR Lyrae. A média e o desvio

padrão em magnitude são representados pelas linhas tracejadas preta e cinza. As RR Lyrae

do tipo RR0, com peŕıodo abaixo de 0.4 dias, são marcadas em azul, e as do tipo RR1 em

vermelho. As estrelas em cinza foram exclúıdas por meio de um σ-clipping de 2.5σ.

〈V〉 −MV. Segundo a calibração emṕırica de Gaia Collaboration et al. (2017), a relação

MV − [Fe/H] é dada por:

MV = 0.214 · [Fe/H] + 0.88+0.04
−0.06 (4.1)

Em um gráfico 〈V〉 vs. (m−M)V, a intersecção da reta horizontal (média das magni-

tudes médias das RR Lyrae) com a reta decrescente da calibração emṕırica do Gaia (MV)

e suas incertezas, resulta no módulo de distância aparente (m −M)V, com as incertezas

correspondentes. NGC 6652, cujas RR Lyrae possuem apenas a magnitude 〈B〉 (Clement

et al., 2001), precisou ser exclúıdo da análise, uma vez que Gaia Collaboration et al. (2017)

fornecem apenas as calibrações para MV e MKS
. A Figura 4.24 apresenta os gráficos com

as magnitudes aparentes esperadas segundo as RR Lyrae e a calibração emṕırica, para os

aglomerados NGC 6304, NGC 6362 e NGC 6723.

Os resultados dessa análise, resumidos na Tabela 4.4, indicam boa concordância entre

os valores de distância obtidos nos ajustes de isócrona (subseção 4.2.2) e os obtidos na

análise das RR Lyrae para NGC 6362 e NGC 6723. Para os GCs restantes, dois deles

da amostra de GCs ricos em metais do Bojo, essa comparação não pôde ser feita por

estat́ısticas baixas. Nosso grupo, em projeto liderado pelo Prof. Dr. Leandro Kerber, tem
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Figura 4.24: Gráficos 〈V〉 vs. (m−M)V com o cruzamento da média das magnitude médias

das RR Lyrae (Clement et al., 2001; Soszyński et al., 2014) com a calibração emṕırica de

Gaia Collaboration et al. (2017). A intersecção dessas retas e suas incertezas fornecem o

módulo de distância aparente (m−M)V para NGC 6304, NGC 6362 e NGC 6723, que podem

ser comparados com os valores obtidos no ajuste de isócronas (Tabela 4.4).

realizado projetos de observação para obtenção cont́ınua de fotometria nos filtros BVI de

GCs do Bojo, em busca de RR Lyrae, com o telescópio SOAR (com óptica adaptativa)

e o telescópio de 60 cm do OPD. A análise de várias séries de imagens com condições de

observação e calibrações semelhantes, permite selecionar as estrelas com brilho variável

(Salinas et al., 2016) e obter suas curvas de luz.

4.2.4 Ajuste de isócronas para as múltiplas populações

O ajuste de isócronas com o SIRIUS, considerando as múltiplas populações encontradas,

foi executado no CMD mF606W vs. mF438W−mF606W apenas com isócronas DSED (Dotter

et al., 2008), fixando a metalicidade, módulo de distância e avermelhamento (que devem

ser iguais entre as MPs de um mesmo aglomerado), e mantendo a idade como o único

parâmetro livre. Apesar de a variação máxima em He para alguns aglomerados da amostra

alcançar ∼ 0.025 (o que levaria Y de 0.245 para 0.270 – Milone et al., 2018), adotamos

apenas isócronas com He canônico, por enquanto. Antes de o artigo com estes resultados

(Oliveira et al., em preparação – Apêndice B.4) ser submetido, ainda serão feitos testes
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Tabela 4.4 - Resultado da análise das estrelas RR Lyrae utilizando a calibração de Gaia

Collaboration et al. (2017) a qual, adotada a metalicidade do ajuste de isócronas, fornece o

módulo de distância aparente (m −M)V. Esse resultado pode ser comparado com o obtido

no ajuste de isócronas, nas duas últimas colunas da tabela.

Nome NRRL 〈V 〉 [Fe/H] RRL analysis Isochrone fitting

NGC 6304 16 16.842± 0.098 −0.50± 0.15 16.069+0.166
−0.147 15.44+0.07

−0.11

NGC 6362 29 15.279± 0.007 −1.05± 0.15 14.624+0.075
−0.058 14.63+0.07

−0.07

NGC 6723 39 15.452± 0.011 −1.10± 0.15 14.808+0.079
−0.063 14.80+0.07

−0.07

com a variação de He e com a sensibilidade dos parâmetros que foram fixados.

A Tabela 4.5 apresenta os resultados para o ajuste de isócronas para as estrelas 1G e 2G

separadamente, com as idades τ1G e τ2G, acompanhadas da estimativa de ∆τ = τ1G−τ2G.

Além disso, para facilitar a análise, são colocadas as metalicidades fixadas no ajuste, a idade

obtida no ajuste com SSP e as frações N1G/NTOT dos aglomerados. A Figura 4.25 mostra os

dois exemplos com maior ∆τ (NGC 6624 e NGC 6717), com os histogramas representando

as distribuições de probabilidade posteriores para 1G (linha sólida) e 2G (linha tracejada), e

as gaussianas ajustadas a eles. O ajuste para as estrelas da 2G de NGC 6717 apresentaram

uma incerteza inferior grande na idade, fazendo com que a gaussiana ficasse mais estendida,

de modo que a diferença entre as idades poderia ser ainda maior nesse caso. Um cálculo

mais aprofundado será feito considerando a diferença em abundância de He dada nos artigos

da série Lagioia et al. (2018, Artigo XII) e Milone et al. (2018, Artigo XVI).

Tabela 4.5 - Resultados dos ajustes de isócronas considerando as múltiplas populações, onde

τSSP corresponde à idade derivada considerando uma população simples, τ1G e τ2G são as

idades derivadas para a primeira e segunda geração de estrelas, mantendo a idade como o

único parâmetro livre, e ∆τ é a diferença em idade entre as duas populações.

Nome [Fe/H] N1G/NTOT τSSP (Gyr) τ1G (Gyr) τ2G (Gyr) ∆τ (Gyr)

NGC 6304 −0.50 0.304± 0.118 12.06+0.38
−0.41 11.85+0.04

−0.04 11.85+0.04
−0.04 0.00+0.08

−0.08

NGC 6624 −0.72 0.314± 0.089 12.75+0.39
−0.34 12.05+0.04

−0.04 11.75+0.04
−0.04 0.30+0.08

−0.08

NGC 6637 −0.77 0.436± 0.055 12.44+0.23
−0.21 11.85+0.04

−0.04 11.95+0.04
−0.04 −0.10+0.08

−0.08

NGC 6652 −0.86 0.346± 0.063 12.03+0.36
−0.48 11.86+0.35

−0.04 11.85+0.05
−0.04 0.01+0.39

−0.09

NGC 6717 −1.25 0.591± 0.077 12.91+0.16
−0.26 13.14+0.05

−0.08 12.73+0.05
−0.48 0.41+0.52

−0.13

NGC 6723 −1.16 0.395± 0.055 12.53+0.24
−0.24 12.45+0.06

−0.45 12.17+0.39
−0.05 0.28+0.11

−0.84

NGC 6362 −1.11 0.616± 0.077 12.80+0.25
−0.37 12.81+0.06

−0.38 12.47+0.48
−0.06 0.34+0.12

−0.86
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Os resultados da Tabela 4.5 mostram que quatro GCs resultaram em ∆τ positivos e

não-nulos: NGC 6624, NGC 6717, NGC 6723 e NGC 6362. Dentre eles, apenas NGC 6624 e

NGC 6717 possuem ∆τ com incertezas pequenas. O ∆τ negativo de NGC 6637, resultando

em uma idade mais velha para a 2G, é baixo considerando as incertezas. NGC 6717 e

NGC 6362 são os aglomerados menos massivos da amostra, com BHB e com as maiores

frações N1G/NTOT, caracteŕısticas que poderiam contribuir na diferença maior entre as

idades de 1G e 2G, ou seja, o tempo para o material ser processado e ejetado para formar

a 2G foi maior do que para os outros aglomerados mais massivos.

Além disso, observa-se que só foi detectada uma diferença ∆τ para os aglomerados com

idade derivada como SSP maiores que 12.5 Gyr. Novamente, um estudo semelhante com

um número maior de aglomerados do Bojo ou até mesmo com todos os 57 GCs observados

no programa seria determinante para um melhor entendimento do fenômeno das múltiplas

populações e suas escalas de tempo de formação.

4.3 Discussão geral dos resultados

A separação das múltiplas populações utilizando adaptações dos métodos de Milone

et al. (2015, 2017) e Nardiello et al. (2015) com métodos de aprendizagem de máquina

(modelo de mistura de gaussianas e máquina de vetores de suporte), para os diferentes

estágios evolutivos, foi extremamente eficiente para os objetivos deste trabalho. A Fi-
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Figura 4.25: Exemplos das distribuições posteriores de probabilidade em idades para dois

exemplos que tiveram um ∆τ alto: NGC 6624 e NGC 6717. O histograma representa as

distribuições de probabilidade das duas gerações e as gaussianas são os ajustes sobre essas

distribuições.
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gura 4.11 evidencia a grande eficácia dos métodos, que foram capazes de detectar as sub-

populações inclusive em regiões do CMD onde elas se sobrepõem, como o SGB por exemplo.

As frações N1G/NTOT calculadas apresentaram correlações com a massa e [Fe/H], o que

também é detectado em Milone et al. (2017).

Os resultados obtidos no ajuste de isócronas (código SIRIUS) considerando uma po-

pulação estelar simples foram auto-consistentes e coerentes entre os modelos de evolução

estelar utilizados (BaSTI e DSED), derivando valores de metalicidade próximos aos de

espectroscopia de alta-resolução e distâncias compat́ıveis com as magnitudes das estrelas

RR Lyrae dos aglomerados. As idades, o parâmetro de maior interesse nesse trabalho,

tiveram valores muito bons para os dois modelos, reforçando a ideia de que os GCs pobres

em metais do Bojo com HB azul estão entre os objetos mais velhos da Galáxia, com idades

de ∼ 13 Gyr, enquanto os GCs ricos em metais (e os pobres em metais com HB vermelho)

são ligeiramente mais jovens (0.5− 1.0 Gyr) que os anteriores. A Figura 4.21 mostra uma

tendência clara de idades gradativamente menores para metalicidades maiores.

De um modo geral, as idades estão de acordo com os artigos listados na Tabela 4.2. Já a

distância e o avermelhamento apresentam uma pequena divergência tanto com a Tabela 4.2

quanto com os valores de Harris (1996). As posśıveis causas para essas divergências são:

diferenças nas leis de extinção ou nos coeficientes de extinção utilizados, uso de isócronas

enriquecidas em elementos-α ([α/Fe] = 0.40, diferente da Tabela 4.2), indispensável para o

estudo do Bojo, e ainda pequenas diferenças nos valores de [Fe/H] explorados (parâmetro

livre neste trabalho com uma grade fina de ∆[Fe/H] = 0.01 dex).

Os resultados do ajuste de isócronas para as múltiplas populações, feito mantendo

a idade como o único parâmetro livre, forneceram resultados interessantes sobre a dife-

rença de idades (∆τ). Detectou-se uma diferença nos aglomerados NGC 6624, NGC 6717,

NGC 6723 e NGC 6362, todos eles com idades derivadas para SSP maiores que 12.5 Gyr.

Dois deles (NGC 6717 e NGC 6723) se destacam por serem os GCs menos massivos da

amostra e terem as maiores frações de estrelas da primeira geração (N1G/NTOT ≈ 0.6). O

método ainda será aperfeiçoado para incluir isócronas enriquecidas em He para o ajuste

da 2G, o que pode diminuir a sua idade e consequentemente aumentar ∆τ.

Analisando os resultados como um todo, foi posśıvel encontrar alguns padrões entre as

idades obtidas (tanto entre os grupos de [Fe/H] quanto para as múltiplas populações) e as

frações N1G/NTOT, fornecendo novas evidências para o fenômeno das múltiplas populações
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estelares. No entanto, só a análise uniforme e minuciosa de uma amostra mais completa (e

tambeḿ com mais GCs do Bojo) poderia de fato confirmar ou refutar essas tendências dos

resultados. Possivelmente, o SIRIUS poderá ser aplicado no futuro ao restante da amostra

de 57 GCs do programa GO-13297, dominada por GCs do Halo.
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Caṕıtulo 5

Conclusões e perspectivas

No presente trabalho, uma amostra de seis aglomerados globulares (GCs) do Bojo e

um do Halo interno para referência é analisada, com dados do programa GO-13297 (PI G.

Piotto) do Telescópio Espacial Hubble. Pioneiro no estudo do fenômeno das múltiplas po-

pulações estelares em uma grande amostra de GCs, o programa obteve dados fotométricos

para 57 GCs com os filtros UV/azul F275W, F336W e F438W (da câmera WFC3), os quais

são senśıveis a variações nas abundâncias de CNO, sendo capazes portanto de distinguir

as múltiplas populações ao longo do diagrama cor-magnitude.

O objetivo deste trabalho foi derivar idades, distâncias, metalicidade e avermelhamento

a partir do ajuste estat́ıstico de isócronas, para verificar se ocorrem diferenças de idade

entre as populações rica e pobre em metais de GCs do Bojo, e ainda uma diferença de

idades entre as múltiplas populações do aglomerado. Para atingir os objetivos através

de métodos homogêneos e estatisticamente robustos, foram implementados métodos de

aprendizado de máquina para a separação das populações em diagramas formulados em

trabalhos anteriores; e estat́ıstica Bayesiana para o ajuste de isócronas, por meio da função

de verossimilhança e as cadeias de Markov via Monte Carlo.

Os resultados podem ser divididos em três partes. Primeiro, a separação das múltiplas

populações com os métodos de aprendizado de máquina foi muito eficaz, deixando clara

a bimodalidade na distribuição de estrelas no RGB, SGB e MS, e ainda recuperando

frações N1G/NTOT das estrelas no RGB em acordo com a literatura, apresentando uma

certa correlação com a massa e [Fe/H]. Na outra parte do trabalho, o ajuste de isócronas

considerando população simples resultou em parâmetros consistentes com a literatura,

distâncias compat́ıveis com as estrelas RR Lyrae e idades em torno de 13.0 Gyr para os

GCs pobres em metais com ramo horizontal azul e em torno de 12.0 − 12.5 Gyr para os
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GCs restantes. NGC 6717, o aglomerado menos massivo, com o BHB mais extenso e com

a maior fração N1G/NTOT da amostra, destacou-se pela idade alta no ajuste de isócronas:

13.14+0.25
−0.43 Gyr, o que o coloca como um dos objetos mais velhos da Galáxia. Por fim, o

ajuste de isócronas separadamente para as estrelas 1G e 2G retornou diferenças de idades

menores que 400 Myr para quatro dos sete GCs, todos eles com idades maiores que 12.5 Gyr

nos ajustes anteriores. As pequenas diferenças nas abundâncias de He serão posteriormente

consideradas.

Os resultados aqui obtidos são de grande relevância e impacto nos processos de formação

das regiões centrais da Via Láctea e na melhor compreensão do fenômeno das múltiplas

populações. Uma análise mais completa dos GCs observado no programa GO-13297 e suas

múltiplas populações seria de extrema importância para confirmar e dar mais credibilidade

aos resultados obtidos neste trabalho.

As perspectivas deste trabalho se resumem à continuação da implementação de novos

modelos e melhorias no código SIRIUS (ferramenta em Python desenvolvida pelo grupo

para executar ajuste de isócronas via inferência Bayesiana – Apêndice B.5) e posśıveis

aplicações para outras bases de dados. Entre esses novos dados estão: fotometria do te-

lescópio SOAR obtida com óptica adaptativa de aglomerados nas regiões mais externas das

Nuvens de Magalhães (VISCACHA Survey, foco do meu projeto de doutorado); restante

da amostra de 57 GCs do programa GO-13297, principalmente com GCs do Halo; foto-

metria do telescópio Gemini também com óptica adaptativa (como feito com HP 1) para

aglomerados do Bojo. A proposta para o desenvolvimento do SIRIUS tem esse objetivo,

de ampliar e uniformizar a análise em diagramas cor-magnitude (observados e sintéticos),

seguindo uma abordagem Bayesiana e com técnicas mais sofisticadas e muito aplicadas em

diversos campos da Ciência, em uma época de grandes volumes de dados.

Alguns detalhes da metodologia tem sido alterados e consequentemente os resultados

também sofrerão alterações. Para ter acesso aos resultados finais, que serão provavelmente

mais confiáveis, pode-se consultar o artigo de Oliveira et al. (em prep.), colocado no

Apêndice B.4, que será submetido em breve ao The Astrophysical Journal com os resultados

desta dissertação.
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Pietrukowicz P., Udalski A., Soszyński I., Nataf D. M., Wyrzykowski  L., Poleski R.,
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Apêndice A

Resultados dos ajustes de isócronas de BaSTI

Neste Apêndice, são colocados os resultados do ajuste de isócronas considerando o aglo-

merado como uma população simples, utilizando isócronas de BaSTI (Pietrinferni et al.,

2006). Esses resultados são colocados na Tabela 4.3, juntamente com os resultados das

isócronas de DSED (Dotter et al., 2010): Figuras 4.14–4.20 na Seção 4.2.
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Figura A.1: Resultado do ajuste de isócronas de BaSTI considerando uma população simples,

para o aglomerado do Bojo NGC 6304. Os detalhes são os mesmos da Figura 4.14.
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Figura A.2: O mesmo que a Figura A.1, porém para o aglomerado NGC 6624.
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Figura A.3: O mesmo que a Figura A.1, porém para o aglomerado NGC 6637.
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Figura A.4: O mesmo que a Figura A.1, porém para o aglomerado NGC 6652. Esse aglome-

rado, apesar de ser da amostra moderadamente pobre em metais, possui um ramo horizontal

que se resume a um red clump, o que justifica a sua idade mais baixa.
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Figura A.5: O mesmo que a Figura A.1, porém para o aglomerado NGC 6717.
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Figura A.6: O mesmo que a Figura A.1, porém para o aglomerado NGC 6723.
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Figura A.7: O mesmo que a Figura A.1, porém para o aglomerado NGC 6362.
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Artigos no peŕıodo 2017-2018

Estão listados abaixo os artigos em preparação, submetidos e/ou publicados no decorrer

do Mestrado, como primeiro autor ou co-autor.

B.1 Oliveira, Bica e Bonatto, 2018, MNRAS (Graduação - IC)

Figura B.1: T́ıtulo, autores e resumo de Oliveira et al. (2018).
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B.2 Kerber, Libralato, Souza, et al. 2019, MNRAS (HP 1)

Figura B.2: T́ıtulo, autores e resumo de Kerber et al. (2019).
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B.3 Maia, Dias, Santos Jr., et al. 2019, MNRAS (minor revision)

Figura B.3: T́ıtulo, autores e resumo de Maia et al., submetido para MNRAS.
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B.4 Oliveira, Souza, Kerber, et al. em preparação, ApJ

Figura B.4: T́ıtulo, autores e resumo de Oliveira et al., em preparação.
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B.5 Souza, Oliveira, Kerber, et al. em preparação, PASA

Figura B.5: T́ıtulo, autores e resumo de Souza et al., em preparação.
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