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Resumo

A presente dissertacdo teve como objecto de estudo dois enxames globulares o NGC5272
(M3) e 0 NGC6341 (M92), ambos obtidos em fotometria CCD e nos filtros de Stromgren
uvbyg, e em San Pedro Martir (1998).

Considerados como das primeiras estruturas a formarem-se no Universo, tornando-os
0s objectos mais antigos da galaxia (Peebles & Dicke, 1968), os enxames globulares
tornam-se alvos de diversos estudos com o intuito de determinar a estrutura e a formacéo
da Via Lactea, aferir a idade do Universo (constrangimentos cosmoldgicos), e testar os
modelos de evolucgéo estelar, sendo nesta perspectiva que o actual trabalho se insere com
a aplicacdo de modelos evolucionarios de VandenBerg, Bergbusch & Dowler (2005), e o
ajuste de isdcronas a sequéncia principal nos diagramas de cor (V,b—y) e (V,v—Y).

A reducédo dos dados foi efectuada recorrendo ao software IRAF, nomeadamente ao
package DIGIPHOT e as rotinas do DAOPHOT /IRAF.

A fotometria aplicada foi a point spread function (PSF), tendo em conta que 0s
campos em estudo eram bastantes povoados.

A partir da fotometria efectuada nos dois enxames, por aplicacdo das equagdes de
calibracdo de Schuster e Nissen (1989, 1991), extrairam-se os valores das magnitudes
absolutas, excesso de cor e metalicidade.

Adoptaram-se excessos de cor médios para cada um dos enxames e determinaram-se
os valores de metalicidade, sendo que s@o consistentes com os resultados obtidos
espectroscopicamente para estrelas destes enxames.

Os resultados obtidos foram para o enxame globular NGC5272 (M3),
E(b—y)=0.007, [Fe/H]=-152 e (m—M)=14.98. No que concerne ao enxame

NGC6341 (M92), E(b—y) =0.014, [Fe/H]=-2.01e (m—M) =14.56.
O ajuste de isocronas para um valor de fraccdo de hélio, Y ~0.23 e [a/Fe]=0.3

conduziram a uma idade préxima dos 14 Gyrs para ambos 0s enxames.

Palavras-chave: Galéxia: Enxames globulares — Evolucdo estelar: Geral — Técnicas:

Fotometria — Diagramas fotométricos: Isdcronas



Abstract

This dissertation has presented Stromgren CCD photometry for two globular clusters
NGC 5272 (M3) and NGC 6341 (M92).

Photometric observations for both clusters were made during 30 April, 1-3 May 1998,
in San Pedro Martir.

Peebles & Dicke (1968) suggested that globular clusters were the first structures to
form in early Universe.

Globular clusters have been long recognized as important laboratories for
astrophysical research. Their study has played an important role in developing an
understanding the formation and evolution of Galaxy, in putting constraints on the age of
the universe and for testing stellar evolution theories through comparisons of theoretical
isochrones models with the last one as the vector of this work.

Point spread function (PSF) photometry was carried out for the stars in this
moderately crowded fields, using the DAOPHOT/IRAF software in a standard manner.

To determine the interstellar reddening, metallicity and distance modulus for clusters
| have used the calibrations of Schuster & Nissen (1989, 1991). For M3 the results are
E(b—y)=0.007, [Fe/H]=-152 and (M-M)=1498 and for M92,

E(b—y)=0.014, [Fe/H]=-2.01 and (m—M)=14.56. In general, the values here
presented agree with those published previously.

To estimate the ages of the clusters | used the theoretical isochrones of VVandenBerg,
BergBush & Dowler (2005).

When comparing the observed (V,b-y), (V,v—-y) e (c,b—y) diagrams with
theoretical isochrones, whose models include overshooting, | found an age of 14 Gyrs for
both clusters. The observed clusters sequences match the theoretical isochrones for
Y ~0.23 and [/ Fe] = 0.3 quite well.

The age obtained in this work is consistent in a cosmological frame.

Key words: Galaxy: globular clusters — Stars: evolution — Techniques: Photometric —

Evolutionary models: Isochrones



Acronimos

ADU Analog to Digital Units

AGB Asymptotic Giant Branch

BHB Blue Horizontal Branch

CCD Charge Coupled Device

CMD Colour Magnitude Diagram (Diagrama Cor-Magnitude)
FWHM Full Width At Half Maximum (Largura a meia altura maxima)
HB Horizontal Branch (Ramo Horizontal)

IRAF Image Reduction and Analysis Facility

MS Main Sequence (Sequéncia Principal)

NGC New General Catalog (Novo Catalogo Geral)

PSF Point Spread Function

RGB Red Giant Branch (Ramo das Gigantes Vermelhas)

SGB Sub Giant Branch (Ramo das Sub-Gigantes Vermelhas)

TO Turn Off (ponto de saida da Sequéncia Principal)

ZAHB Zero Age Horizontal Branch (Idade Zero no Ramo Horizontal)
ZAMS Zero Age Main Sequence (Idade Zero da Sequéncia Principal)



Simbologia

E(b—Y) Excesso de cor
E(B—V) Excesso de cor
(m—M) Médulo da distancia
[Fe/H] Metalicidade

O Desvio padrédo

O\ Desvio padréo da média

Y Abundancia em Hélio
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Capitulo 1

Introducao

Os enxames globulares da Via Lactea sdo aglomerados de estrelas gravitacionalmente
ligadas, de forma esférica, baixas metalicidades, idades bastante avancadas e com
densidades estelares tipicas da ordem de 10? a 10* estrelas por parsec cubico.

A nossa Galdxia também contém enxames abertos constituidos por algumas dezenas
de estrelas a alguns milhares, e cujas mesmas podem ou ndo encontrar-se ligadas de um
ponto de vista gravitacional. As idades destas estruturas “mais simples” situam-Se entre
0s zero e 0s 10 Gyrs. Dias et al (2002) compilaram um catalogo de enxames abertos
(cerca de 1800) e cujos dados se encontram online (http://www.astro.iag.usp.br/~wilton),
que inclui os parametros astrofisicos fundamentais (avermelhamento, distancias, idades,
velocidades radiais, movimentos proprios)

Por outro lado, Harris (1996) mantém actualizado o catalogo dos enxames globulares,
cujo namero dos conhecidos se situa nos cerca de 160 estimando-se que este ndmero
possa ser ligeiramente superior (na ordem dos 200).

As observacbes tém demonstrado ao longo destes Gltimos anos que 0s enxames
globulares ndo se constituem como “objectos” Ginicos da nossa galaxia. Algumas galaxias
ands associadas a Via Lactea apresentam pequenos sistemas de enxames, bem como a
galéxia de Andromeda (M31), pertencente tambem ao nosso grupo local, que revelou ser
constituida por uma “colec¢do” destas estruturas estelares muito superior em namero e
tamanho aqueles encontrados na nossa.

De acordo com os resultados de Zinn (1985), os enxames globulares encontram-se
preferencialmente numa distribuicdo esférica em torno do centro galéactico (no halo) e

com metalicidades baixas ([Fe/H]<-0.8), sendo historicamente referidos como

estruturas pertencentes a populacao 1.
O conceito de populacdo surgiu nos meados do século passado com Walter Baade
(1944), quando levou a efeito um estudo na Galéxia de Andromeda e agrupou as estrelas

em duas populacOes; as estrelas do disco, que as classificou como sendo estrelas da



populacdo I, enquanto que as estrelas dos enxames globulares e das galaxias elipticas
como membros da populacéo 1.

A posicdo (ver figura 1.1), idades, abundancias quimicas e velocidades espaciais dos
enxames globulares constituem-se como evidéncias de que a Via L&ctea se formou via
colapso, durante varios Giga-anos (a partir deste momento usarei a designacdo Gyrs).

Nos dias de hoje o conceito de populacdo manteve-se nos estudos que se levam a
efeito na galéxia, mas assentam em critérios quantitativos como a metalicidade ou a

velocidade espacial.

* [Fe/H]s-0.8 N [Fe/H]>-0.8

a2 b
1R g

. 47 Tue

S

Figura 1.1 Distribuicdo dos enxames de estrelas na galaxia. O circulo na figura esta
centrado sobre o centro galéctico e a linha de 0° corresponde ao equador galactico.
(Zinn, 1985)

Diversos estudos efectuados em enxames globulares mostram que 0s mesmos séo dos
objectos mais antigos do Universo, pelo que alguns autores usam-nos como “reldgios
cosmologicos”, permitindo deste modo aferir a idade da galdxia bem como o limite
inferior para a idade do Universo.

Krauss (1999) por exemplo, estimou que os enxames globulares mais velhos
apresentam um valor médio de idades de 12.8+1 Gyrs, com um intervalo de confianca
de 95%, valor de idade obtido tendo em consideracéo a escala de luminosidade absoluta
obtida por medidas de paralaxes trigonométricas e actualizacbes nos modelos de
evolucdo estelar.

Por outro lado, Spergel et al (2003), a partir das observacdes do WMAP (Wilkinson

Microwave Anisotropy Probe) estimam uma idade de cerca 13.7 £0.2 Gyrs.



Os enxames globulares parecem estar intimamente ligados a formacdo da Galaxia via
colapso. Deste modo, o seu estudo proporciona informacdo valiosa acerca dos
acontecimentos primitivos da formacéao e posterior evolucéo da Via Lactea.

Por exemplo, na tentativa de explicarem a formacdo da Via Léactea, Searle & Zinn
(1978) efectuaram um estudo para um conjunto de enxames globulares, nomeadamente
das suas metalicidades em funcdo da distancia galacticocentrica e concluiram que para

distancias gal&cticocentricas superiores a 8kpc a metalicidade era independente da

distancia o que contrariava 0 modelo de formagdo da galéxia via colapso proposto por
Eggen et al (1962).

No modelo de Searle e Zinn (1978), a formacédo da Galaxia iniciou-se com o colapso
rapido de uma nuvem e com a formacao da regido central de acordo com o que previa o
modelo descrito por Eggen et al (1962), com o halo a formar-se a partir de fragmentos
mais pequenos (globulos) que acabaram por coalescer. Posteriormente, esses “globulos”
interagiram com a parte interior da galaxia e formaram a estrutura que hoje designamos
por Via Léactea.

Na extensa bibliografia consultada sobre a formacdo da Galéxia, sugere-se como
consulta os artigos de Sandage (1990) ou Majewski (1993).

Os astronomos assumem que as estrelas de um enxame formaram-se a partir da
fragmentacdo da mesma nuvem molecular, pelo que € plausivel dizer que tém a mesma
idade, composicdo quimica e que se encontram a mesma distancia da Terra, variando
apenas na sua massa

Um modelo que explique a formacdo de enxames globulares esta ainda muito longe
de se alcancar, constituindo nos dias de hoje um desafio, havendo alguns cenarios que
procuram descrever a eventual formacao dos mesmaos.

Um dos primeiro modelos foi proposto por Peebles & Dicke (1968), cujo pressuposto
assentava na fragmentagdo de Jeans (ver glossario em anexo) de nuvens de gas que
colapsaram nos primordios do Universo, ou seja, pouco depois da recombinagdo
(conceito usado em cosmologia para descrever o processo em que 0s electrdes se
combinam com os protdes para formar os &tomos de hidrogénio neutro). De acordo com
0s autores anteriores, 0s enxames assumiam-se deste modo como as primeiras estruturas

estelares complexas a formarem-se no Universo.



Vandenberg (1979), propds um cenario em que a formacéo de estruturas supermassivas
como os enxames de estrelas tenha sido despoletada por ondas de choque fortissimas,
acontecimentos estes, que se conjecturam ser comuns nas galaxias starburst.

Harris e Pudritz (1994) desenvolveram um modelo de formacdo de enxames
globulares baseado em instabilidades térmicas que ocorreram nos nucleos densos de
nuvens moleculares super-gigantes (SGMC) na época das protogalaxias.

Ashman e Zepf (2001), sugerem que as pressodes elevadas a que o meio interestelar
esta sujeito nas galaxias starbursts sdo as responsaveis pela formacdo dos enxames
globulares e tendo em conta as semelhancas dos raios das nuvens moleculares nessas
estruturas e respectivos enxames.

Por outro lado, Ashman e Zepf (1992) argumentaram que a lacuna existente na
relacdo massa-raio entre os enxames globulares velhos e novos se apresenta como um
constrangimento na construcdo de um modelo para os enxames estelares. Deste modo,
ndo rejeitam a hipotese dessas estruturas estarem associadas a fusdes que ocorreram nas
épocas iniciais da formacédo das galéxias.

De acordo com Kravtsov et al (2005), um dos principais obstaculos na compreenséo e
elaboracdo de um modelo fisico consistente para explicar a formacdo de enxames
estelares reside na incerteza das condi¢es iniciais em que tais sistemas se formaram.

Deste modo, em ultima andlise, e tendo por base os modelos anteriormente referidos,
a formacdo dos enxames estelares inicia-se com a contragdo de uma nuvem molecular
pelo que podemos assumir que todas as estrelas que os constituem:

e Formaram-se a partir da mesma nuvem;

e Sofreram o processo de formacdo ao mesmo tempo;

e Estdo praticamente a mesma distancia da Terra uma vez que o seu tamanho (fisico) é
muito mais pequeno do que a distancia a que o mesmo se encontra da Terra;

e Tém aproximadamente a mesma idade;

e Apresentam aproximadamente a mesma composi¢ao quimica;



O estudo dos enxames tendo por base as premissas anteriores, fornece-nos preciosas
informacdes, possibilitando-nos deste modo:

1 — Compreender a historia da formagé&o estelar;

2 — Determinar padrfes de metalicidades existentes nas galéxias de forma a compreender
a historia da formacao da Galaxia;

3 — Estudar a forma e a dindmica da Galéxia;

4 — Estudar as fungdes luminosidade/massa da Galéxia;

5 — Fornecer-nos um limite inferior para a idade do Universo.

6 — Confrontar os modelos de evolucdo tedrica com as observacoes

Um dos métodos mais frequentes na investigagdo de enxames consiste em efectuar
diagramas cor-magnitude recorrendo aos varios sistemas fotométricos e posteriormente
aplicar linhas tedricas (as chamadas isocronas) que indicam o local onde se espera que as
estrelas sejam observadas num dado momento da sua evolucdo. Deste modo, a
confrontacdo entre o que é observado e os modelos tedricos permite-nos compreender as
diferentes etapas que as estrelas passam durante o seu processo evolutivo, determinar as
distancias e as idades mais precisas do que para estrelas individuais, e é neste sentido que

esta tese se enquadra.

1.1 Evolucéo Estelar e os diagramas HR

As primeiras concepcdes sobre a formagdo de estrelas surgiram com Kant (1755) e
Laplace (1796), no entanto, foi s6 em meados do século XX que a teoria da formacao de
estrelas ficou mais explicita.

Na teoria padrdo da formacdo de estrelas isoladas as estrelas de pequena massa

(M <10Mp) formam-se dentro de nucleos densos que colapsam. (Shu et al, 1987).

Quando o nicleo da estrela atingir cerca de 10’ K inicia-se a fusdo do hidrogénio em
hélio e a estrela entra na sequéncia principal de idade zero (ZAMS).
A estrela passara cerca de 90% da sua vida a queimar hidrogénio em hélio no nucleo —

fase da sequéncia principal (SP).



O processo de producdo de hélio pode ocorrer por um de dois processos: o ciclo PP
(protdo-Protdo) que é dominante em estrelas cujas temperaturas sdo inferiores a
2x10"K, e o ciclo CNO, que ocorre em estrelas mais quentes (essencialmente estrelas
acima da classe F).

Uma vez o combustivel nuclear esgotado no interior da estrela (o0 que equivale a cerca

de 10% da sua massa), a fusdo cessa e 0 nucleo da estrela é constituido por nucleos de

hélio (*He) cuja temperatura de fusio é muito superior a temperatura a que os ntcleos de
hidrogénio fundiam.

Nesta fase da vida de uma estrela, temos um nucleo de hélio inerte que conduz
inevitavelmente a uma queda de energia. O peso das camadas exteriores acabam por
obrigar este nucleo de hélio inerte a contrair-se. Esta contrac¢do ndo é suficiente para
produzir energia nuclear, no entanto, a energia gravitacional esta constantemente a

produzir energia térmica (E, =—1/2E_ ), energia esta, que aguece consequentemente as

camadas envolventes ao nucleo que acabam por fundir o hidrogeénio.

A massa do nucleo de hélio aumenta, pois o hidrogénio ao ser fundido produz mais
hélio, que cai por accdo da gravidade para o nucleo. O nucleo de hélio inicia a sua
contraccdo devido ao seu peso e liberta energia cuja consequéncia € aumentar a
temperatura do hidrogénio em fusédo e a energia total aumenta.

A estrela passa a ter o envelope convectivo, a temperatura e a luminosidade da estrela
aumentam no ndcleo e o envelope de hidrogénio expande-se, diminuindo desta forma a
temperatura das camadas mais externas — limite de Hayashi. A estrela torna-se uma
gigante vermelha e os produtos da fuséo sdo transportados para o exterior (dredge up).

Conforme jé referi, a contracgdo extrema a que o nlcleo de hélio esta sujeito aumenta
a sua temperatura pelo que, quando este atinge um valor da ordem na ordem dos 10°K,
da-se a fusdo do hélio (processo triplo alfa), segundo a reaccéo,

SBe+,He—%C +y +7.6Mev [1.1]
Nas gigantes vermelhas, e para estrelas com massas M <2.5Me, 0s nucleos sé&o
suportados pela pressdo de degenerescéncia do electrdo, pelo que ocorre uma explosao
(ignicdo do hélio) — o chamado flash de hélio.

Ap0s o flash de hélio a pressdo do electréo é insignificante e o resultado é uma estrela
semelhante a uma estrela da sequéncia principal com um ndcleo de hélio em fusdo. Este

novo estado evolutivo coloca a estrela numa regido do diagrama HR a que chamamaos de



ramo horizontal (HB). Nesta fase, verifica-se uma diminuicdo da luminosidade uma vez
que ha um aumento do nucleo de hélio e uma contrac¢do das camadas mais exteriores.

Nas estrelas com massas M > 2.5Mo, 0 processo triplo alfa ndo é explosivo e ndo
ocorre o flash de hélio.

A energia produzida no flash do hélio € absorvida pelas camadas exteriores, pelo que
ndo ha uma “destruicdo” da estrela.

A duracdo de uma estrela na fase de gigante vermelha € de cerca de 20% do tempo
que durou na sequéncia principal.

Ocasionalmente os nucleos de berilio fundem-se com o hélio, produzindo nucleos de

“C excitados (representado pelo asterisco).

JHe+.Be—"2C” [1.2]
Quase todo o carbono produzido decai novamente nos nacleos que o produziram. Todo o
carbono que ndo decai, liberta radiacdo segundo a reacco:

2CTS2C+y [1.3]
Nesta fase, o processo de fusdo atingiu um nivel de actividade muito importante. A
barreira de °Be foi ultrapassada e o processo triplo alfa produz carbono. Posteriormente,
a taxa de fusdo por via de absorcao de nucleos de hélio progride rapidamente originando
nucleos cada vez mais pesados, segundo as reaccdes:

2Ct+ He—"C0+y [1.4]

JHe+'0—>2Ne + [1.5]
Quando as reacgdes de fusdo do helio cessarem no interior da estrela o ndcleo é de
carbono-oxigénio e ha duas camadas em fusdo — uma primeira, que se situa junto ao
nucleo (fusdo de hélio) e uma outra que corresponde a queima de hidrogénio.

A estrela nesta fase percorre um caminho semelhante ao que efectuara na sequéncia
principal, atingindo novamente o limite de Hayashi, a uma luminosidade maior do que a
fase de gigante vermelha. E nesta fase, que se volta a verificar um segundo dredge up.

Uma configuracdo deste tipo coloca a estrela numa zona do diagrama Hertzprung-
Russel (HR) que designamos por ramo assimptotico (AGB). Nesta fase da vida de uma
estrela a mesma torna-se instavel e no final da fase gigante a pressdo da radiacéo

expulsard a matéria no espaco, produzindo uma nebulosa planetéria.



A figura 1.2 ilustra de forma tedrica e muito sucinta os varios estagios evolutivos
anteriormente explicados no texto e a respectiva relagdo com o diagrama HR.

Estrelas com massas iniciais entre 0.26 Mo € 9 Mo nunca atingirdo uma temperatura
central suficiente para que ocorra o flash de carbono ou oxigénio, pelo que teremos uma

ana branca.
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1 Queima do hidrogénio no nlcleo (64 milhdes de anos)
2 Contraccdo de toda a estrela (2 milhGes de anos)
3 Estabecimento da camada como fonte
4 Inicio da queima do H na camada adjacente ao nucleo (12 milhGes
de anos)
5 Répida contraccdo da camada adjacente ao ndcleo
6 Envelope convectivo estende-se ao ndcleo
7 Fase de gigante vermelha (6 milhGes de anos)
8 Primeira fase da queima de He no ntcleo
9 Ignicéo do processo triplo alfa
10 Desaparecimento do envelope convectivo e rapida contrac¢do (1
milh&o de anos)
11 Principal fase da queima de He no nucleo (9 milhdes de anos)
12 Exaustdo do He no nucleo
13 Queima de He numa camada adjacente
14 Perda de neutrinos no nicleo e ejeccéo de nebulosa planetaria

Figura 1.2: Caminho evolutivo de uma estrela de pequena massa (5Mo) num diagrama
HR. (Elaborado a partir de Iben, A&A, 1967; Iben, ApJS, 1991)

Para saber mais acerca da evolugdo de uma estrela de pequena massa consultar o artigo
de Iben (1967,1991).



A versdo observacional mais comum de um diagrama HR é o diagrama cor-magnitude

(CMD), tais como os que se apresentam na figura 1.3 para dois enxames estelares.
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Figura 1.3: CMD do enxame aberto Hyades (a) e do enxame globular M3 (b).

Fontes: Fig. a) Johnson, H.L. et al (1962) e Fig. b) Renzino et al (1988)

O tempo de vida de uma estrela na sequéncia principal esta associado a sua massa e de

acordo com,

toc M -25 [16]
pelo que as estrelas de massa mais elevada evoluem mais depressa.

Uma vez que a assumpcao ¢ a que todas as estrelas de um enxame “nascem” da
mesma nuvem, sera previsivel que os enxames mais jovens terdo apenas estrelas na
sequéncia principal (tal como se pode verificar na figura 1.3 para o enxame das Hyades),
enquanto que enxames mais velhos apresentam estrelas noutras fases evolutivas (ver
figura 1.3).

Da anélise da figura é possivel aferir que o enxame globular (figura 1.3 b) apresenta
uma sequéncia principal curta e um braco horizontal proeminente. Estas duas
caracteristicas sdo exemplos reveladores que as estrelas que 0s constituem sdo
relativamente velhas e que se encontram nos estagios evolutivos das gigantes ou das
supergigantes.

O ajuste de linhas teoricas (isocronas) aos CMD permite aferir se 0s estagios
evolucionarios, como os descritos nos paragrafos anteriores, estdo em consonancia com o
observado, bem como determinar a idade para 0s enxames.

O diagrama cor-magnitude da figura 1.4, permite-nos identificar para um enxame
globular, as principais etapas evolutivas anteriormente referidas, nomeadamente, a
sequéncia principal, o ponto de viragem na sequéncia principal (turnoff), o ramo das

gigantes vermelhas e o ramo assimptotico.
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Figura 1.4: Diagrama cor-magnitude para o enxame globular M92 com as principais
sequéncias evolutivas. (Diagrama elaborado a partir de Sandage, 1970)

A aplicabilidade do modelo das isécronas a sequéncia principal € um método robusto por
ter em consideracdo o efeito estatistico de um conjunto de estrelas que definem essa
sequéncia, no entanto, necessita-se previamente do conhecimento dos seguintes
parametros, cuja explicacdo dos mesmos sera dada no capitulo cinco:

1) Excesso de cor, E(b—Y);

ii) Metalicidade, [Fe/H];

iii) Mddulo da distancia, (m—M);

iv) Abundancia em hélio, Y ;

Numerosos esforcos tém sido levados a efeito nas Gltimas décadas no sentido de
determinar o valor exacto para a idade dos enxames, contudo, a incerteza na
determinacdo dessa idade € de cerca de 4 Gyr. Algumas das dificuldades deste método

passam por:
i) Insuficiéncias fisicas na elaboracdo dos modelos estelares (modelos que sustentam
a aplicacéo das isocronas);
i) Incerteza nas distancias aos enxames;
iii) Determinacdo de avermelhamentos.

Os modelos evolucionarios a aplicar neste trabalho contemplam a mistura de elementos

depois da interface convectiva — overshooting.
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O overshooting tem um papel importante nas propriedades e no tempo de vida de uma
estrela.

O overshooting ocorre em estrelas com ndcleo convectivo, onde ocorre um aumento
do raio efectivo do nucleo. Deste modo, ha mais “combustivel” no nicleo e, a estrela
evolui para luminosidades maiores e temperaturas superficiais mais baixas antes do
hidrogénio se esgotar no seu interior. A consequéncia é o tempo de vida de uma estrela
na sequéncia principal aumentar.

De acordo com Chiosi (1999), os enxames globulares velhos sdo os laboratérios
apropriados para testar as teorias de mistura de elementos nos interiores estelares uma
vez que a fase da queima do hidrogénio é governada pelo processo de radiacdo e a fase da
mistura ocorre durante a queima do hélio.

A posicdo e a forma da sequéncia principal de um enxame no CMD depende da
idade, metalicidade, composicdo quimica e do avermelhamento, sendo que essas
grandezas estdo todas relacionadas e que os erros nas suas determinacGes se repercutem
aquando da aplicacdo das isdcronas.

Cada um dos parametros observacionais acima referidos contribuird com um erro na

determinacdo da idade dos enxames.

1.2 O Sistema Fotometrico de Stromgren

De acordo com Crawford (1994), a fotometria constitui-se como uma das ferramentas
fundamentais em astronomia, permitindo determinar luminosidades, indices de cor,
temperaturas superficiais, entre muitas outras caracteristicas.

De entre os vérios sistemas fotométricos, o sistema fotométrico UBV de
Johnson&Morgan (1953), de banda larga, constitui-se como um dos mais usados sendo
frequentemente complementado com bandas noutros comprimentos de onda.

O sistema fotométrico de Strdmgren (uvby), por outro lado, € um sistema de banda

intermédia foi definido e “desenhado” por Strédmgren (1963, 1966) de forma a obter
parametros estelares especificos para as estrelas do tipo quente e ao mesmo tempo

permitir a determinacdo do excesso de cor. Posteriormente, Crawford (1958) e Crawford
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& Mander (1966) introduziram o filtro HS que completou o sistema ao permitir medir a

intensidade da linha H ,.
O indice H, € um indicador de luminosidade para estrelas do early type e de

temperatura para as estrelas late type.

A aplicacdo deste sistema fotométrico aos enxames globulares tem cerca de duas
décadas e foi usado pela primeira vez, recorrendo a fotometria em CCD, em objectos da
populagéo Il com Anthony-Twarog (1987), no estudo do enxame NGC6397.

No inicio da década de noventa Anthony-Twarog & Twarog (1991) afirmaram a
propdsito do sistema Stromgren: “The Strémgren uvby photometric system has become
the dominant photometric tool for studying stellar populations and galactic structure.”,
apesar de algum exagero na afirmacgdo, como a Historia veio a demonstrar.

Nos dias de hoje o sistema de Strémgren é uma ferramenta Util e poderosa para
determinar parametros estelares com precisdes muito elevadas para estrelas individuais,

tais como a temperatura efectiva (T, ), a gravidade superficial (g ), a idade das estrelas, o

excesso de cor e a metalicidade ([Fe/H]), sendo que séo esses os parametros que

governam a estrutura de uma estrelas (Nissen, 1994).

Esta caracteristica do sistema fotométrico uvbyg permite que seja usado em varias

areas da Astronomia tais como, na Astronomia Galactica com a sua aplicacdo no estudo
da estrutura e cinemética da Galaxia recorrendo aos enxames abertos e globulares, ou na
Astrofisica com o estudo dos modelos evolucionarios.

Uma das vantagens deste conjunto de filtros € permitir que se retirem informacdes
especificas das estrelas o que desta forma permite construir equacdes de calibracdo como
aquelas que foram aplicadas na presente dissertagéo.

Uma outra vantagem da aplicacdo deste sistema fotométrico em detrimento, por
exemplo do sistema UBV de Johnson-Morgan (1953), esti na determinagdo do excesso

de cor para estrelas individuais (o indice H , ndo € afectado pelo avermelhamento).

O presente sistema apresenta uma outra vantagem que é a de permitir determinar

idades através da aplicagdo das isocronas ao diagrama fotométrico c, versus (V-—Y),.

Este diagrama elimina a necessidade de conhecer a distancia ao objecto em estudo.
(Vandenberg et al, 1985; Grundhal et al, 1998)
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Uma desvantagem deste sistema prende-se com necessidade de se obterem baixos erros
nos pontos zero (PZ) das equac@es de calibracdo. De acordo com Calamida et al (2007), a
determinacdo dos parametros estelares serd fortementemente condicionada se 0s erros nos
PZ forem elevados (acima de 0.03mags).

Para que o presente sistema se imponha €, desta forma, necessario uma boa reducéo
fotomeétrica com erros na ordem das centésimas.

De acordo com as investiga¢Oes desenvolvidas por Schuster e Nissen (1989), os erros
associados as calibragdes que obtiveram na determinacdo de metalicidades de uma

amostra de estrelas (oe, 4 0.2 dex) e na determinagdo do excesso de cor

(Oepy =0,01™?) permitiu-lhes aferir com grande precisdo o valor da idade dessas

estrelas.
O sistema Strémgren requer mais tempo de telescopio do que outros sistemas
fotométricos, pelo facto de ser constituido por seis filtros de banda estreita, 0 que se pode

constituir como mais uma desvantagem relativamente a outros sistemas.

1.3 Objectivos do trabalho

A presente dissertagdo assenta no estudo de dois enxames globulares, 0o NGC5271 (M3) e
0 enxame NGC6341 (M92), na fotometria uvbyg e a partir dela extrair informagoes
sobre a distancia e a idade aos mesmos utilizando os modelos evolucionarios recentes de
Vanderberg, Bergbush & Dowler (2005) com as transformacdes de cor uvby descritas no
artigo de Clem et al (2004).

A extraccdo dos parametros astrofisicos como a metalicidade, excesso de cor e a
distancia serdo efectuadas recorrendo as equagOes de calibragdo de Schuster & Nissen
(1989, 1991).

A pesquisa que levei a efeito sobre o sistema fotométrico de Strémgren permitiu-me
verificar que a maior parte dos estudos com este sistema fotometrico recaem nas estrelas
do halo (Schuster & Nissen, 1987) e em enxames abertos (AT, 1987, entre muitos
outros).
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Da extensa bibliografia consultada e no que concerne aos estudos de enxames, realca-se
gue na fotometria em que se baseia este trabalho, ha alguns estudos na determinacdo dos
parametros a que este trabalho se propde, pelo que procurarei no decorrer da dissertagdo
demonstrar que o sistema Stromgren é uma ferramenta potente no estudo dos enxames
globulares.

Deste modo, estruturei a dissertacdo da seguinte forma: No capitulo I, estabelece-se
0 quadro em que se encontra o conhecimento dos enxames M3 e M92 elaborando-se uma
pequena sinopse cientifica e historica da sua descoberta. Posteriormente descrevem-se as
condicdes em que as imagens do trabalho foram recolhidas.

O capitulo 111 esta estruturado em duas partes: na primeira, faz-se uma breve revisdo
da fotometria de Strdmgren e das vantagens da sua utilizagdo num estudo desta natureza.
Posteriormente, explicar-se-a todo o processo de reducdo das imagens dos enxames € 0
software/tarefas do IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) usadas e que
permitiram extrair os dados instrumentais.

O capitulo 1V trata da calibracdo fotométrica.

No capitulo V serdo determinados e apresentados os resultados dos parametros
estelares a que esta dissertacdo se reporta e confrontam-se os resultados obtidos com os
estudos anteriormente realizados.

No altimo capitulo apresentam-se as conclusdes.
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«Ha ainda muita coisa que ndo sabemos ou
compreendemos acerca do universo, mas oS incriveis
progressos que ja fizemos, em especial nos Gltimos cem
anos, devem encorajar-nos a acreditar que a
compreensdo total ndo esta para além dos nossos
poderes.»

Stephen Hawking
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Capitulo 2

Enxames Globulares M3 e M92

Nos finais do Século XVIII, Charles Messier (1730-1817), astronomo francés, com um
interesse particular em cometas, elaborou uma lista com mais de uma centena de objectos
de céu profundo (galéxias, nebulosas e enxames estelares), dos quais cerca de trés
dezenas eram enxames globulares e onde constavam M3 (NGC 5272) e M92
(NGC6341).

O enxame globular M3 foi descoberto e catalogado pela primeira vez em 1764,
enquanto que o enxame globular M92, descoberto em 1777 pelo astrbnomo alemao Joann
Bode (1747-1826), foi posteriormente re-descoberto e catalogado por Charles Messier.

Para Charles Messier, 0s enxames em questdo surgiam como pequenas nebulosas
difusas, reflexo das limitaces fisicas do seu telescopio, tendo sido com William Herschel
(1738-1822), astronomo alemdo, que posteriormente foram autenticados como um
conjunto de estrelas.

Neste capitulo far-se-4 um pequeno sumario histérico sobre as propriedades
astrofisicas (excesso de cor, metalicidade e médulo da distancia) dos enxames M3 e M92,
bem como uma descricdo sumaria da recolha das imagens nos enxames supracitados e

que correspondem a amostra do presente trabalho.

17



2.1 Enxames Globulares M3 e M92

2.1.1 Enxame M3

O enxame globular M3 também conhecido como NGC5272 ou C1339+286 (ver figura
2.1) € um enxame do hemisfério Norte tendo sido estudado fotometricamente pela
primeira vez e na fotometria do visivel por Allan Sandage, em 1953.

Ao longo destes ultimos cinquenta anos varios tém sido os estudos fotométricos

efectuados neste enxame.

Figura 2.1: Imagem do enxame M3 (NGC5272). (Fonte: http://www.seds.org/)

O enxame M3 no passado e no presente continua a ser um enxame bastante “exdtico”,
tendo sido um dos primeiros onde foram detectadas estrelas Blue Stragglers® (Sandage,
1953).

M3 é um dos enxames que contém a maior populacdo de estrelas Stragglers (com
cerca de 137).

1 Consultar Glossario (Apéndice H)
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A tabela 2.1 da-nos a identificacdo e a posicdo do enxame M3. Os dados sdo 0s

constantes no catalogo de Harris. (Harris, 1996)

(6] 12) 3 4 () 6)
Enxame RA bEC” Lo b Rso Rec
hms ¢n ©) €) (kpo) (kpc)

M3 1342112  +282232 4221 7871 10.4 12.2

Tabela 2.1: Dados do enxame M3.

1-Ascenséo recta (J2000)
2-Declinagéo (J2000)
3-Longitude Galéctica
4-Latitude Galéctica
5-Distancia Heliocéntrica

6-Distancia Galacticocentrica (assumindo R_0=8kpc)

O enxame globular M3 é considerado conjuntamente com o enxame globular M13
(considerado seu gémeo), como um enxame bastante controverso em termos da
morfologia do seu ramo horizontal (HB). Ambos 0s enxames apresentam a mesma

metalicidade ([Fe/H]~1.6) embora os seus ramos horizontais sejam bastante

diferentes, tal como se pode ver nos diagramas cor-magnitude da figura 2.2.
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Figura 2.2: Diagrama de cor-magnitude para os enxames M3 e M13. (Figura extraida
de Soo-Chang Rey et al, 2001))

De um ponto de vista observacional, as diferentes morfologias observadas no HB s&o
descritas em termos de metalicidade o que é considerado como o primeiro parametro.

A procura de um segundo pardmetro na determinacdo da morfologia do ramo HB
continua a ser um tema actual e por resolver, pelo que sugiro a leitura dos artigos de
revisao de Fusi Pecci et al (1996) e Sarajedini et al (1997).
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A maioria dos estudos indica que a idade devera ser a responsavel pelas diferentes
morfologias observadas havendo, contudo, autores que apontam essas diferencas no Y
(abundancia em hélio), na composi¢do quimica (elementos Carbono, Azoto e Oxigénio),
perda de massa ou rotacéo.

A tabela seguinte traca-nos uma pequena resenha histérica da metalicidade de M3.

Autores [Fe/H]

Bica & Pastoriza (1983) -1.32
Frogel et al (1983) -1.47
Pilachowski (1983) -1.43
Zinn & West (1984) -1.66
Kraft et al (1992) -1.47
Buonanno et al (1994) -1.66
Carretta et al (1997) -1.34

Tabela 2.2: Metalicidades obtidas para o enxame M3 por varios autores ao longo dos
tempos.

A tabela 2.3 traca-nos uma perspectiva histérica das idades obtidas para M3, valores

esses que tém variado pelas diferencas de metalicidade usadas pelos autores nos diversos

estudos.
Autores Idade (Gyr)
Sandage (1953) 5
Demarque e Larson (1964) 17-25
Sandage (1970) 10-12
Vandenberg (1983) 18
Sarajedini e King (1989) 14.6-17.6
Paez, et al (1990) 16-19
Buonanno et al (1994) 18.7+3.5

Tabela 2.3: Alguns exemplos de estimativas de idade para o enxame globular M3
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M3 apresenta um excesso de cor bem determinado conforme a tabela 2.4 sintetiza.

Autores E(B-V)
Crawford & Barnes (1969) 0.01
Cohen et al (1978) 0.00
Zinn (1985) 0.01
Sandage (1993) 0.01
Cacciari et al(2005) 0.01

Tabela 2.4: Panorama historico do excesso de cor para M3.

O enxame M3 continua a ser um dos mais requisitados nas varias fotometrias. A titulo de
exemplo, nos filtros U e VV com Ferraro et al, (1999), na fotometria Strémgren com
Schuster, (1999), na fotometria J e K com Lee, S. et al, (1996), ou na B e V com Rey
Soo0-Chang et al (2001), entre outros.

Autores (m—-M)
Rees (1966) 14.91
Peterson (1993) 15.05
Buonanno et al (1994) 14.94
Lee (1996) 15.02
Jimenez et al (1996) 15.00

Tabela 2.5: Mddulo da distancia obtida por alguns autores para o enxame M3.

Este enxame é classificado como um enxame do tipo Oosterhoff I (Ool), cuja explicacdo

referente a classificacdo apresentarei mais a frente.

21



2.1.2 Enxame M92

O enxame globular M92 (NGC6341 ou C1715+432) € um enxame globular do
Hemisfério Norte e situa-se na constelacdo de Hércules.
Estudado desde a década de trinta (Barnard, 1931), é um dos enxames mais antigos da
Galéxia, e por essa razdo dos mais estudados (Baum, 1952; Sandage, 1953; entre outros).
Um dos artigos classicos sobre este enxame pertence a Sandage&Walker (1969),

realizado na fotometria UBV.

YOI gt

X

Figura 2.3: Imagem do enxame M92 (NGC6341). (Fonte: http://www.seds.org/)

Os dados relativos a identificacdo e posicdo do enxame sdo os constantes do catalogo de
Harris (1996) e sdo apresentados na tabela seguinte.

RA DEC | b Ry Rac
hms) c ©) €) (00 0
M92 17 17 07.3 +43 08 11 68.34  34.86 8.2 9.6

Enxame

Tabela 2.6: Parametros basicos do enxame M92.

22



Da analise da tabela 2.6 é possivel verificar que M92 encontra-se relativamente afastado
do plano galactico o que o faz um enxame pouco “contaminado” por estrelas de campo ¢

por efeitos de avermelhamento, pardmetro este bem determinado e alvo de pouca

discusséo.
Autores E(B-V)
Sandage (1983) 0.04-0.05
Stetson&Harris (1988) 0.02
Bergbusch&Vandenberg (1992) 0.02
Bolte&Hogan (1995) 0.02

Tabela 2.7: Breve perspectiva histérica do avermelhamento do enxame M92.

A aplicacdo de CCDs a este enxame foi efectuada pela primeira vez por Heasley &
Christian (1986), na fotometria BV.

Dos varios estudos fotométricos e espectroscopicos ja referidos, salienta-se um dos
altimos e na fotometria Stromgren, onde se obteve para a idade do enxame 16Gyr
(Grundahl et al, 2000), embora haja outros valores na vasta literatura, tal como na
fotomertia VI com Johnson et al (1998), ou na fotometria BV com Stetson & Harris
(1988).

De acordo com a extensa bibliografia consultada, € um dos objectos mais pobres em
metais (tabela 2.8) pelo que ¢é considerado como um “prototipo” de enxame globular
velho.

Considerado como um enxame tipicamente do Halo, é um dos alvos mais requisitados
para a determinacdo da idade da Galaxia, nos constrangimentos da Cosmologia actual e

no estudo dos modelos evolucionarios de estrelas de pequena massa e de estrelas de baixa

metalicidade.
Autores [Fe/H]
Zinn (1985) -2.24
Bergbusch&Vandenberg (1992) -2.20
Bolte&Hogan (1995) -2.26
Gratton et al (1997) -2.15
Ruelas-Mayorga et al (2005) -2.31

Tabela 2.8: Breve perspectiva historica da metalicidade do enxame M92
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No que concerne ao modulo da distancia varias tem sido as determinagdes efectuadas

neste enxame, como a tabela seguinte indica.

Autores (m-M)
Alcaino (1977) 14.63
Harris&Racine (1979) 145+0.3
Stetson&Harris (1988) 14.6
Grundahl (2000) 146+0.12
Ruelas-Mayorga A. et al (2005) 14.6

Tabela 2.9: Breve perspectiva histdrica da Modulo da distancia do enxame M92

M92 apresenta um numero consideravel de estrelas RR Lyrae (17 de acordo com
Clement et al, 2001).

As estrelas RR Lyrae caracterizam-se por num determinado momento da sua
evolucdo sofrerem um processo em que iniciam uma fase de pulsacdo, sendo que 0 seu
brilno depende da metalicidade. Num diagrama HR entram na chamada faixa de
instabilidade.

As estrelas RR Lyrae sdo importantes para determinar a idade e a distancia dos
enxames globulares, pelo que séo objecto de estudo de ha algumas décadas para ca.

Os enxames que apresentam estrelas RR Lyraes do tipo ab com periodos de pulsacdo
inferiores a 0.6 dias sdo classificados como sendo do tipo Oosterhoff | (Ool). Por outro
lado, os enxames que apresentam estrelas pulsantes com valores superiores a 0.6 dias sdo
do tipo Oosterhoff 11 (Ooll), como € o caso do enxame M92. (Oosterhoff, 1939)

O enxame M92 apresenta um ramo horizontal praticamente no lado azul da faixa de

instabilidade. Dickens (1972), caracterizou-o como sendo um enxame do tipo 2.
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2.2 Observacoes

As observacfes dos dois enxames a que este dissertacdo se reporta foram obtidas por
William Schuster no Observatdrio Nacional Astronémico, San Pedro Martir, no México,
durante as noites de 30 de Abril, 1, 2 e 3 de Maio de 1998, com o telescdpio de 1.5m e no

sistema de filtros de Stromgren u,v,b,y e 3.

Objecto Filtro  Tempo Exposicao (s) Data Observago? N° Imagens®
u 300, 600, 900 30,1,2,3 22312 19

v 600, 900 30,1,2,3 1224 9

b 600, 900 30,1,2,3 1222 7

M3 y 600 30,1,2,3 L1-2 4
b 600, 900 30,1,2,3 124 7

Bu 600, 900 30,1,2,3 112 4

u 600, 900 30,1 11 2

v 600, 900 30,1 11 2

b 600, 900 30,1 11 2

M92 y 600 30,1 11 2
S 600, 900 30,1 11 2

B 600, 900 30,1 11 2

Tabela 2.10: Informacéo sobre as observagdes efectuadas nos enxames M3 e M92

Segue-se uma breve descricdo relacionada com as condi¢fes atmosféricas segundo as
quais as imagens foram adquiridas ao longo das quatro noites elaborado de acordo com as
notas de observacédo de Schuster:

e 29/30 Abril 98: Noite com boas condi¢Oes de observacdo. Brisa suave. Visibilidade
variavel (~ 2’ no inicio da noite; 3’ a 4’’ na ultima parte da noite);

e 30/1 Maio 98: Noite boa para realizar fotometria (Sem nuvens e pouco vento). Boa
visibilidade (1-2”’);

¢ 1/2 Maio 98: Noite de fracas condigdes para observacao;

e 2/3 Maio 98: Nao foram retiradas notas nesta noite de observacdo. Aparentemente uma

noite com boas condicOes para efectuar fotometria.

2 30, 1, 2 e 3 refere-se aos dias (referidos no texto) em que foram obtidas as imagens.
3 Os nimeros 2, 2, 3, 12 dizem respeito ao nimero de imagens que foram obtidas na noite de 30, 1, 2 e 3 de Maio, respectivamente.
De forma anéloga para as restantes noites.
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As figuras seguintes permitem-nos identificar a localizagcdo das imagens reduzidas na
presente dissertacdo relativamente ao enxame.

A identificagdo do campo de estudo foi efectuada on-line e recorrendo ao Aladin do
CDS.

Figura 2.4: Enxame M3 e respectiva identificacdo da regido em estudo. A imagem da
direita € uma das varias imagens reduzidas.

Figura 2.5: Enxame M92 e respectiva identificacdo da regido em estudo. A imagem da
direita é uma das vérias reduzidas.
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Resumo do Capitulo

* O enxame M3 foi descoberto por Charles Messier em 1764;

* O enxame M92 foi descoberto por Joann Bode em 1777 e posteriormente catalogado
por Charles Messier.

* M3 ¢ considerado um enxame “classico” relativamente ao seu ramo horizontal na
procura do segundo parametro.

* M92 é considerado um dos enxames mais pobres em metalicidade contendo estrelas em
estados evolutivos bastante avancados.

* |dentifiquei os campos em estudo relativamente aos enxames recorrendo ao vizier
Aladin do CDS;

e Efectuei uma descricdo, tendo por base as notas de observagdo de Schuster,
relativamente as condigdes atmosféricas em que decorreram as observacoes (30 de Abril
a 3 de Maio de 1998);

* Efectuei uma perspectiva historica do enxame M3 no que concerne ao avermelhamento
(E(B-V)=~0-0.05), metalicidade (-1.3<[Fe/H]<-1.6), modulo da distancia
(149<(m—-M)<15.10) e idade (5 <idade<19);

* Elaborei uma sintese sobre o conhecimento do enxame M92 relativamente ao
avermelhamento (E(B-V)~0.02—0.05), metalicidade (—1.7<[Fe/H]<-2.31),

modulo da distancia ((m—M) ~14.6) e idade (=16 Gyrs);
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«Se ndo estd de acordo com a experimentacgdo, entdo
esta errado. Nesta simples afirmacdo reside a chave
para a ciéncia. Ndo faz qualquer diferenca se a nossa
suposicdo é brilhante. Ndo faz qualquer diferenca ser
mais ou menos inteligente [...], se ndo esta de acordo
com a experimentacéo, entéo esta errado.»

Richard Feynman
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Capitulo 3

Reducdes Fotométricas

A reducdo é um processo arduo que consiste em remover numa primeira fase as
caracteristicas associadas aos instrumentos, posteriormente a extraccdo das magnitudes
instrumentais e por Gltimo transformar essas magnitudes em magnitudes padrao.

Neste capitulo faz-se uma introducdo sobre fotometria. Posteriormente, faz-se uma
revisdo ao sistema de filtros de Strdmgren usados neste trabalho e as respectivas
informacdes astrofisicas que se podem retirar da contagem dos fotbes seleccionados a
partir deles.

No final do capitulo farei uma descri¢do dos programas utilizados e respectiva edicdo
dos mesmos com o objectivo de obter as magnitudes instrumentais para cada uma das
imagens.

Adicionalmente, elaboraram-se programas em linguagem C para a reducdo e analise

dos ficheiros obtidos com as rotinas do IRAF.
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3.1 Fotometria: Conceitos Introdutdrios

O conceito de magnitude surgiu ha cerca de 2000 anos com o grego Hiparco, quando
dividiu as estrelas visiveis a olho nu de acordo com seu brilho aparente, atribuindo
magnitude um as estrelas mais brilhantes e magnitude seis as estrelas cujo brilho era mais
fraco.

Nos finais do século XIX, Pogson verificou que o sistema baseado na percepcdo de
brilho do olho humano era logaritmico e o fluxo correspondente a uma estrela de primeira

magnitude (F,) era cem vezes mais brilhante que uma estrela de magnitude seis (F, ), de

forma a que:
Fl _ (m-n)
F—2 =100 n>m [31]
ou,
F
m-n=25log =%
9( sz [3:2]

onde, m e n sdo as magnitudes aparentes das estrelas.
Chama-se magnitude aparente, m, a forma como exprimimos o brilho de uma estrela

e é definida matematicamente como,

m, =—-2.5log j: F,1(A)di+C [3.3]
onde, I(A) corresponde a curva de transmisséo de um filtro I, F, o fluxo medido e C
uma constante.

Dado que as imagens reduzidas no presente trabalho foram obtidas no sistema de
filtros de Strdmgren, m, corresponde a magnitude em cada uns dos filtros u, v, b, y,
B, e B, (m=m,m,m;,m,m,,m,).

As estrelas intrinsecamente mais luminosas e que estejam mais afastadas do
observador, podem aparecer menos luminosas do que aquelas que se encontram mais
proximas. Deste modo, para comparar estrelas de forma absoluta usamos uma outra
escala a que chamamos de magnitude absoluta, M .

A magnitude absoluta define-se como sendo a magnitude aparente que uma estrela

teria se fosse colocada a distancia de dez parsecs.
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A relacdo existente entre a magnitude aparente e a magnitude absoluta de uma estrela é,

m, —M, =5log(d)-5 [3.4]
Em fotometria usamos ainda outras medidas quantitativas, os indices de cor (IC),

definidos como sendo a diferenca entre duas magnitudes obtidas por dois filtros

diferentes,
IC =m, (1,)-m, (1,) [3.5]
isto &,
[ F.x,d
m, —m, =-25log=——+C, [3.6]
jo F,Y,dA

Na expressdo anterior, a constante C, , é o ponto zero e historicamente foi definido para
a estrela Vega, onde por definicdo se adoptou o valor zero.

As particulas que constituem o meio interestelar dispersam os fotBes cujos
comprimentos de onda sdo da ordem do tamanho dos gréos da poeira interestelar. Porque
essa dispersao é selectiva, no sentido em que 0s comprimentos de onda menores sao mais
dispersos do que os maiores, a luz surge avermelhada desde a fonte até aos detectores dos
telescopios (sofrendo o chamado efeito reddening — avermelhamento) e produzindo deste
modo um excesso de cor.

Dado o efeito que a extin¢do pode ter nas magnitudes e para uma dada banda centrada
em A, tem-se

m, -M, =5log(d)-5+a, [3.7]
onde, a, representa 0 numero de magnitudes devido a absorcdo e a disperséo
(scattering), sendo denotada com A porque é funcdo do comprimento de onda.

A grandeza (m, —M) é conhecida na literatura como distance modulus (médulo da

distancia) e a partir dela é possivel determinar a distancia a que um objecto estelar se

encontra do observador usando a equacéo 3.7.
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3.2 Fotometria de Stromgren: Uma revisao

As imagens utilizadas neste trabalho, reduzidas de acordo com os procedimentos que se
explicardo mais a frente, foram obtidas no sistema fotométrico de Stromgren.

O sistema fotométrico uvbyg foi desenvolvido na década de sessenta por Stromgren
(1966), Crawford e Mander (1966) para estrelas do tipo A e F, e posteriormente calibrado
para as estrelas do tipo O, G e K. (Crawford, 1975; Crawford, 1978, Crawford, 1979)

Nesta secgdo procurarei fazer uma reviséo sobre o sistema de filtros usados e as
informacOes que sdo possiveis retirar a partir dos respectivos indices de cor e a forma

como se relacionam com os parametros astrofisicos que se pretendem aferir.
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3.2.1 Caracteristicas dos filtros

O sistema fotomeétrico de Strémgren consiste em seis filtros chamados de u

(ultravioleta), v (violeta), b (azul), y (amarelo). O sistema é usualmente
complementado com o indice A (beta), sendo este Ultimo construido com um filtro de
banda larga ( S,,) € um outro de banda estreita ( 5,).

A tabela no apéndice A mostra as caracteristicas dos filtros de Stromgren utilizados
para a obtencdo dos dados fotométricos do respectivo trabalho, bem como as suas
transmitancias.

A figura seguinte permite-nos identificar a posi¢édo dos filtros do sistema fotométrico

de Strémgren relativamente a outros filtros usados em fotometria.

A (A)
10% Lo FOOo 2000 4000 3000 2500
L MITT T I | | | I |

3
|

] 1 2 3 4
/A (pm™)

Figura 3.1: Comparagéo entre o sistema de filtros de Strdmgren e um conjunto de filtros
usados em fotometria astrondmica. (Elaborado a partir de Fitzpatrick, E., 1999)

Ao contrario do que sucede com o sistema de Johnson- Morgan (sistema UBV) onde ha
uma sobreposicdo de bandas, os filtros de Stromgren foram desenvolvidos de forma a
retirar informacdes precisas das estrelas sem recorrer a sobreposi¢cdo de bandas. (figura
3.1).
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Fluxo —_\ Linha que evidencia

o “Salto” de Balmer
(Balmer Jump)

nwm

Figura 3.2: Comparacdo entre o sistema de filtros UBV e Stromgren com o0s espectros
de algumas estrelas de diferentes classes espectrais. (Figura elaborada a partir de
Henden, A. E. & Kaitchuck, 1990, Astronomical Photometry, Willmann-Bell, USA)

De acordo com a figura 3.2, é possivel e por comparacdo com o sistema de filtros

Johnson-Morgan (UBV) que:

e O filtro v foi posicionado na parte do espectro estelar a cerca de 400nm o que revela
absorc¢do devido a linhas metalicas;

e O filtro u esta posicionado de forma a medir a descontinuidade de Balmer, sendo que
para 0s comprimentos de onda mais pequenos néo é sensivel;

e O filtro b encontra-se centrado a cerca de 460nm e ¢ pouco afectado pelo “line
blanketing”.

e O filtro y ¢é “praticamente” um filtro V de banda mais estreita e é por essa forma

convertido para V uma vez que € analogo ao filtro V do sistema de Johnson-Morgan.
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3.2.2 Indices de Cor

No presente sistema fotométrico e seguindo o artigo publicado por Strémgren

(Strémgren, 1966), usam-se os indices de cor (b—vy), ¢,, m, e 5.

3.2.2.1 Indice de cor (b-y)

O indice de cor (b—y) é um excelente indicador de temperatura e é razoavelmente livre
dos efeitos de blanketing. Como efeito de blanketing referimo-nos a diminui¢do da
intensidade espectral de uma estrela devido a linhas de absorcéo.

Os efeitos de blanketing sdo particularmente visiveis nos casos de estrela “frias” cujas
atmosferas sdo ricas em diferentes tipos de atomos.

Nas estrelas “frias” e em consequéncia do acima referido ha a tendéncia dos dtomos
absorverem os comprimentos de ondas curtos (azuis) e emiti-los em comprimentos de
ondas maiores (vermelho e infravermelho).

O efeito blanketing cresce de forma acentuada para comprimentos de onda abaixo dos
4500A.

As informacdes fornecidas por este indice de cor sdo semelhantes as obtidas pelos
filtros B-V ouV —1.

Para estrelas do tipo early (estrelas B), este indice ndo é sensivel a temperatura
devido a férmula de Rayleigh-Jeans aplicada a ambos os filtros — correspondendo a uma
razéo de filtros quase constante.

Nas estrelas do tipo late, este indice é muito sensivel a temperatura.

De acordo com Relyea & Kurucz (1978), para estrelas com T, <10000K, este

pardmetro em conjugagdo com c, torna-se Util na determinacdo da gravidade e da

temperatura.
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3.2.2.2 Indice de cor c:

O indice de cor c, € um indicador de luminosidade ou de gravidade superficial e de

acordo com Relyea & Kurucz (1978), torna-se muito sensivel para estrelas cujas

temperaturas se situam entre 10000K > T, > 5500K .

O indice de classe de luminosidade ou indice de descontinuidade de Balmer (Balmer

Jump) foi definido por Crawford (1966) como,

c,=U-v)—(v-h) [3.8]
A descontinuidade de Balmer é a queda repentina da intensidade espectral devido a
absorcdo de radiacdo pelos electrdes dos &tomos de hidrogénio no nivel de energia n=2.

A queda «abrupta» no fluxo radiactivo acima referido, consequéncia do aumento da
opacidade estelar, cresce rapidamente para comprimentos de onda cujo valor é de
A <3647A.

A descontinuidade de Balmer atinge valores maximos para estrelas do tipo A e
valores minimos para estrelas de tipo F, uma vez que a fraccdo do ido H™~ (uma grande
fonte de opacidade para as estrelas quentes) é pequena. Deste modo, a pressdo dos
electrdes na atmosfera das estrelas diminui a medida que as mesmas evoluem

Nas estrelas gigantes a gravidade a superficie é relativamente mais pequena do que a
gravidade para uma estrela de igual massa na sequéncia principal. Desta forma, a
descontinuidade de Balmer torna-se uma varidvel dependente da gravidade o que faz com

que ¢, seja um indicador de gravidade superficial para as estrelas e assim do estado

evolucionario de uma estrela.

De acordo com Relyea & Kurucz (1978), o indice de cor c, torna-se, por vezes,
ambiguo na determinacdo da gravidade no intervalo de temperaturas
10000K >T,, >8500K . A ambiguidade pode ser resolvida recorrendo a diagramas de c,
versus m, ou c, versus (v—b).

O indice de cor c, é também usado para determinar as idades dos enxames

independentemente do conhecimento da sua distancia e praticamente independente do
reddening (Grundahl et al, 2000), bem como da composi¢do quimica (carbono e azoto)
em estrelas vermelhas do ramo horizontal (Grundahl et al, 1999).
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3.2.2.3 Indice de cor m:

O indice de cor m, e um indicador de metalicidade e foi definido por Crawford (1966)
como,

m =(v-b)—-(b—-y) [3.9]
O indice m, mede a intensidade das linhas metalicas e tem uma dependéncia muito

pequena na idade estelar.

O indice de cor m, serve, tal como o indice c,, para verificar a existéncia de carbono
e azoto nas estrelas RGB. De acordo com Bell & Gustafsson (1978), a banda CN
(4216A) pode reduzir o fluxo no filtro v de forma bastante significativa, conduzindo a
valores de m, elevados, enquanto a metalicidade permanece na mesma.

A partir de um diagrama de cor m;, (b—y) podemos aferir se os enxames exibem
tracos caracteristicos de CN. As estrelas que exibam valores elevados de m, encontrar-
se-a0 na parte superior do diagrama.

O indice de cor m, é praticamente independente da gravidade superficial para

temperaturas abaixo dos 7500K, no entanto é uma ferramenta bastante poderosa na
determinacdo da gravidade para estrelas do tipo espectral B, obtendo-se resultados
fotométricos muito precisos. (Relyea & Kurucz, 1978)

De acordo com Schuster et al (1996), para sistemas com metalicidades baixas, m,

tornar-se-a pouco sensivel.
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3.2.2.4 Indice de cor B

O indice beta ou H, é definido como sendo a diferenca entre magnitudes nos dois filtros,

de acordo com a expresséo,

B=HE,—HB, [3.10]
O indice beta mede o fluxo estelar da linha H ,, a cerca de 4850A (ver figura 3.3) o que
0 torna como uma sonda adequada para a medi¢do da temperatura efectiva para estrelas
do tipo espectral A e de luminosidade para estrelas do tipo O.

Para estrelas de classe espectral acima de F (ao longo da sequéncia principal) o filtro

S torna-se ineficaz devido a «queda» das linhas de Balmer, assim como, ao

aparecimento de um elevado nimero de outras linhas.

O filtro B ndo é afectado pelos efeitos da extingdo interestelar pelo facto dos
comprimentos de onda efectivos em ambos os filtros (S, e g, ) estarem centrados no

mesmo comprimento de onda, como se encontra representado na figura seguinte.

o
<)
I

WIDE
FILTER

S
o
I

NARROW
FILTER

% TRANSMISSION
ik

20—

o 1 { J
4600 4700 4800 4900 5000 5100
WAVELENGTH (ANGSTROMS)

Figura 3.3: Resposta dos filtros HB. (Figura extraida de Henden, A. E. & Kaitchuck,
1990, Astronomical Photometry, Willmann-Bell, USA)
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3.2.2.5 Indice de cor (u-b)

Por vezes é usado o indice de cor (u —b) e que pode ser determinado quer por calibracéo
directa, quer por outros indices, segundo a expresséo,

(u-b)=c,+2m +2(b-y) [3.11]
Este indice de cor pode ser usado como ‘“sonda” na determinacdo da gravidade para
estrelas com temperaturas efectivas abaixo dos 10000K , embora seja uma instrumento

adequado na determinacdo de temperaturas para estrelas quentes (O e B). (Relyea &
Kurucz, 1978).
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3.2.3 Classificacao espectral na fotometria Stromgren

A populacdo de estrelas que constitui os enxames globulares sdo estrelas essencialmente
de classes espectrais F, G e de classes mais baixas.

As estrelas da classe espectral F caracterizam-se por ter uma temperatura efectiva
compreendida entre os 7500K e os 6000 K, com uma cor amarelo-esbranquicado. Os
espectros destas estrelas apresentam riscas de metais como Call, Fell, entre outros, assim
como riscas fracas de H.

As estrelas da classe espectral G, cuja temperatura efectiva se situa entre os 6000K e
0s 5000K, apresentam uma cor amarela, com riscas de Call proeminentes, metais
ionizados e riscas muito fracas de H.

De acordo com os trabalho desenvolvidos por Crawford (1975), Crawford (1979),
Olsen (1988), Schuster e Nissen (1989), as estrelas sdo classificadas em B, A, Fou G e

de acordo com os pardmetros corrigidos de excesso de cor (b—y),, ¢, € m, bem como

do indice independente do excesso de cor A, da seguinte forma:
Estrelas B

m, < 0.15™¢

(b-y), <0™

Estrelas A
2.72™9 < 3<2.89™

m, > 0.15™9

Estrelas F

As estrelas F incluem as estrelas early type G.
2.58™ < f<2.72™

Estrelas G

2.55™ < B<258™ (b—vy), =0.4™
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3.2.4 Os diagramas na fotometria Stromgren

Para além dos diagramas de cor-magnitude € frequente usar diagramas com os indices,

C, ou m, versus uma cor, do qual a figura seguinte é exemplo.

Area Fase Evolutiva

Estelas na fase de turn off
(TO)

Blue Stragglers - turnoff
(BS-TO)

Estelas Blue Stragglers
(BS)

Estrelas da Sequéncia
Principal (SP)

Estrelas Sub-Gigantes
(SG)

Estrelas Gigantes VVermelhas
(RGB)

Transicéo entre as RGB e as
AGB

Ramo Horizontal
(HB)

9 Ramo estrelas Azuis (BHB)

Fase de transicéo entre as
» 10 estrelas BHB e as estrelas sub
1 L . . 1 L . . 1 L . . 1 L luminosas

0 0.2 0.4 0.6 1 Estrelas sub-luminosas

(b-7), 0

Figura 3.4: Diagrama c, versus (b—y), para um conjunto de estrelas pobres em metais.
(Figura retirada de Schuster et al, 2004)

O diagrama da figura 3.4 é na fotometria Strdmgren o equivalente ao diagrama HR
convencional, pelo que a sua analise como nos diagramas HR, permite identificar um
conjunto de “regides” ao qual esta associada uma estrela numa dada fase evolutiva
especifica.

A tabela ao lado do diagrama permite-nos identificar a etapa evolutiva em que as
estrelas se encontram.

Para mais informacgdes sobre como os autores elaboraram o diagrama cor-magnitude

apresentado na figura, consultar o artigo de Schuster et al (2004).
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3.3 Fotometria CCD

Os telescopios sdo aparelhos que recolhnem os fotdes dos objectos astrondmicos, no
entanto é necessario “algo” que os detecte e posteriormente os grave.

No passado recorria-se a fotomultiplicadores e a chapas fotograficas para gravar esses
fotbes. Nos dias de hoje, usam-se chips de silicio (os CCD) que sdo muito sensiveis a luz,
sendo constituidos por um elevado numero de frac¢des individuais chamados de pixeis
(do ingés pixel - picture elements). A sua construgdo assenta no elemento silicio (Si) que
pela sua natureza é muito sensivel a uma larga faixa de comprimentos de onda (entre 0s
380 e 0s 900 nm), e funciona de acordo com o efeito fotoeléctrico.

Os CCD revolucionaram a astronomia uma vez que conseguem registar as imagens
com uma maior eficiéncia (chamada de eficiéncia quantica) do que a pelicula fotogréfica,
apresentam linearidade (verifica-se que ocorre uma proporcionalidade directa entre os
fotdes que incidem no CCD e os electroes “ejectados’), bem como uma boa resposta a
maioria da radiacdo (desde o infravermelho proximo até ao ultravioleta proximo).

A utilizacdo destes dispositivos para a recolha de imagens de objectos astrondmicos
(como no presente trabalho), implica a refrigeracdo dos mesmos de forma a garantir um
baixo nivel de ruido.

Historicamente, os primeiros trabalhos realizados com fotometria CCD e no sistema
de filtros a que o presente trabalho se reporta foram levados a efeito por Anthony
Twarog, (1987) e posteriormente por Twarog & A. Twarog (1987). Os resultados
levaram os autores supracitados a concluir que as suas observacdes permitiam obter
valores de magnitudes duas unidades abaixo dos valores obtidos com as placas
fotograficas.

As técnicas de reducdo envolvidas apds a recolha de imagens tém de ter em conta a
quantidade de objectos estelares presentes nas imagens recolhidas.

A densidade espacial de objectos estelares determinara o método mais adequado a
cada situacdo, e na presente dissertacdo optou-se por efectuar fotometria PSF, cuja

primeira fase do método implica efectuar fotometria de abertura.
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3.3.1 Fotometria de Abertura

A fotometria de abertura consiste em medir as contagens registadas nos pixeis dentro de

uma dada area a que se chama de abertura e cuja figura 3.5 pretende elucidar.

Figura 3.5: Representacdo esquematica de um circulo criado pela rotina phot para
medicdo da luz de uma estrela.

Simultaneamente, 0 programa mede uma outra area adjacente que permitird determinar o

céu. O fluxo dentro da area de abertura € dado por,

fluxo= " contas nos pixeis de abertura — Area x fundo do céu [3.12]

A magnitude instrumental é obtida (em unidades ADU para o fluxo) a partir de,

m, = ¢, —2.5log( fluxo) [3.13]
O ADU (do inglés Analog to Digital Unit) € a unidade de medida da intensidade do

brilho num dado pixel (as contas), sendo que é directamente proporcional ao numero de
fotbes que colidem com esse pixel.

Antes de se efectuar fotometria de abertura é necessario escolher um raio de abertura.
O circulo representado na figura 3.5 (abertura) encontra-se centrado sobre a estrela e
devera ser suficientemente largo de forma a captar a maior quantidade de luz da estrela
(ver circulo amarelo da figura 3.6) embora ndo “infinito” uma vez que ndo pretendemos
que as estrelas vizinhas, maus pixeis ou raios cosmicos contribuam com o seu fluxo nessa

area (circulo laranja da figura 3.6).
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Por outro lado, e tendo como exemplo o circulo a azul da figura 3.6, se a abertura
encerrar demasiado céu como o que é traduzido pelo circulo supracitado, conduz a uma

relacdo sinal/ruido mais baixa.

Figura 3.6: Diferentes raios de abertura centrados numa estrela. O circulo a laranja
corresponde ao raio de maior abertura.

Deste modo, € necessario encontrar um compromisso entre estas imposi¢des. Uma regra
pratica na determinacdo do valor de abertura consiste em determinar o FWHM (full width
half maximum) e usar um valor de raio de abertura que esteja situdado entre os
quatro/cinco vezes o valor da FWHM.

O FWHM ¢ usado para descrever uma estrela numa imagem e traduz-se como sendo
a largura a meia altura do pico maximo do brilho dessa estrela. A representacdo de uma

estrela numa imagem assemelha-se a uma gaussiana (figura 3.7).

=+ FWHM -

Figura 3.7: RepresentacOes esquematicas do perfil de luminosidade (psf) uma estrela.

O FWHM para uma dada imagem astronomica ¢ medido para um conjunto de estrelas,

sendo que posteriormente se determina o seu valor médio.
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Um outro método para determinar o raio de abertura consiste em fazer um estudo, para

uma dada estrela, a diferente aberturas. A representacdo grafica das magnitudes obtidas

em fungdo do raio de abertura para uma dada fonte estelar, chamamos de curva de

crescimento.

A anélise de uma curva de crescimento permite-nos aferir que se atinge um patamar a

partir de um dado valor de abertura, valor esse a partir do qual se torna desnecessario

aumentar a abertura.

A figura 3.8 é exemplo de uma curva de crescimento e foi obtida para quatro estrelas

de uma imagem de um dos enxames em estudo. A sua analise permite concluir que se

atinge um patamar sensivelmente a trinta e cinco pixeis.

Curva de Crescimento (fwhm~6)

0,02

>

-0,02 z
-0,06
-0,10

-0,14

m (i) - m (i-1)

-0,18

-0,22

| R4

-0,26

-0,30

5 15 25

Abertura (pixeis)

35

45

55

Figura 3.8: Curva de crescimento para quatro estrelas de M3 (abertura entre 0s 5 e 0s 50

pixeis).

A fotometria de abertura €, normalmente, usada em imagens com poucas estrelas,

brilhantes e isoladas — estrelas padrao.
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3.3.2 Fotometria PSF

A fotometria PSF (point spread function) € mais complexa do que a fotometria de
abertura e € o método escolhido quando se pretende obter fotometria em campos bastante
povoados, diga-se com densidades estelares muito elevadas, ou para imagens com
“objectos estelares” ténues.

O modelo PSF descreve a estrutura/forma de um objecto pontual como € registado
pelo CCD. A aproximacdo mais simples € uma gaussiana bidimensional, tendo em conta
que idealmente uma estrela é uma fonte pontual.

Na pratica, nenhum modelo puramente analitico € satisfatdrio, pelo que se
complementam com tabelas de residuos obtidas empiricamente.

O modelo assenta na assumpc¢ao que todas as estrelas numa imagem tém a mesma
forma, variando apenas na escala, e consiste essencialmente em ajustar uma gaussiana a
cada estrela presente na imagem e assim determinar as suas magnitudes sem que haja
contaminagdes por parte de estrelas vizinhas.

Como explicarei mais a frente neste capitulo, a elaboracdo deste modelo passa por
encontrar estrelas adequadas a elaboracdo do modelo — as chamadas estrelas PSF, o que
devera ser feito com especial atencdo, e que quase sempre implica de forma manual.
Assim sendo, este procedimento que devera ser feito de acordo com alguns critérios,

torna-se uma desvantagem na reducédo dos dados pelo tempo que consome.
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3.4 Software: Rotinas e edicdo de parametros

A reducdo dos dados desta tese foi realizada com o software IRAF (Image Reduction and
Analysis Facility), distribuido pelo NOAO (National Optical Astronomy Observatory).

O pacote de programas utilizado foi o DAOPHOT (Stetson, 1987) dada a sua
versatilidade, bem como ao conjunto de rotinas (programas) que possui para a extraccao
das magnitudes.

No pacote DAOPHOT, as rotinas utilizadas para determinar as magnitudes
instrumentais do presente trabalho foram as que se seguem, acompanhadas por uma

explicacdo sucinta das mesmas:

» daofind — Identifica as estrelas nas diversas imagens; hd um parametro (FWHM) que
informa o programa sobre o que é uma estrela, um raio c6smico ou um objecto extenso
(galaxia ou nebulosa).

* phot — Determina a magnitude instrumental de cada estrela na imagem por fotometria
de abertura tendo em conta a lista de estrelas constantes na imagem e determinada pela
rotina anterior.

* pstselect — Rotina utilizada para identificar um conjunto de estrelas, que na presente
dissertacdo foi usada de modo interactivo, mas que também pode ser usada de forma
automatica, para a elaboracdo do modelo PSF.

» psf — Esta rotina constr6i a PSF para a imagem a partir das estrelas “obtidas” pela
pstselect. O modelo serd tanto melhor quanto maior o nimero de estrelas utilizadas
(como explicarei mais a frente).

* nstar — Este programa é utilizado para obter a fotometria para as estrelas vizinhas a
estrela PSF, bem como a prépria estrela PSF, ajustando em simultdneo o perfile das
estrelas previamente agrupadas.

* substar — Usado para subtrair da imagem um conjunto de estrelas a partir do modelo
PSF criado.

* allstar — Esta rotina ajusta 0 modelo PSF criado a todas as estrelas da imagem, partindo
de uma lista que contém as suas posi¢des, magnitudes e do modelo PSF criado. No final é

criada uma imagem com todas as estrelas subtraidas que evidencia a qualidade do
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modelo. Esta imagem possibilita apreciar a eficiéncia da deteccdo automatica efectuada
pela rotina daofind ao permitir verificar se ha ou ndo estrelas que nao foram subtraidas.
Por outro lado, a imagem gerada permite avaliar a qualidade da psf pela forma e
intensidade dos residuos deixados na subtracgéo.
As etapas basicas e cronoldgicas de reducdo de cada uma das imagens desta tese sdo
as constantes no fluxograma seguinte, sendo que a seta (€) indica um ciclo que se prende
com a andlise dos resultados em funcéo do pardmetro i (chi), e cuja explicacdo sera dada

mais a frente.

Determinacao dos parametros béasicos das imagens
(imexamine)

N =

Elaboragéo da lista de coordenadas para todas as estrelas
presentes na imagem
(daofind)

R =

Efectuar fotometria de abertura
(phot)

N =

Escolher um conjunto de estrelas PSF
(pstselect)

N =

Elaborar o modela PSF
(psf)

N =

Ajustar o modelo psf criado as estrelas vizinhas
(nstar)

N =—

Subtrair estrelas vizinhas a psf
(substar)

=

Efectuar fotometria PSF
(allstar)

Y

Figura 3.9: Etapas principais na elaboracdo do modelo PSF. (ver texto)
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A dependéncia das varias rotinas é dada na tabela 3.1. Por exemplo, a rotina daofind

depende “criticamente” da edi¢ao dos parametros datapars e findpars.

daofind phot | pstselect psf nstar | substar | allstar
centerpars v
datapars v v v v v v v
daopars v v v v v
findpars v
fitskypars v
photpars v

Tabela 3.1: Relacdo entre parametros utilizados nas varias rotinas

Vejamos como se editaram cada uma das rotinas anteriores, bem como 0s parametros

para 0s quais se teve uma especial atencao.

O datapars contém os parametros que descrevem as caracteristicas gerais dos dados
relativas a cada uma das imagens. Os parametros que foram levados em conta:

(i) fwhmPSF: é a FWHM da PSF em pixeis. Foi medido em varias estrelas (ndo
saturadas), através da rotina imexamine.

(ii) sigma: desvio padrdo do céu, em contas. Foi determinado com a rotina imexam, em
pequenas areas dentro da imagem e livre de estrelas.

(iii) datamin*: O valor dos dados minimos “bons”. No presente trabalho, foi adoptado
como, céu—10c .

(iv) datamax O valor dos dados maximos “bons”. No presente trabalho, foi utilizado o
valor de 63000 de modo a evitar o nivel de saturacao.

(v) readnoise: O valor do ruido, em e" . Este valor foi retirado do cabecalho da imagem e

0 seu valor foi de trés.
(vi) epadu: é o ganho, em e ADU . Este pardmetro também foi retirado do cabecalho

das imagens (1.22e" ADU ™).

4 Os parametros datamin e datamax s&o usados para detectar/remover pixeis abaixo ou acima da média da imagem, isto €, para evitar

que tenhamos estrelas com saturagéo.
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O findpars tem como finalidade informar o daofind dos critérios para a deteccdo dos
objectos estelares numa imagem. Um dos parametros que faz essa distin¢éo € o threshold.

O threshold ndo pode, desta forma, tomar valores muito elevados se pretendermos
detectar estrelas ténues, sendo por isso um dos parametros mais “criticos” do daofind.

Segundo a bibliografia, o threshold devera estar compreendido entre um valor de trés
a cinco sigma. Deste modo, realizei um estudo em que fiz variar o valor do threshold para
uma dada imagem e determinei o nimero de estrelas detectadas em cada ensaio. O
grafico da figura traduz os resultados obtidos.

A analise do grafico da figura 3.10 permitiu-me verificar que o nimero de estrelas
detectadas aumenta acentuadamente para Threshold< 4, o que corresponde a detec¢édo de

picos de ruido. Assim sendo, optei por editar a rotina com o valor de quatro.

6500

5500
4500
3500
2500
1500

500 ® ° o o o o

-500

0 1 2 3 4 5 6 7 8
THRESHOLD

Figura 3.10: Estrelas detectadas para uma imagem de M3 em funcéo do threshold.

O fitskypars indica as rotinas que tém dependéncia dele, quais os parametros relacionados
com o céu (sky background), uma vez que este também contribui para as contagens
dentro da coroa circular do phot. Deste modo, e para que possamos descontar tais contas,
mede-se o fundo do céu numa regido relativamente afastada do objecto (o chamado sky
annulus) e assim determina-se o nivel do céu.

Quando nos referimos ao sky annulus é necessario ter em conta dois parametros: o
annulus que é o raio interior do anel e o dannulus que é o tamanho do anel. A figura 3.11

procura elucidar-nos sobre estes parametros para uma estrela individual.
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Figura 3.11: Representacdo esquematica do perfil de uma estrela e respectivos parametros
a editar.

No presente trabalho, foi utilizado um valor de quarenta pixeis para o annulus e de dez

pixeis para o dannulus.

O ficheiro photpars contém os pardmetros relacionados com a fotometria de abertura
utilizados pela rotina phot.

No presente ficheiro do IRAF (photpars) editaram-se os parametros da seguinte
forma:

(i) salgorithm: permite ao phot calcular a contribui¢do do céu, e que no presente trabalho
foi utilizado na forma “mode”.

(ii) aperture: é o raio, em pixeis, para efectuar a fotometria de abertura utilizado pela
rotina phot. O valor utilizado no presente trabalho foi de 35 pixeis.

O ficheiro daopars contém os parametros relacionados com a criacdo e respectivo
ajuste do modelo PSF. Os parametros que se seguem determinam o sucesso da cria¢do do
modelo PSF:

(i) varorder: o modelo da PSF a criar. No presente trabalho, o valor utilizado foi zero
(modelo analitico constante ao longo da imagem).

(i) psfrad: € o raio, em pixeis, do circulo dentro do qual a PSF é definida. O valor
utilizado foi de quarenta pixeis.

(iii) fitrad: é o raio, em pixeis, dentro do qual o modelo PSF da estrela observada €

ajustado. O valor utilizado foi igual ao fwhm para cada uma das imagens.
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O centerpars é um algoritmo que esta desenhado de forma a determinar os centros das
estrelas presentes nas imagens. O calgorithm foi o parametro editado e que determina o
centro da estrela, tendo sido usado na forma “none” uma vez que se introduzia uma lista
que continha os centros das estrelas (criada pela rotina daofind). Por vezes foi usado na

forma “centroid”, conforme se podera perceber com a explicacdo dada mais a frente.
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3.5 Aamostra: Imagens de M3 e M92

As imagens que reduzi tiveram que ser cortadas na medida em que eram
“tridimensionais”, isto €, o telescopio gravou no cabecalho mais um pixel, significando
desta forma que as imagens tinham dimensdes de [816x1024x1] pixeis. Como a
imagem s6 tem um pixel na terceira dimensdo, é efectivamente bidimensional, mas
algumas das rotinas ndo admitem a forma tridimensional.

O corte da dimensao extra fez-se com a instrucao imslice/IRAF.

Este procedimento foi aplicado a todas as imagens.
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3.6 Elaboracéo do modelo PSF

Para obter uma boa PSF para cada imagem foram utilizadas varias estrelas. Estas estrelas,
chamadas estrelas de PSF, foram escolhidas tendo em conta os seguintes critérios:

1 — Estrelas brilhantes;

2 — Estrelas relativamente afastadas umas das outras;

3 — Estrelas que estejam afastadas de raios cosmicos ou de pixeis maus.

Os critérios anteriores referidos deverdo ser tomados em conta de modo a obterem-se
razBes sinal-ruido elevados (critério associado ao usarmos estrelas brilhantes), para que o
ruido seja minimizado durante o processo de subtracdo (ao terem poucas vizinhas), para
que haja uma medicdo da variacdo espacial da PSF na imagem (ao usarmos muitas
estrelas e distribuidas de forma uniforme na imagem), e para que nao haja contaminagdo
por parte de maus pixeis que serdo integrados na criagcdo do modelo PSF, e cujo resultado
conduzirdo inevitalmente a zonas de maior ruido apds a subtraccao.

A rotina que permite seleccionar as estrelas a PSF foi utilizada de modo interactivo, o
que permitiu ter em conta os critérios anteriormente mencionados, assim como,
inspeccionar potenciais residuos nas estrelas PSF.

Para cada imagem foi construido um modelo PSF usando quando possivel, entre 10 a
30 estrelas PSF, de acordo com os critérios anteriormente mencionados.

O modelo PSF criado em todas as imagens foi constante (varorder=0), tendo-se
escolhido para o presente trabalho a funcdo Gauss, cuja parte analitica do modelo tem a
forma,

r2

g(r)ece «

onde, r € o raio medido a partir do centro da estrela e « um pardmetro que é ajustado

[3.14]

durante o processo de criagdo do modelo PSF.

De acordo com a bibliografia a funcdo Gauss é a mais conveniente para a maioria das
imagens em que a PSF esta bem amostrada.

As estrelas vizinhas das estrelas PSF dentro de um raio PSF (PSF radius) de quarenta
pixeis foram tidas em conta, uma vez que contribuiam com uma pequena fraccao de luz

para 0 modelo que se pretendia criar. Por outro lado, todas as estrelas com vizinhas que
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contribuissem com alguma luz dentro de um «fitting radius» de dez pixeis, eram
excluidas, na medida em que afectariam demasiado o modelo PSF que se pretendia criar.

Uma vez criado um modelo PSF (chamar-lhe-emos de primeira geracéo), aplicou-se
as estrelas vizinhas de cada estrela PSF, através da rotina nstar do package
DAOPHOT/IRAF. A rotina anterior ajusta 0 modelo PSF a todas as estrelas de um grupo
simultaneamente. Posteriormente, utilizou-se o ficheiro resultante da rotina anterior e
aplicou-se a rotina substar, para subtrair as estrelas vizinhas e deste modo obter uma
imagem teoricamente s6 com as estrelas de PSF.

Apds executar as rotinas nstar e substar inspeccionou-se a imagem produzida com a
rotina substar e aferiu-se se as estrelas vizinhas tinham realmente sido subtraidas. O
processo foi iterado varias vezes e o ficheiro obtido com nstar verificado de modo

gréafico, tendo como critério ndo ter estrelas com chi () superior a 2.5. Foi elaborada

uma PSF de segunda geracdo, a partir da imagem subtraida e aplicada novamente as
imagens originais, com as rotinas ja mencionadas (nstar e substar), até se obter
convergéncia nos ficheiros obtidos com a rotina nstar.

Uma vez o modelo PSF criado, determinou-se as magnitudes das estrelas nas varias
imagens recorrendo-se a rotina allstar do package DAOPHOT/IRAF. O ficheiro
resultante € uma lista dos centros e das magnitudes para todas as estrelas presentes na
imagem, assim como, uma imagem residual ausente de todas as estrelas detectadas.

A figura 3.12 permite-nos comparar a imagem do enxame e a produzida pela rotina
allstar depois de aplicado o modelo PSF.

Uma andlise destas imagens revela a presenca de algum ruido de fundo no local onde

se encontravam as estrelas, em especial para as estrelas mais brilhantes.
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Figura 3.12: Imagem do enxame NGC 5272: antes de reduzida (imagem de cima) e depois de
aplicada a rotina allstar (imagem de baixo).
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Algumas das estrelas presentes na imagem subtraida (obtida pela rotina allstar) néo
foram detectadas com a rotina daofind (figura anterior, imagem de baixo), pelo que é
necessario contabiliza-las.

Devido ao ganho de ruido durante o processo de subtraccdo, editei a rotina phot de
forma interactiva e os respectivos parametros do modo como se utilizaram pela primeira
vez, excepto o calgorithm, que foi usado na forma “centroid” tendo em conta a ndo
introducgéo de lista de coordenadas das estrelas ainda por contabilizar (e deste modo a
subtrair). O ficheiro resultante foi fundido com o obtido com a rotina allstar recorrendo a
rotina pfmerge e re-numerado com a rotina prenumber.

Voltou-se a aplicar a rotina allstar tendo sido utilizado o ficheiro resultante da fuséo
como ficheiro de entrada.

Os resultados fotométricos obtidos pela rotina allstar foram analisados, em particular
atencdo os valores de y, um pardmetro que nos da uma ideia da qualidade do ajuste do
modelo PSF, pois traduz-se como a razao entre os residuos reais obtidos pela ajuste do
modelo PSF e os esperados de acordo com a razdo sinal-ruido.

Nos gréficos da figura 3.13 e 3.14 representam-se todas as estrelas detectadas (soma

da area a vermelho+azul) para cada uma das imagens.
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Figura 3.13: Numero de estrelas detectadas por imagem versus estrelas com chi superior
a dois para o enxame M92. O namero total de imagens representadas € de doze.
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Figura 3.14: Numero de estrelas detectadas por imagem versus estrelas com chi superior
a dois para o enxame M3. Representam-se as cinquenta imagens reduzidas na presente
dissertacao.

Uma analise de ambos os graficos permite-nos aferir a qualidade do ajuste PSF em todas

as imagens, salientando-se que o numero de estrelas com chi ( y ) superior a dois é muito

reduzida (inferior a 5% por imagem), relativamente ao total de estrelas detectadas por

imagem.

58



Resumo do Capitulo

* Na primeira parte do capitulo fez-se uma breve revisdo ao sistema fotométrico de
Stromgren e as informacGes que sdo possiveis retirar a partir do mesmo:

— 0 indice de cor (b—y) é um indicador da temperatura efectiva e é afectado pelo
excesso de cor;

— 0 indice ¢, é um indicador de luminosidade (gravidade), e deste modo, do estado

evolutivo de uma estrela;

— o0 indice m; é um indicador de metalicidade;
— o indice B é um indicador de temperatura e ndo é afectado pelo avermelhamento;
— o indice (u—b) é um indicador de linhas metalicas (line blanketing).

e As imagens dos enxames foram reduzidas recorrendo ao IRAF e ao pacote DAOPHOT,;
e O modelo PSF adoptado foi o modelo constante (varorder igual a zero) e determinado a
partir da tarefa PSF/IRAF;

* Aplicou-se 0 modelo PSF criado com a rotina ALLSTAR/IRAF de forma a efectuar o
ajuste a todas as estrelas identificadas pela rotina daofind;

* Analisaram-se todas as imagens produzidas pelo Allstar/IRAF e através da rotina
PHOT/IRAF determinou-se a fotometria dessas estrelas.

* Utilizou-se novamente o ALLSTAR/IRAF de forma a determinar a magnitude de todas

as estrelas presentes no campo.
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«A profissdo da qual faco parte tem como objectivo
geral tornar o mundo fisico compreensivel e belo. Sem
isto, ficamos apenas com tabelas e estatistica.»

J. Oppenheimer
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Capitulo 4

Calibracao fotométrica

As propriedades fisicas das estrelas tais como a temperatura, distdncia ou metalicidade
ndo podem ser determinadas a partir de medidas fotométricas na sua escala instrumental.
Para derivar tais parametros € necessario transformar os valores das magnitudes
instrumentais num sistema padréo definido cuidadosamente e adoptado pela comunidade
cientifica. Apos este procedimento serd possivel comparar os resultados obtidos com 0s
resultados determinados por outros autores.
Os subcapitulos que se seguem mostram-nos 0s procedimentos que se efectuaram

para converter os dados ao sistema padrao.
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4.1 ldentificacao de Estrelas

Uma vez o processo de reducdo efectuado foi necessario identificar as estrelas comuns
em todas as imagens reduzidas e nos diferentes filtros. S6 posteriormente, serd possivel
aplicar as equaces de calibracdo e desta forma obter os dados no sistema padréo.

Os procedimentos adoptados na elaboracdo do ficheiro com as diferentes magnitudes
foram os seguintes:

* Determinei 0s desvios entre as varias imagens reduzidas relativamente a uma imagem
de referéncia recorrendo a task CENTER e IMCENTROID do IRAF;

* A partir da rotina TXDUMP/IRAF retirei dos ficheiros obtidos com a rotina
ALLSTAR/IRAF o valor da posicao das estrelas, magnitudes instrumentais e erros (chi e
merr);

* Somei 0 desvio obtido a todas as imagens com um programa em C efectuado para esse
efeito, de modo a ter todas as imagens no mesmo referencial;

* Para efectuar a identificacdo das estrelas presentes nas diversas imagens elaborei um
programa em linguagem C.

O programa comparava duas imagens de cada vez, sendo que uma dessas imagens é

usada como referéncia e comparada com as restantes imagens do mesmo filtro (Apéndice
B). O programa identificava as estrelas comuns em ambas as imagens com um desvio
maximo de um pixel.
* Uma vez identificadas todas as estrelas entre filtros e obtidos os ficheiros com essa
informacdo, elaborei um outro programa em C que de forma iterativa, comparava as
magnitudes entre a imagem de referéncia e as restantes imagens no mesmo filtro e
determinava a média da diferenca das magnitudes das estrelas com erros pequenos. O
programa parava quando a diferenca entre a média das magnitudes de uma iteracdo e da
iteracdo calculada anteriormente fosse menor do que um décimo do erro quadratico dos
erros obtidos pela tarefa ALLSTAR/IRAF.

As tabelas B.1 e B.2, do Apéndice B, traduzem os resultados obtidos.
« Uma vez obtidos estes valores, para cada um dos enxames em estudo, SOmou-se a X mag

a cada uma das imagens e foi criado um ficheiro com a posicéo das estrelas comuns em
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todas as bandas, magnitudes e respectivos erros, com um programa disponibilizado pelo
meu orientador.

e A partir dos ficheiros anteriormente citados, elaboraram-se alguns programas em

linguagem C para determinar as cores e aplicar as equacdes de calibracéo.
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4.2 Estrelas padrao

No presente trabalho, a calibracdo ao sistema standard foi feita utilizando medidas de

standards locais obtidas por C. Chavarria.

Por comparagdo com as imagens reduzidas na presente dissertacdo, em que as

imagens 4.1 e 4.2 sdo exemplos, foi possivel identificar seis estrelas locais no enxame

M3 e cinco estrelas locais no enxame M92, cujos valores sdo 0s que se encontram na

tabela 4.1.

Estrela (ID) (b-y) V m, C, Yij
(M3) 636 0.554 15.317 0.174 0.282 2.443
(M3) 648 0.420 14.772 0.210 0.236 2.487
(M3) 650 0.717 13.636 0.363 0.495 2.523
(M3) 659 0.713 13.746 0.333 0.434 2511
(M3) 663 0.539 14.696 0.146 0.434 2.547
(M3) 667 0.611 14.558 0.273 0.444 2.527

(M92) 9002 0.533 14.697 0.115 0.326 2.570
(M92) 9005 0.401 13.129 0.144 0.371 2.584
(M92) 9006 0.528 14.603 0.120 0.373 2.502
(M92) 10003 0.543 14.649 0.109 0.364 2.524
(M92) 10004 0.698 12.826 0512 0.356 2.537

Tabela 4.1: Fotometria uvbyp das estrelas padréo.
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Figura 4.1: Image em negtivo e invertida do enxame M3 (reduida nesta teée) com
identificacdo das estrelas standard locais.

Figura 4.2: Imaem em negativo e invertida do enxame M92 (reduzida nesta tese) com
identificagdo das estrelas standard locais.
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Uma vez identificadas as estrelas standards em ambos os enxames, elaborei um ficheiro
para cada um deles com a identificacdo das estrelas e respectivos valores de magnitudes
instrumentais (identificadas com a letra i) e padrdo (identificadas com as letras std), dos
quais as tabelas 4.2 e 4.3 traduzem os resultados.

Estrela (b-y)_std V_std cl_std m1_std B_std (b-y)_i (u-b)_i (v-y)_i yli cli mi_i B_i
636 0.554 15.317 0.282 0.174 2.443 0.619 2.261 2.204 17.587 -0.909 0.966 1.110
648 0.42 14772 0.236 0.21 2.487 0.522 1.882 1.984 16.919  -1.042 0.94 1.119
650 0.717 13.636  0.495 0.363 2.523 0.802 3.038 2.725 15788  -0.808  1.121 1.094
659 0.713 13.746 0.434 0.333 2.511 0.783 2.928 2.658 15.939 -0.822 1.092 1.077
663 0.539 14696  0.434 0.146 2.547 0.623 2.27 2.166 16.869  -0.816 0.92 1.075
667 0.611 14.558 0.444 0.273 2.527 0.707 2.594 2.433 16.741 -0.858 1.019 1.077

Tabela 4.2: Valores das magnitudes (instrumentais e padréo) para as estrelas identificadas
(enxame M3).

Estrela  (b-y) std V_std cl std ml std B_std (b-y) i (u-b) i (v-y) i yl i cl i ml i B_i

9002 0,533 14,697 0,326 0,115 2,57 0,713 2,111 2,128 17,089  -0,719 0,702 1,697
9005 0,401 13,129 0,371 0,144 2,584 0,529 1,914 1,855 15,495  -0,738 0,797 1,751
9006 0,528 14,603 0,373 0,12 2,502 0,723 2,165 2,141 16,963  -0,671 0,695 1,698

10003 0,543 14,649 0,364 0,109 2,524 0,717 2,15 2,136 16,987 -0,688 0,702 1,706
10004 0,698 12,826 0,356 0,512 2,537 0,884 3,227 2,855 15,134 -0,715 1,087 1,721

Tabela 4.3: Valores das magnitudes (instrumentais e padréo) para as estrelas identificadas
(enxame M92).

Segundo a pratica comum (Schuster, Twarog, entre outros), adoptou-se o modelo de

transformacdo do sistema instrumental para o sistema padrdo definido pelas seguintes

equacoes:
V =A+By, +C(b-y), [4.1]
(o-y)=D+E(b-vy) [4.2]
(U-b)=F+G(b-vy), +H(u-Db), [4.3]
m =1+J({b-y), +Km,; [4.4]
¢, =L+M(b-y), +Nc, [4.5]
P=0+PB, [4.6]

Dado que o numero de estrelas padrdo identificadas era em numero significativamente
reduzido e admitindo que os coeficientes angulares (B, C, E, G, etc) para cada uma das

cores € 0 mesmo para cada noite, empreguei as equacdes anteriores numa forma
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modificada, segundo uma variante do método descrito em Moitinho (2001) para o calculo

da extincdo atmosférica.

AV = A+BAy, +CA(b - y), [4.7]
A(b-y)=D+EA(b-y) [4.8]
Alu—b)=F +GA(b-Y), + HA(u-b), [4.9]
Am, =1 +JA(b-y), + KAm,, [4.10]

Ac, =L+MA(b-y), +ANc,, [4.11]
AB=0+PAS,, [4.12]

onde, o indice i diz respeito ao valor da magnitude instrumental e os deltas (A) sédo as
diferencas entre as magnitudes das estrelas standard e instrumentais dos enxames em
estudo, para todas as combinacdes possiveis tendo como padrdo o enxame M3, que foi
escolhido pelo facto de ser o enxame para o qual tenho mais imagens.
Exemplificando para uma das cores,
AV =V, (M3) -V, (M92) [4.13]

AY; =¥, (M3)—y;(M92) [4.14]

As equagdes escritas na forma modificada (equagOes [4.7] a [4.12]), permitem usar
simultaneamente as estrelas padréo identificadas em ambos os aglomerados, obtendo-se
uma determinacao mais robusta dos coeficientes angulares.

Os valores obtidos permitiram ter mais pontos e a partir desses dados, tendo em conta
as equacdes de calibragdo, determinar os coeficientes angulares e posteriormente 0s

pontos zero.
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4.3 Equacoes de Calibracao

As equacOes de calibracdo foram resolvidas com um programa em linguagem C que
elaborei para o efeito, e que consiste em ajustar pelo método dos minimos quadrados (ver
Apéndice D) as equac0es de calibragdo modificadas.

O algoritmo do programa foi elaborado para que a aplicacdo fosse interactiva, isto é,
que durante o processo fosse possivel visualizar os ajustes e rejeitar os pontos desviantes
cujos valores médios dos residuos estivessem acima de um valor de sigma introduzido.

A tabela seguinte resume a analise que resultou como parametros de entrada para o
programa e que conduziram aos resultados finais e respectivos graficos de residuos que

se apresentam nas paginas seguintes.

indice de cor Estrelas removidas
Y 636 € 648
(b—-y) -
(u—b) 636 € 663
m, 636
c, 636
B 636

Tabela 4.4: Parametros de entrada para a determinacéo dos coeficientes angulares.

A andlise da tabela anterior permite-nos identificar quais as estrelas que influenciavam
determinantemente os residuos, estrelas essas que foram removidas. Posteriormente a
maioria das equacOes foram resolvidas tendo como base mais de 90% dos pontos.
Excluem-se os indices ¢, e g cujas relagdes entre os valores instrumentais e standard
conduziam a uma relagéo linear fraca o que implicou usar um valor de sigma mais baixo
(0 =1~ 70% dados).
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4.3.1 indice V

O gréafico da figura 4.3 mostra-nos que existe uma relacdo linear entre a variacdo das

magnitudes instrumentais y e a variacdo da magnitude padrdo na banda correspondente.
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Figura 4.3: Transformagdo ao sistema padrdo entre a magnitude AV, e Ay, .

Aplicando a equacéo 4.7 aos dados obteve-se,

AV =0.176+0.096A(b - y),

+0.006
cujos graficos de residuos sdo os apresentados
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Figura 4.4: Residuos do ajuste da equacéo de calibracédo 4.15.

10

16 22

04

+0.988Ay.
+0,007 i [4.15]
na figura.
0,10
0,08
0,06
[
0,04 .
¢ (]
0,02 .
é 0‘00 * (1] ¢ '. *
: 0,02 . . *
-0,04 .
L]
-0,06
-0,08
-0,10
-03 -0,2 -0,1 00 01 0,2 03
delta_(b-y)..inst

69



4.3.2 Indice (b-y)

A partir da tabela que contém a fotometria padrao e instrumental das estrelas padréo e de
acordo com a equacéo 4.8, procedeu-se a determinacdo dos coeficientes de calibracdo. O
gréafico seguinte permite-nos ver a linearidade existente entre ambas as grandezas,
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Figura 4.5: Representacdo das estrelas padrdo em funcdo das suas magnitudes
instrumentais.

conduzindo ao resultado,

Alb-y)=0,089+0,936A(b - y), , [4.16]

+0,004 +0,026
Os residuos obtidos quando usamos a equacdo anterior conduz ao grafico da figura.
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Figura 4.6: Residuos do ajuste da equacdo de calibracdo 4.16 em (b—y).
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4.3.3 Indice (u-b)

O grafico da figura 4.7, tal como nos anteriores, mostra-nos que existe uma relacéo linear

forte entre a variagcdo das magnitudes instrumentais na cor (u—b) e a variacdo da

magnitude padrdo na cor correspondente.
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Figura 4.7: Representacdo das estrelas padrdo em funcdo das suas magnitudes
instrumentais.

Posteriormente procedi a determinacdo dos coeficientes de calibracdo de acordo com a
equacéo 4.9, onde:
A(u—b)=0.061-0.301A(b - y), +1.076A(u - b),

+0.004 +0.042

[4.17]

Os gréficos seguintes sdo os dos residuos da equacgéo anterior.
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4.3.4 indice m;

O grafico da figura traduz os resultados da transformacéo do indice de cor m, .

0,3 /

0,2 ]

0,1 y

0,0 o
i 01 -

-0,2 /

-0,3 [

delta_m1..std
\

04 7

-0,5
-0,25 -0,10 0,05 0,20 0,35 0,50

delta_ml..inst

Figura 4.9: Representacdo das estrelas padrdo em funcdo das suas magnitudes
instrumentais.

A regressdao multilinear aplicada aos pontos do grafico da figura anterior e com a
utilizacdo da equacdo 4.10 conduz a seguinte equacado de transformacao:
Am, =—0.144+0.130A(b - y), +0.945Am, [4.18]

+0.011 +0,045 +0,041
A partir da equacao anterior procedeu-se a determinacao dos residuos.
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Figura 4.10: Residuos do ajuste da equag&o de calibracdo 4.18 em m,.
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4.3.5 indice c;

O grafico da figura traduz transformag&o ao sistema padrdo da relacdo entre o indice c,

instrumental e padrdo, para as estrelas observadas
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Figura 4.11: Representagdo das estrelas padrdo em funcdo das suas magnitudes

instrumentais.

Apbs a aplicacdo da equacdo de calibracdo 4.11 aos dados instrumentais e padréo,

obteve-se
Ac, =0.199-0.021A(b - y), + 0,937 Ac,, [4.19]

+0.008 +0,032 40,049
Cuja aplicabilidade conduz ao graficos de residuos que se seguem na figura.
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Figura 4.12: Residuos do ajuste da equagéo de calibragéo 4.19 em c;, .
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4.3.6 Indice B

O gréfico seguinte traduz os resultados da transformacéo para o indice de cor beta. A

relacéo entre p, e S, ndo era forte, no entanto e ap6s a aplicagdo dos parametros

anteriormente explicados obteve-se o seguinte gréafico.
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Figura 4.13: Representagdo das estrelas padrdo em funcdo das suas magnitudes
instrumentais.

Aplicando o método dos minimos quadrados aos pontos do grafico da figura 4.13, os
resultados conduziram a equacao,
Ap = 06634+ 1.025Ap, [4.20]

.110 +0.171
Os residuos obtidos pela aplica¢do da equacdo em beta podem ser observados na figura,
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Figura 4.14: Residuos do ajuste da equag&o de calibracdo em £.
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4.4 Pontos Zero

Uma vez obtidos os coeficientes angulares aplicaram-se as equacdes de calibracdo
anteriores (equacdo 4.1 a 4.6) a cada uma das estrelas padrdo em ambos os enxames e
determinaram-se 0s pontos zeros (PZ) para as cores e indices.

As tabelas 4.5 e 4.6 traduzem os resultados obtidos.

PZ(V) | PZ(b-y) | PZ(u-b) | PZ(m1) | PZ(cl) | PZ(beta)
X —-2.040 | -0.040 | —0.375 | —0.797 1.219 1.419
o 0.010 0.018 0.010 0.010 0.006 0.019
N 3 6 4 4 3 4

Tabela 4.5: Estatistica dos pontos zero determinados para 0 enxame M3.

PZ(V) PZ(b-y) | PZ(u-b) | PZ(ml) PZ(cl) | PZ(beta)
X —-2225 | -0.135 | -0.435 | —0.637 1.018 0.775
G 0.020 0.009 0.006 0.008 0.005 0.011
N 5 4 5 4 3 4

Tabela 4.6: Estatistica dos pontos zero determinados para 0 enxame M92.

Uma vez os pontos zeros determinados as equagdes finais usadas para converter os dados

instrumentais ao sistema padrdo sdo as seguintes:

M3 M92

V =—-2.225+0.096(b - y), +0. 988y,

+0.020 +0,048 +0,007

V =—2.040+0.096(b — y), +0.988y,

+0.010 +0,048 +0,007

(b-y)=-0.135+0.936(b - y),

+0.026

(b—y)= —O 040+ 0.936(b —y),

+0.026 0.009

(u—b)=-0.435-0. 301(b - y); +1. O76(u b),

+0.006 +0.042

(u—-b)=-0.375-0.301(b — y), +1. | 076(u—b),

+0.010 +0.042

=-0.797+0.130(b - y), +0.945m, m, =—0.637+0.130(b - y), +0.945m,

1 +0.010 +0,045 +0.008 +0,045

¢, =1.018-0.021(b - y), +0,937¢,

+0.005 +0,032 +0,049

¢, =1.219-0.021(b - y), +0,937c;

+0.006 +0,032 +0,049

B =0.775+1.025p,

+0.171

A=1419+1.0255

0.019 +0.171 0.011
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4.5 Erros fotométricos

A rotina allstar/IRAF ao efectuar a fotometria PSF calcula a incerteza na determinacéo
dessa mesma magnitude (medida), fornecendo-nos deste modo um erro instrumental. A
combinacdo das varias medidas conduz-nos a uma dispersdo dessas medidas, cujos
resultados sdo os apresentados nas figuras 4.15 e 4.16 em fungdo da magnitude V para

todas as cores e para ambos 0s enxames.
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Figura 4.15: Erros das magnitudes (cores) em funcdo da magnitude V para todas as
estrelas pertencentes ao enxame Ma3.
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Figura 4.16: Erros das magnitudes (cores) em funcdo da magnitude V para todas as
estrelas pertencentes ao enxame M92,

Os erros registados sdo funcdo de um conjunto de factores tais como, os filtros usados, o
detector, o tempo de exposic¢éo, condi¢des de observac¢do, modelo PSF; etc.

A propagacéo dos erros associados as cores (tendo em conta 0s erros instrumentais e
0 das transformacdes) foi determinada usando a variancia de uma funcdo, onde para uma

funcéo genérica f(Xx,y), o erro é determinado por

2

o(f (X, Y)) = [%j a%x)+[%} o2 (y) [4.21]
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Os erros apresentados no préximo capitulo serdo determinados segundo a definicdo de
erro padrdo de uma amostra de “objectos” com erros independentes, isto €,
-9
oy = N [4.22]
onde, o € o0 desvio padrdo das medidas e N 0 numero de estrelas usadas para determinar

0s parametros estelares.
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Resumo do capitulo

No presente capitulo foram descritos os procedimentos de forma a obter as equac@es de

calibracdo.

* Foram identificadas a partir dos mapas fornecidos por Schuster, seis estrelas standards
locais para o enxame M3 e cinco estrelas para o enxame M92.

* Foram elaborados, um conjunto de programas em linguagem C que permitiram
comparar as imagens, obter diferencas entre magnitudes e deste modo obter as equagdes
de calibracéo.

e As equacOes de calibracdo foram determinadas recorrendo a um programa em C
elaborado para o efeito.

* Determinaram-se 0s pontos zero cujos erros sdo inferiores a 0.02 mag.

* Os valores obtidos sdo satisfatorios para a maioria dos indices, em particular o indice

m, e para as cores V e (b—y), sendo que a relacdo entre os £ padrdo e instrumentais

era fraca, tendo sido necessario efectuar um estudo e rejeitar um conjunto de pontos.
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«A imaginacdo é mais importante que o conhecimento,
pois o conhecimento é limitado, ao passo que a
imaginacdo abarca 0 mundo inteiro, estimulando o
progresso, dando origem a evolugdo. E [...] um factor
real na pesquisa cientifica.»

Albert Einstein
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Capitulo 5

Resultados Observacionalis

A partir dos resultados da fotometria obtidos nos dois capitulos anteriores, o presente
capitulo permite-nos aferir informag6es importantes sobre parametros estelares. Para tal,
elaboram-se e analisam-se um conjunto de diagramas fotométricos para ambos 0s
enxames.

Faz-se ainda uma andlise, recorrendo aos diagramas anteriormente referidos, para
avaliar a contaminacdo por estrelas de campo.

Posteriormente, determinam-se 0s parametros estelares para os enxames NGC5272
(M3) e NGC6341 (M92), nomeadamente:

e Excesso de cor, E(b—Y);
e Metalicidade, [Fe/H];
e Médulo da distancia, (m—M);

e Idade.

Os resultados obtidos para as duas amostras de estrelas em estudo (M3 e M92) serdo
confrontados com os estudos previamente elaborados para ambos 0s enxames, por outros

autores.
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5.1 Diagramas Fotometricos

Nesta seccdo, efectuam-se o diagramas (V,b-vy), (V,v—y) e (c,b—y) para os dois
enxames.

Em ambos os diagramas representam-se as estrelas constantes na amostra em anéalise
com erros em o, <0.05, onde cor =m,,(b-Y),,C,,V,.

Os diagramas, na sua maioria, encontram-se corrigidos de excesso de cor. Ha a
referir, no entanto, que sé mais a frente explicarei este conceito e 0 modo como foi
obtido.
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5.1.1 Diagramas Fotométricos para o Enxame M3

Na figura seguinte apresento o diagrama observacional cor-magnitude (V,b—y) para o

enxame M3, onde indico as fases de evolucdo estelar mais importantes, anteriormente

referidas no capitulo I.
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Figura 5.1: Diagrama (V,b—y) do enxame M3 sem correcgdo de extingdo e com
indicacdo das fases evolutivas.
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A analise da figura 5.1 mostra-nos um turnoff (TO) bem definido, bem como o ramo das
sub-gigantes (SGB) e das gigantes vermelhas (RGB). O ramo horizontal (HB), no
diagrama encontra-se pouco povoado e insuficientemente definido.

O diagrama cor-magnitude assemelha-se & maioria dos diagramas ja elaborados para
este enxame.

Os diagramas seguintes encontram-se corrigidos de extincao, valor este determinado
no presente trabalho e cuja explicacdo serd dada mais a frente

O diagrama V, versus(v—Y), define a sequéncia principal ligeiramente melhor do
que o tradicional diagrama V vs (b—Yy), uma vez que a cor (v—y) € mais sensivel a

temperatura do que o indice (b—vY).
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20F
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Figura 5.2: Diagrama (V,v—Y) para o enxame M3 com correcgao de excesso de cor.
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Para estrelas do tipo F e G, ¢, € um indice da medida do tamanho do salto de Balmer, o

que por sua vez é uma medida da gravidade de uma estrela e consequentemente do estado

evolucionario da mesma. Deste modo, c, pode ser usado para distinguir estrelas

evoluidas de estrelas ndo evoluidas e assim determinarmos a idade das estrelas perto do
TO.

Elaborando um diagrama c, versus (b—y), podemos averiguar 0s estagios
evolucionarios das estrelas, o que o torna equivalente a um diagrama HR com ¢, como

indicador de luminosidade e (b - y), indicador de temperatura.

1
CO i}
08 f
06 f
AGB
“l " W \
LT SGB
02} )
MS )
O 3
02 F
04}
0 0.2 0.4 0.6 08 1
(b-1y),

Figura 5.3: Diagrama (c,b—y) para o enxame M3 com correc¢do de extingdo e com
indicacéo das fases evolutivas.

As varias fases evolutivas estdo representadas de forma meramente indicativa, sendo que
a informacdo mais pertinente é a que a concentracdo de estrelas no diagrama para
(b—y) ~0.35—0.4 corresponde ao ponto de turnoff (TO).
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5.1.2 Diagramas Fotométricos para o enxame M92.

O diagrama observacional cor-magnitude (V,b—y), sem correccdo de excesso de cor,

para o enxame M92 é 0 que Se apresenta a segulir.

12
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18

02 0 02 04 05 08 1 12
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Figura 5.4: Diagrama (V,b—y) do enxame M92 sem correcgdo de extingdo e com
indicacéo das fases evolutivas.

A observacgdo do diagrama anterior permite evidenciar uma maior disperséo de estrelas e
menos povoado do que o enxame M3, no entanto permite-nos também confirmar a
presenca do TO, o SGB, RGB, AGB e 0 HB.
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O diagrama da figura 5.5 permite-nos verificar o TO com mais clareza do que o anterior.

12

14

16

18

]

2

Figura 5.5: Diagrama (V,v—Y) para 0 enxame M92 com correc¢do de excesso de cor.

02

04

06

08

V=Y

12

14

16

18

87



O diagrama c, versus (b—y), da figura apresenta tambem de forma meramente

indicativa as varias fases evolutivas.

I AGB
05 TO - \

MS

05 F

0 02 04 06 08 1

(b-y),
Figura 5.6: Diagrama (c,b—y) para o enxame M92 com correc¢do de extingcdo e com
indicacéo das fases evolutivas.

88



5.2 Membros do enxame

Quando se efectua um estudo num enxame globular € necessario identificar da amostra
de estrelas presentes quais aquelas que ndo pertencem ao enxame.

Uma das vias para a seleccdo dessas estrelas consiste na analise dos seus movimentos
proprios.

Uma vez que ndo tenho medidas astrométricas para as estrelas do meu enxame,
baseei-me exclusivamente nos dados fotométricos obtidos.

No final da década de oitenta, Anthony-Twarog (1987) usou o indice de metalicidade

(m,) para remover estrelas de campo que surgiam nos diagramas de cor, permitindo-lhe

obter diagramas com sequéncias bem definidas e pouca dispersao nas mesmas.

Utilizei, deste modo, a mesma técnica e elaborei os diagramas m, versus V para

ambos 0s enxames.

1

m,

<

&

12 14 16 V 18 20 22

Figura 5.7: Diagramas m, versus V para o enxame M3.

A anélise dos diagramas permite-nos averiguar que todas as estrelas que apresentem

valores de m, elevados/baixos relativamente a sequéncia poderdo constituir-se como

estrelas de campo. Deste modo, é possivel verificar uma sequéncia bem definida para o
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enxame M3 e alguma dispersdo na sequéncia do enxame M92 o que podera ser revelador
de uma maior contaminacao de estrelas de campo.

1

m,

. &
o °® ;

05 t . o

> &
IS Co o (IR
D <&
O@> & < @@Q?Q%%
0

05

12 14 16 18 20 22

Vv
Figura 5.8: Diagramas m, versus V para o enxame M92

Admite-se que as estrelas do enxame devem ainda possuir a mesma extin¢ao interestelar
dado que estdo longe do plano da Galaxia, confinadas na mesma regido do espaco e a
mesma distancia.

Uma vez que sO se pretendem determinar os parametros estelares para estrelas do
enxame, seleccionei das estrelas da amostra, todas aquelas que obedeciam aos critérios de
Schuster & Nissen (1989) — S&N (1989) deste ponto para a frente — para 0 excesso de cor
(cuja explicacdo da sua determinacdo serd dada mais a frente).

As figuras 5.9 e 5.10 correspondem & sobreposicdo das estrelas que obedeciam aos

critérios de S&N (1989) para o excesso de cor, nos diagramas (V,m,) .
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05

05

&

12 14 16 18 20 22

V

Figura 5.9: Diagrama m, versus V para as estrelas no campo do enxame M3. A verde

representam-se todas as estrelas que obedecem aos critérios de S&N (1989) para a
determinacédo do excesso de cor.

05 &

05 P B

12 14 16 18 20 2

vV

Figura 5.10: Diagrama m, versus V para as estrelas no campo do enxame M92. A

verde representam-se todas as estrelas que obedecem aos critérios de S&N (1989) para a
determinacédo do excesso de cor.
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A analise de ambos os diagramas permite-nos verificar que ndo ha dispersdo nas estrelas
usadas para a determinagdo do E(b-y), para ambos os enxames, e todas elas definem
uma sequéncia no diagrama.

Os valores de m, observados em ambos os diagramas apresentam valores
semelhantes. Por outro lado, pode verificar-se que a partir de V >21 mag a disperséo
aumenta significativamente o que podera ser revelador de estrelas de campo, bem como
estrelas com erros fotométricos mais elevados (devido a sua fraca magnitude), estrelas
essas que ndo queremos usar na determinacgdo dos parametros fisico-quimicos.

Para além do recurso ao diagrama m, versus V , a amostra de estrelas a usar para a
determinacdo dos pardmetros estelares, como veremos na proxima seccdo, serd ela

também condicionada pelo critério do afastamento em E(b—y) em 3o do valor médio,

<E(b-y)>.
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5.3 Parametros Estelares

Nesta sec¢do explicar-se-4 como se obterdo os valores de avermelhamento, metalicidade,
0 modulo da distancia e a idade para 0s enxames em quest&o.

O excesso de cor, metalicidade e magnitude absoluta serdo determinados a partir das
equacOes de calibracdo de S&N (1989, 1991).

A idade sera obtida recorrendo aos modelos evolucionarios de VandenBerg,
Bergbusch & Dowler (2005), com a aplicacdo de isocronas aos diagramas

V,vesus(b—y),, V,vesus(v—Yy), e c,vesus(v—y),.

5.3.1- Excesso de Cor

Na fotometria de Stromgren o indice de cor (b—y), que é neste sistema um indicador de

temperatura, € afectado pelo avermelhamento originando um excesso de cor definido por,
Eb-y)=(b-y)-(b-y) [5.1]

Para além do indice de cor (b-y), ¢, e m, também sdo afectados pelo avermelhamento

e corrigidos de acordo com Crawford (1975), pelas expressoes,

¢, =C, —0,20E(b—y) [5.2]
m, =m, +0,3E(b—y) [5.3]
V, =V —4.2E(b-vy) [5.4]

A forma classica para determinar o excesso de cor a partir da fotometria de Stromgren ¢

através dos indices de cor g e (b—y) que se encontram bem relacionados para estrelas

do tipo F. (Crawford, 1975)

93



Como j4 foi referido no capitulo 111, o indice de cor g néo é afectado pelo excesso de cor
Os diagramas seguintes permitem-nos observar a relagdo entre S e (b—y) para M3 e

M92.

!
(b-y)

Figura 5.11: Relagdo entre S e (b-—y)para todas as estrelas pertencentes ao enxame
M3 (lado esquerdo) e M92 (lado direito).

De acordo com Crawford (1978), o diagrama (u—b) versus (b—y) é um instrumento

adequado para averiguar o avermelhamento.

0 T T T T T 0

(u-b) (u-b) o

05 1 q 05

o Oy

Figura 5.12: Relacdo entre (u—b) versus (b—y)para todas as estrelas pertencentes ao
enxame M3 (lado esquerdo) e M92 (lado direito).

A anélise dos diagramas € revelador que 0s mesmos sdo constituidos por estrelas do

aglomerado bem como estrelas F e G do campo.
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Dado que os enxames em analise sdo constituidos por estrelas de baixa metalicidade
(estrelas da populacdo 1), a equacdo de calibracdo escolhida para a determinagdo do
excesso de cor foi a obtida por S&N (1989),
(b—y), =0,579+1541Im, —1,066¢c, — 2,965(AS) +9,64(AB)* (5.5]
—4,383m, (AB) —3,821m,c, + 6,695¢, (AB) + 7,763m,C’ '
onde,
AB=2720-p [5.6]
A equacdo de calibracdo 5.5 é valida para estrelas do tipo late F e G, 0 que obriga a que
se verifiqguem as seguintes condicdes (S&N, 1989),
2.550< <2681
0.254< (b-y) <0.550
0.033<m, <0.470
0.116<c, <0.540
Uma analise da equacéo 5.5 permite-nos verificar que (b—vy), depende de E(b-vy),
uma vez que a equacdo depende de 5.2 e 5.3 e estas dependem do excesso de cor.

Para determinar o excesso de cor escrevi um programa em linguagem C cujo
algoritmo consiste num processo iterativo onde inicialmente se assume que c, =c, e
m, = m,. Posteriormente calcula-se pela aplicacédo da equagéo 5.1 o valor de E(b-vY),
valor este varias vezes iterado até se obter convergéncia.

O critério de paragem do programa para se atingir a convergéncia foi executado de
modo a que o valor de E(b—y) determinado para uma dada estrela fosse igual ao valor
de E(b-vy) determinado anteriormente para essa estrela e igual a cinco iteragOes
consecutivas.

Agquando da elaboracdo do programa, a andlise dos resultados permitiu-me verificar
que entre trés a quatro iteracdes obtia-se um resultado cujo valor ndo variava mais. Deste
modo, por mais iteracdes que impuséssemos (entre uma a varias dezenas de iteracdes

experimentadas), o valor de E(b—y) era rapidamente atingido e constante.
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Da amostra em estudo, e de acordo com os critérios definidos para a equacdo de

calibracdo das estrelas F e G (S&N, 1989) foi possivel obter uma amostra de 233 estrelas

para 0 enxame M3 e 133 estrelas para M92.

Os resultados obtidos para ambos 0s enxames sdo apresentados nos histogramas das

figuras 5.13e 5.14

0.027 0.052 0077 0102 0.127

0.002
E(b-y)

-0.048  -0.023
Figura 5.13: Histograma da determinacdo de E(b—y) para todas as estrelas no enxame

-0.073

-0.098

M3 que obedecem a critérios de S&N (1989), seleccionadas a 3o e com 0 ajuste de uma

gaussiana.

A tabela 5.1 apresenta estatisticas dos valores obtidos na determinacéo do excesso de cor

de M3, onde Ng,_,

de estrelas usadas na determinagdo de E(b-y), isto &,

s

€ 0 numero

7

de S&N (1989) depois do corte a 3o do valor

érios

7

todas aquelas que obedecem aos crit

médio de E(b-),

0 desvio médio.

doe oy

~

0 desvio padr

E(b-y)

o

OE(b-y)

y)

E(b

N E(b-y)

0.003

0.040

0.000

233

determinacéo de E(b—y) no enxame M3.

a

\

avermelhamento de Johnson para o avermelhamento de Stromgren. A relacéo

Crawford e Barnes (1970) estabeleceram uma equagdo que permite transformar o

Tabela 5.1: Estatistica relativa

correspondente &,

[5.7]

0,7xE(B-V)

E(b-y)
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O valor determinado mais comum para o excesso de cor de M3 é E(B-V)=0.01

(consultar tabela 2.4).

X

n

S

\\
SR
.

X

N

.

N

OC) w [o2] ©
Ik
Q

X

X

-0.12 -0. - - -0. -0.02 0.00/ 002 004 006 0.08
E(by)
Figura 5.14: Histograma de E(b-y) para todas as estrelas no enxame M92 que

obedecem a critérios de S&N (1989), seleccionadas a 3c e com 0 ajuste de uma
gaussiana.

A tabela 5.2 representa a estatistica dos valores obtidos para o enxame M92, onde as

letras tém o significado anteriormente explicado.

Nepoy) E(b-y) Ok(b-y) oy
133 —-0.020 0.036 0.003

Tabela 5.2: Estatistica relativa a determinagdo de E(b—y) no enxame M92.

No que concerne ao enxame M92, a bibliografia indica que, E(B—-V) =0.02 (Bergbush
& VandernBerg, 1992; Stetson & Harris, 1988; Bolte & Hogan, 1995).

De acordo com o ja referido no capitulo I, o avermelhamento destes enxames parece
ndo ser objecto de discussé@o. Os valores por mim obtidos séo ligeiramente inferiores aos
referidos com mais frequéncia na literatura e no caso de M92 negativo, cuja
fundamentacdo para 0 mesmo ainda seré dada neste capitulo.

Os histogramas seguintes mostram para cada um dos enxames 0s erros associados ao

indice de cor (b—y) das estrelas usadas na determinagéo do excesso de cor.
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Cloy) Oe-y

Figura 5.15: Histograma de o_,, para as estrelas de M3 (lado esquerdo) e para as
estrelas de M92 (lado direito) usadas na determinacdo do excesso de cor.

A anélise é reveladora que as estrelas apresentam erros fotométricos dentro do esperado,
isto €, que a dispersao observada nos histogramas € compativel com os erros das medidas.
Ha ainda a referir que os erros associados a equacdo de calibracdo sdo de
Oy =0.0lmag (S&N, 1989).

Uma vez determinado o excesso de cor, verifiquei se havia zonas de absorcéo
preferenciais dentro do campo de observacdo. Na figura seguinte representam-se as
estrelas detectadas em ambos os campos de observacdo estudados (a vermelho) e as

usadas (a azul), na determinacdo dos parametros fisico-quimicos.

1400 v v v v v v v v v 120

1200
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1000
800
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400

200

&
20 N N N N N N N N N L
200 -100 0 100 200 300 400 500 600 700 800

Figura 5.16: Posicdo de todas as estrelas presentes em ambos os campos (a vermelho) e
as usadas na determinacdo do excesso de cor (a azul).
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Da sua analise € possivel verificar que para ambos os campos as estrelas usadas
abrangem todo o campo de estrelas, sendo que essa evidéncia parece ser mais
pronunciada em M92 (mais uniforme).

Uma vez identificadas as estrelas usadas na determinacdo de E(b—y) em ambos 0s
enxames, elaborei um grafico de coordenadas ( X e Y ) das estrelas em funcdo do valor

do excesso de cor individual para cada uma dessas estrelas. Os resultados sdo 0s que se

podem verificar nas figuras 5.17 e 5.18.
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Figura 5.17: Gréfico de E(b—y) em funcéo das coordenadas (X e Y em pixeis) para as
estrelas de M3 para o qual se determinou E(b—y).
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Figura 5.18: Gréfico de E(b—y) em funcéo das coordenadas (X e Y em pixeis) para as
estrelas de M92 para o qual se determinou E(b—y).
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A distribuicdo espacial do excesso de cor em ambos 0s enxames € uniforme e centrado no
valor zero para M3 e num valor proximo de zero para M92, o que reforca a ideia de que a
alta latitude galéctica (ver tabela 2.1 e 2.6) a que ambos 0s enxames se encontram séo
pouco afectados pelo avermelhamento e que deste modo a poeira interestelar terd que se
encontrar uniformemente distribuida, ndo havendo zonas de absorcdo preferenciais na
linha de visdo em que tais estruturas se encontram.

H& no entanto a referir que o valor de excesso de cor obtido para M92 € negativo, o
que fisicamente é impossivel, uma vez que a leitura deste resultado conduziria
inequivocamente a ter uma observacdo em que na linha de visdo em que tal estrutura €
observada, ndo seria afectada pelo avermelhamento ou que a poeira interestelar existente
desavermelharia a luz, o que fisicamente é impossivel.

O valor negativo obtido para E(b—y) devera estar confinado a eventuais erros

fotométricos, na ordem dos 0.02mag ou menores se tivermos em conta o erro da
calibracdo de S&N (1989).

Deste modo, e tendo como base que o excesso de cor para M92 parece ndo levantar
quaisquer duvidas quanto ao conhecimento do seu valor, e reforcando com a analise do

primeiro pico positivo do histograma de M92 (ver figura 5.14 ser de E(b—y) ~0.010,
adoptei como valor E(B—V)=0.02 (ver tabela 2.7) o que aplicando a equagdo 5.7
conduzira a um valor de E(b—y)=0.014.
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5.3.2 Metalicidade

O indice de cor m; é um indicador de metalicidade de uma estrela. Os diagramas da

figura permitem-nos observar a relacdo entre a metalicidade e a temperatura (indice
(b—y) e B) das estrelas presentes na amostra.

1 T T T T 1

ml ¢ ml

Figura 5.19: Relagdo entre m, e £ para todas as estrelas observadas nos campos de M3
(lado esquerdo ) e M92 (lado direito).

De acordo com os critérios de Crawford (1975), podemos observar que a concentracdo de

estrelas nos diagramas da figura 5.19e situa entre 2.2 < £ <2.7, revelador de estrelas de

classe espectral F e G.

1 T T ; T 1
ml

05 1

0 02 04 06 08 1 0 02

: (b ~ y) 04 (b _ y) 06

Figura 5.20: Relacdo entre m, e (b—y) para todas as estrelas observadas nos campos de
M3 (lado esquerdo) e M92 (lado direito).
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Ambos os diagramas sdo reveladores que as estrelas possuem uma metalicidade
confinada, embora seja evidente a dispersdo nos mesmos (potencias estrelas de campo ou
estrelas com erros fotométricos elevados).

A vantagem dos diagramas da figura 5.19 reside no facto do indice beta ndo ser
afectado do excesso de cor.

Existem um conjunto de métodos para determinar as abundancias metalicas para 0s
enxames globulares em questéo usei as equacdes de calibracdo para as estrelas do tipo F e
G de S&N (1989).

A calibracéo para as estrelas do tipo F é determinada por,

[Fe/H]=1,052-7321m, +280,9m, (b - y), +333,95m. (b - y),

5.8
~5955m,(b—y) +[5,486—-41,62m, —7,963(b — y),]log(m, —c,) 8l

onde,
c, =0,6322—-358(b—y), +5,20(b - y); [5.9]
De acordo com o artigo de S&N (1989), a aplicabilidade da equacdo anterior implica que
se verifiguem as seguintes condicdes:
0.22<(b-vy), <0.38

0.03<m, <0.21
0.17<c, <0.58

A equacdo de calibracdo para as estrelas do tipo G, também ela dos autores acima
citados, é

[Fe/H]=—2,0965+ 22,45m,, —53,8m2 —62,04m, (b — y),
+1455m? (b - y), +[851m, —13,8¢c, —137,2m?]c, [5.10]
Sendo que a aplicabilidade desta equacéo exige que se verifiquem,

0.37<(b-y), <0.59
0.03<m, <057
0.10<c, <0.47

Na presente tese usei ainda, e apenas para corroborar os resultados obtidos com as
equacOes 5.8 e 5.10, a equacdo de calibracdo de Malyuto (anexo F) — para estrelas de
classe espectral F e a de Karatas (comunicacdo privada), para as estrelas de classe

espectral G.
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dade do Enxame M3

ici

5.3.2.1 Metal

As estrelas usadas para determinar a metalicidade foram as usadas no célculo do excesso

de cor, sendo que destas, apenas se usaram aquelas cujo valor de o(m,) <0.05. Deste

0, a dispersédo de

modo, e no que concerne ao enxame M3 e para um valor de E(b—)

metalicidades obtidas para ambas as calibragbes (F e G) pode ser observada nos
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Figura 5.21: Histograma de[Fe/H] para as estrelas no enxame M3 que obedecem a

bracdo de Schuster & Nissen (1989) e seleccionadas a 2c do valor médio obtido. O

cali

ta

irei

enguanto que o histograma da di

| aos dados

histograma da esquerda corresponde a calibracéo F,

a calibrag

-S€ uma gaussiana norma

G. Ajustou

ao

Os histogramas anteriormente desenhados conduzem aos resultados apresentados na

tabela seguinte, onde as letras da tabela foram anteriormente explicadas.

[Fe/H]

Calibracao

-1.59 0.441 0.042

-1.66

112

0.050

0.360

56

Tabela 5.3: Valores de metalicidade obtidos para M3 e respectiva estatistica dos mesmos.

Os valores médios obtidos por mim para a metalicidade enquadram-se nos resultados

apresentados na literatura, no entanto, de forma a aferir melhor os resultados dos mesmos

de as

0es e veriticar on

resolvi representar as estrelas usadas para ambas as calibrag

mesmas se situavam num diagrama cor-magnitude. A figura seguinte traduz o resultado.
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Figura 5.22: Representacdo das estrelas F (a verde) e G (a azul) usadas para determinar a
metalicidade no enxame M3.

Uma anélise do diagrama permite-nos observar que a maioria das estrelas F se encontram
aglomeradas no TO, enquanto que as estrelas G sdo essencialmente estrelas SGB e RGB,

exceptuando um conjunto que se encontra aglomerado proximo de V,~20mag e
(b—y), =0.4mag — estrelas que exclui da analise visto eventualmente serem estrelas de

campo ou terem erros elevados associados as mesmas.

Deste modo, e tendo como base 0s picos mais proeminentes dos histogramas da
figura 5.21, usei as estrelas constantes dos mesmos para determinar a metalicidade.

A figura 5.23 mostra-nos as estrelas usadas para determinar a metalicidade para
ambas as calibracdes e apresenta aquelas que melhor representam o ajuste de isocronas

associadas ao seu valor.
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Figura 5.23: Representacao das estrelas F (a verde) e G (a azul) usadas para determinar a
metalicidade no enxame M3.

As estrelas representadas na figura anterior conduziram aos valores apresentados na

tabela.
Calibragéo N [Fe/H] ol oy
F 44 -1.40 0.130 0.020
G 8 -1.30 0.057 0.020

Tabela 5.4: Valores de metalicidade obtidos para M3 a partir de seleccdo de estrelas e
respectiva estatistica dos mesmos
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dade do Enxame M3: Uma outra Analise

ici

5.3.2.2 Metal

Assumindo que o valor de excesso de cor deste enxame se encontra bem determinado,

com um valor de E(B—-V)=0.01 (ver tabela 2.4), apl

te as equacOes de

Iquel novamen

calibracdo aos dados e obtive os resultados constantes na figura 5.24 e tabela 5.5.
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Calibracéo
F

0.379 0.057

—-1.58

45

Valores de metalicidade obtidos para M3 para as estrelas representadas no

Tabela 5.5

diagrama cor-magnitude da figura.

de cor

terior para 0 excesso

De uma forma semelhante ao que elaborei na subsec¢édo an

determinado para M3 (E(b—y) =0), na presente seccdo efectua-se um estudo analogo

5.7.

ao

do a partir da equag

0.007, valor este determina

do um valor de E(b-y)

assumin
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Figura 5.25: Representacdo das estrelas F (a verde) e G (a azul) usadas para determinar a
metalicidade no enxame M3.
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Figura 5.26: Representacao das estrelas F (a verde) e G (a azul) usadas para determinar a
metalicidade no enxame M3 a partir dos picos do histograma da figura 5.24.

107



As estrelas que se encontram sobrepostas no diagrama cor-magnitude anterior conduzem

aos valores constantes na tabela seguinte.

Calibragéo N [Fe/H] o oy
F 25 -1.52 0.051 0.010
G 9 -1.31 0.057 0.019

Tabela 5.6: Valores de metalicidade obtidos para M3 a partir de selec¢do de estrelas e
respectiva estatistica dos mesmos

Relativamente ao enxame M3, Kaluzny et al (1998), a partir da analise de estrelas RR
Lyrae obtiveram os seguintes valores para a metalicidade: a partir de cinco estrelas do
tipo RRc, —1.47 para um valor de Y =0.27; A partir de dezassete estrelas RRab, —1.42,
valores relativamente mais baixos, mas consistentes com o0s obtidos na presente
dissertacao.

Kraft et al (1991), a partir de estudos espectroscdpios em sete gigantes nos enxames
M3 obtiveram um valor de ~—1.5dex, valor que corrobora o valor médio obtido por

mim, tendo como base a equacdo de calibragéo das estrelas F e um E(b—y) =0.007.
Por outro lado, Zinn (1985) obteve um valor de [Fe/H]=-1.66 a partir de estudos

fotométricos, sendo que este é o valor mais referido quando se efectuam estudos
cinematicos, de modelos evolucionarios, ou qualquer outro em que se recorre ao enxame
M3.

No estudo levado a efeito por Santos (1998), na sua tese de mestrado e no enxame
M3 no infravermelho (IV), obtido pela aplicacdo de dois métodos distintos, os dados
conduziram aos valores de metalicidade de —1.50 e —1.35dex.

Ferraro et al (1997), a partir da fotometria CCD BVI em mais de 10000 estrelas
obtiveram um valor de metalicidade de —1.45+0.10, embora tenham obtido valores
entre —1.68 e —1.45 dex.

Segundo a bibliografia consultada, os valores da metalicidade para M3 situam-se
deste modo entre —1.3<[Fe/H]<-1.7dex.

Na presente dissertagdo o valor de metalicidade é de [Fe/H]=-1.52dex,

corroborada pela aplicagdo de isdcronas (ver mais a frente), e ao assumir-se um valor de
excesso de cor E(b—y)=0.007.
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O presente estudo mostra-nos ainda que, se assumirmos que O excesso de cor €
inexistente conforme determinei pela equacdo de S&N (1989), o wvalor de

[Fe/H]=-1.4dex também é admissivel, o que implica uma incerteza de 0.1dex

introduzido pelo efeito do avermelhamento.
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Para o enxame M92, e dado que o valor de excesso de cor determinado conduziu a um
Os valores de metalicidade obtidos por mim conduziram aos resultados apresentados
na tabela 5.7 e cuja distribuicdo de [Fe/H] pode ser constatada nos histogramas da

valor médio negativo, resolvi usar como valor de excesso de cor o mais referido na

5.3.2.3 Metal
E(b-y)=0.014.

literatura,
figura 5.27.
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Tabela 5.7: Valores de metalicidade obtidos para M92 e respectiva estatistica dos

mesmos.
Os resultados por mim obtidos, em termos de valores médios, e por ambas as equacdes de

histograma da esquerda corresponde a calibracdo F, enquanto que o histograma da direita

calibracdo de Schuster & Nissen (1989) e seleccionadas a 3o do valor médio obtido. O
a calibragéo G.

Figura 5.27: Histograma de [Fe/ H] para as estrelas no enxame M92 que obedecem a

por outros autores.

calibrag




Na figura seguinte representam-se todas as estrelas do enxame M92 (com o <0.05), com

sobreposicao das estrelas que levaram a construcdo dos histogramas anteriores.
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Figura 5.28: Representacdo das estrelas F (a verde) e G (a azul) usadas para determinar a
metalicidade no enxame M92.

A analise do diagrama cor-magnitude com a representacdo de estrelas de classe espectral
F e G obtidas de acordo com os critério de S&N (1989), permitiram-me aferir que a
maior parte das estrelas F sdo do TO, e que a maioria das estrelas G ndo seguem a
sequéncia normal do diagrama cor-magnitude o que implica que ndo se pode ajustar
nenhuma isdcrona tedrica. Deste modo, ndo me é possivel aferir a metalicidade deste
enxame recorrendo as estrelas G.

Ha ainda a referir que a aplicagédo das isdcronas tendo como base o valor medio de
[Fe/H], obtido pelas estrelas F, também ndo permite um ajuste adequado ao enxame.

A anélise do histograma da figura 5.27 permite-nos verificar que para a calibracédo F
hé dois “picos” maximos cujos valores de metalicidade sdo = -1.9 e = —2.3.

De uma forma analoga ao elaborado para o enxame M3, seleccionei as estrelas desses
picos e sobrepus sobre o diagrama cor-magnitude. Os resultados s@o 0s que se observam

na figura 5.29.
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Figura 5.29: Representagéo das estrelas F. Bin do histograma correspondente ao valor
médio de ~ —1.9 (averde) e ~—2.3 (a azul) para o enxame M92.

A tabela seguinte representa a estatistica das estrelas do bin do histograma cujo valor
médio é de ~-1.9 (representadas a verde no diagrama da figura 5.29) e ~-2.31

(representadas a azul no diagrama).

Calibracéo N [Fe/H] o Oy
. 7 -1.91 0.047 0.017
6 -231 0.053 0.022

Tabela 5.8: Valores de metalicidade obtidos para M92 e respectiva estatistica dos
mesmaos.
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De forma a reforcar os (fracos) resultados obtidos por ambas as equacdes e dada a
elevada dispersdo obtida em ambos os histogramas (em especial para a calibracdo G),
resolvi aplicar a calibragédo de Malyuto (1994) para as estrelas F (Apéndice F) e a G de
Karatas (comunicacéo privada).

Os resultados sdo semelhantes aos obtidos pelas equacdes de calibragdo aqui
explicadas, com a equacdo de Malyuto (1994) a sugerir com base num pico do

histograma, um valor de [Fe/H]~ -2.10.
Se assumir os trés bins mais proeminentes ([-2.4:-1.8]) do histograma da figura
5.27, o valor de metalicidade obtido ([Fe/H]=-2.1,0=0.167; 0, =0.039e N =18) é

também igual ao obtido pela equacdo de Malyuto. Contudo, conforme poderemos
observar mais a frente nesta tese, o valor que melhor se enquadra para metalicidade de
M92 serd de [Fe/H]~-2.

No que concerne aos valores obtidos para a metalicidade no enxame M92 por outros
autores, tem-se que Lézaro et al (2006) determinaram a partir de estrelas RRc (trés
estrelas) e RRab (cinco estrelas) um valor de —1.87 dex.

Kraft et al (1992), a partir de estudos espectroscopios em nove gigantes no enxame
M92 obtiveram um valor de —2.25dex.

Bergbusch (1990), obteve um valor de metalicidade préximo de —2dex, por
aplicacdo de isdcronas na tentativa de reproduzir a funcdo luminosidade para a regido do
TO de M92.

Stetson e Harris (1988) obtiveram para M92 e a partir de um estudo CCD desde a
base do ramo das gigantes até a parte inferior da sequéncia principal um valor de
metalicidade de —2.03dex.

Ruelas-Mayorga et al (2005), a partir de fotometria CCD nas bandas BV obtiveram
para M92 um valor de metalicidade de —2.31dex.

Smriglio et al (2006), a partir da fotometria multicolor de Vilnius obtiveram,
recorrendo a métodos estatisticos, um valor de metalicidade de —2.11dex.

A metalicidade é determinante para a analise que se pretende fazer uma vez que para
uma dada idade, quanto maior for a metalicidade, maior seré a sobrestimagéo da distancia

a que 0s enxames se encontram.
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5.3.3 Mdodulo da distancia

Para determinar magnitude absoluta usei a relacdo de S&N (1991),

M, (star) = M, (ZAMS) — f&, [5.11]
onde,
&, =C,(star) —c,(ZAMS) [5.12]
e
f =9.0+385((b-y), —0.22) [5.13]

A aplicabilidade da equacédo 5.13 implica que as estrelas se situem no intervalo,
0.22<(b-vy), <047

O valor de &, corresponde ao deslocamento da estrela num diagrama (b —y), versus c,

a partir da sequéncia zero na sequéncia principal (ZAMS). A tabela 5.9 traduz as relagdes

Standards entre (b—y),. ¢, e M, usadas para determinar magnitude visual absoluta

(Schuster e Nissen, 1991).

b-y) G My, (b-y) ¢ M,
0.271 0.465 3.52 0.48 0.246 5.9
0.284 0.44 365 0.49 0.25 5.99
0.298 0.415 38 05 0.252 6.08
0.313 0.39 3.05 051 0.252 6.17
0.328 0.37 4.12 0.52 0.251 6.25
0.344 0.35 4.29 0.53 0.249 6.34
0.36 0.33 4.46 0.54 0.246 6.42
0.377 0.31 4.63 0.55 0.242 6.5
0.394 0.29 4.82 0.56 0.237 6.58
0.412 0.27 5.04 0.57 0.23 6.66
0.43 0.254 527 0.58 0.221 6.74
0.45 0.241 557 0.59 0.211 6.82
0.455 0.24 5.63 0.6 0.199 6.9
0.46 0.241 5.69 0.61 0.188 6.97
0.47 0.243 5.80

Tabela 5.9: Relages standard entre (b—-y),, ¢, e M, .

A correspondéncia entre a magnitude aparente e a magnitude absoluta é dada por,
(m—M, ) =5log(d) -5 [5.14]
onde d € a distancia medida em parsecs e (m—M), o modulo da distancia. Na

aplicacdo desta equacéo, a presente tese, ja se tomou em consideracdo a absorcdo estelar.
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A tabela seguinte reproduz os resultados obtidos nos histogramas anteriores.

E(b-vy) (m-M), (m-M), .. 20
0 14.82 14.95
0.007 14.86 14.98

Tabela 5.10: Valores médios obtidos para 0 modulo da distancia para os enxames M3,
para diferentes E(b—y), com selecgdo de estrelas a 2o (lado direito da tabela) e sem

seleccdo (lado esquerdo da tabela).

Santos (1998) obteve a partir da fotometria PSF no Infravermelho e para um conjunto de
estrelas do ramo gigante um valor para 0 moédulo da distancia de
(M =M, )=14.90+0.13.

Rees (1996), a partir de medidas astrométricas cujo método consistiu em comparar

movimentos préprios e velocidades radiais no enxame (método King-Michie) obteve para
M3 o valor de (m—M) =14.91.

Buonanno et al (1994), a partir de fotometria CCD em mais de 10000 estrelas no
enxame M3 obtiveram um valor de (m—M) =14.99.

Peterson (1993), obteve para a distancia de M3 o valor de (m—M) =15.05.0 valor
por mim obtido encontra-se dentro dos resultados determinados em estudos anteriores,

sendo que para 0 presente enxame, os valores na bibliografia se situam entre
14.81< (m—M) <15.05.
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No que concerne ao enxame M92, temos:
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Figura 5.32: Histograma de (m—M) determinado para todas as estrelas no enxame M92
que obedecem a calibracdo de Schuster & Nissen (lado esquerdo). Estrelas usadas para

aferir a distancia com selecgéo a 2c e ajuste de uma gaussiana (lado d

(m-M), (m-M), .. 20

Enxame

14.67

14.56

M92

M92,

ancla para 0S enxames

PN

com selecgdo de estrelas a 2o (lado direito da tabela) e sem selecgdo (lado esquerdo da

Tabela 5.11: Valores médios obtidos para 0 médulo da dist
tabela).

dulo da

7

Iveram para 0 mo

Rees (1996) e Carretta et al (2000), e para 0 enxame M92, obt

distancia um valor de, (m—M) =14.72.

iltros BV, os resultados

(2005), recorrendo ao sistema de f

Mayorga et al,
lorde (m—M)

Ruelas

=146.

Iram a um va

conduz

de M92, enquadra-se dentro dos

tancia

do por mim, para 0 médulo da dis

O valor obt

valores obtidos.

117



5.4 Isdcronas

A idade dos enxames sera determinada pelo ajuste de isdcronas a sequéncia principal
(MSTO).

De acordo com Krauss (2000), uma das vantagens da aplicacdo do método MSTO aos
enxames como os desta tese prende-se com o facto dos modelos evolucionarios de baixa
metalicidade serem relativamente faceis de elaborar face a fisica de outras classes de
estrelas (exceptuando as questdes que se prendem com o overshooting).

No artigo de revisdo de Sarajedini et al (1997), explica-se sucintamente os métodos
que permitem determinar a idade a partir dos enxames globulares, sendo que os autores
supracitados referem que os dados obtidos por HIPPARCOS relancaram o método do
ajuste a sequéncia principal.

A incerteza na determinacdo das idades dos enxames pelo método das iscronas assenta
em dois pilares:

1) Na elaboracéo dos modelos teoricos;

2) Nos dados/resultados observacionais.

No que concerne ao primeiro ponto os obstaculos principais sdo:

* A descricdo da convecgdo, normalmente parametrizada pelo comprimento de mistura
(mixing length parameter), isto é, o comprimento que ¢ percorrido por uma “bolha” de
matéria antes de se dissolver no meio circundante;

* Relacdo entre a teoria (luminosidade e temperatura efectiva) e a observacao (indices de
cor e magnitudes aparentes), sendo esta a maior fonte de discrepancias entre as previsoes
observacionais nos modelos actualmente disponiveis.

De acordo com os modelos de evolugdo estelar mais antigos, na zona de convecgéo
onde o gradiente de temperatura real € menor do que o gradiente de temperatura
adiabatico, as bolhas de matéria supostamente ndo deveriam penetrar e misturar-se —
situacdo que ndo acontece.

O overshooting traduz-se desta forma, pela mistura de matéria (as bolhas) de
diferente composicao quimica depois da interface convectiva.

Os modelos evolutivos de Vandenberg, Bergbush & Dowler (2005) — (VBD, 2005

deste ponto para a frente) que apliquei na presente dissertagdo, contemplam o ndcleo
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convectivo com overshooting, parametrizado segundo o critério de Roxburgh (1989), no
qual o parametro livre € assumido como uma funcéo da massa e da composi¢do quimica.

O modelo foi normalizado para o sol em que foram assumidos 0s seguintes valores:
L =3.845x10%erg/s™, M, =4.75, B-V =0.64e M, =4.82.

O modelo de VBD (2005) ndo contempla os processos difusivos.

A posicdo do turnoff € principalmente funcéo da idade, tornando-se menos luminoso
para enxames mais velhos (as estrelas macicas, mais quentes e luminosas, passam menos
tempo na sequéncia principal do que as estrelas de maior massa). Deste modo, nos
enxames mais jovens o turnoff encontra-se a valores de luminosidade e temperatura
maiores do que nos enxames mais velhos.

A figura seguinte ilustra-nos um conjunto de isocronas de VBD (2005)
correspondentes a 8, 10, 12, 14, 16 e 18 Gyrs.

TO = 8 Gyrs

5

TO =18 Gyrs

10

02 03 04 05 06 09 1 11 12

07 08
(b-y)
Figura 5.33: Linhas evolucinarias (isécronas) de VandenBerg, Bergbusch e Dowler
(2005). Apresentam-se idades de 8, 10, 12, 14, 16 e 18 Gyrs.

Com o passar do tempo, o ponto turnoff deslocar-se-4 cada vez mais para baixo da
sequéncia principal (SP), tornando-se menos luminoso e mais frio a medida que a idade
aumenta, revelador de estrelas cada vez menos macicas.

Os enxames globulares séo bastante velhos pelo que as estrelas da sequéncia principal

abaixo do turnoff apresentam massas inferiores a uma massa solar. (Jimenez, 1998)
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No artigo de Chiosi (1999), sintetizam-se os resultados da teoria da evolugdo estelar e
esta questdo das misturas de matéria no interior das estrelas.

No que concerne ao segundo ponto, entram 0s pardmetros como 0s erros que advém
da reducdo dos dados, nomeadamente o excesso de cor, a metalicidade, a distancia e a

abundancia dos elementos alfa ([« / Fe]).
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5.4.1 Isécronas: Determinacao da Idade

De forma a estimar a idade para ambos 0s enxames, recorreu-se aos modelos
evolucionarios de VBD (2005), contemplando o overshooting, com a aplicacdo de

isocronas ao diagrama V, vesus(b—y), e V, versus(v —Y),, designadamente ao ponto de

saida das estrelas da sequéncia principal (TO).

O ajuste das isdcronas permite-nos ao mesmo tempo confrontar os modelos tedricos
de evolugéo estelar com as estrelas de diferente massa que constituem o diagrama cor-
magnitude.

Tal como jé referi anteriormente, a aplicacdo deste método requer o conhecimento de
valores observacionais anteriormente determinados, nomeadamente:

(1) E(b-y);
(2) (m-M)

Além dos dois pardmetros anteriores € necessario indicar o valor da abundancia de

hélio (Y ) e dos elementos pesados (Z ) que revelam qual a is6crona a aplicar.

A tabela seguinte refere-se as abundancias quimicas das is6cronas aplicadas a ambos

0S enxames.
Enxame [Fe/H] Y Z (x10)
~1.31 0.2370 1.690
M3 ~1.41 0.2366 1.352
~153 0.2362 1.014
—201 0.2354 3.380
M92 ~2.14 0.2353 2.540
231 0.2352 1.690

Tabela 5.12: Valores da composi¢do quimica das isocronas aplicadas na presente tese
para ambos os enxames. (Vandernberg, Bergbusch, Dowler, 2006)

A idade do enxame € entdo dada pela isocrona que melhor se ajustar as varias sequéncias
do enxame no diagrama cor-magnitude, isto €, TO, SGB e RGB.
Ha ainda a referir que cada um dos parametros inseridos neste método introduz uma

incerteza na idade do enxame.
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Seguem-se de forma cronoldgica as etapas que utilizei para ajustar as isdcronas aos
diagramas observacionais:

* Em ambos os diagramas seleccionaram-se apenas as estrelas com erros em V <0.05 e
(b—y) <0.05.

* Usei 0 valor de excesso de cor determinado para cada um dos enxames para corrigir V

e (b—y), sendo que a cor V € corrigida de excesso de cor de acordo com
A, =42E(b-vy).

* Aquando da aplicacéo de isocronas ao diagrama V versus (v—y), o valor de (v—y) foi
obtido a partirde (v—y)=m, +2(b-vy).

* O valor de (V —M, ), foi somado aos diagramas.

* De acordo com Carney (1996), o valor mais apropriado para as estrelas que constituem
0 halo da galéxia (estrelas da populacdo Il) ttm um valor de abundancia [« /Fe]=0.3,

valor este que adoptei ao escolher as isdcronas a aplicar.

* Escolhi as isocronas de VBD (2005) cujas metalicidades correspondiam aos valores
mais proximos dos obtidos por mim na presente dissertacao.

* Apo6s a aplicacdo das isocronas efectuei um diagrama sobrepondo abundancias em

[/ Fe]=0.0 e [a/Fe]=0.3 aos dados observacionais, para uma da idade e

metalicidade (correspondente aos valores determinados), e verifiquei se o valor escolhido
([ / Fe] = 0.3) tinha sido o adequado.
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5.4.1.1 Ajuste de Isocronas ao enxame M3

Tomam-se os valores obtidos de E(b—vy), [Fe/H] e (m—M) como estimativas iniciais
e aplicam-se as isocronas de VDB (2005) com as idades de 12, 14 e 16Gyrs aos
diagramas de cor V, versus (b+y),. Posteriormente, variam-se estes valores até se obterem
ajustes 6ptimos.

H& a salientar que utilizei o médulo da distdncia com e sem corte a 2o para as
metalicidade de -1.31, —-1.41 e -1.53dex, bem como para 0 excesso de cor

determinado (E(b—y)=0) e o wusado com mais frequéncia na literatura
(E(b—y)=0.007), sendo que o Unico pardmetro que se manteve fixo foi a abundancia
quimica com o valor de [/ Fe]=0.3.

As figuras 5.34 até a figura 5.37 mostram-nos 0s Varios ajustes para essas idades.
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Idades 12,14,16 Gyr
Vo (m-M)=14.82
" [Fe/H]=-1.31
[/ Fe]=0.3
E(b-y)=0

08 1 12

(b-y),

Idades 12,14,16 Gyr
V, (m-M)=1482

“T [Fe/H]=-1.41
[a/Fe]=0.3
Eb-y)=0

08 1 12

RN

Idades 12,14,16 Gyr
Vv (m-M)=14.82

O u«} [Fe/H]=-153
[/ Fe]=03
E(b-y)=0

08 1 12

(b=y),

Figura 5.34: Ajuste das isocronas de diferentes metalicidade (VBD, 2005) a M3 para um

valorde (m—M)=1482 e E(b-y) =0.
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Idades 12,14,16 Gyr

v, (m—M)=1495 —
Wb [FerH]=-131
[a/Fe]=0.3

E(b-y)=0

08 1 12

(b-y),

Idades 12,14,16 Gyr
V, (m-M)=14.95

“T [Fe/H]=-1.41
[a/Fe]=0.3
Eb-y)=0

08 1 12

RN

Idades 12,14,16 Gyr
Vv (m-M)=14.95

O u«} [Fe/H]=-153
[/ Fe]=03
E(b-y)=0

08 1 12

(b=y),

Figura 5.35: Ajuste das isocronas de diferentes metalicidade (VBD, 2005) a M3 para um
valorde (m—M)=1495¢e E(b-y)=0.
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Idades 12,14,16 Gyr

A (m-M)=14.86
«} [Fe/H]=-131
[/ Fe]=03

E(b - y) = 0.007

(b-y),

08

Idades 12,14,16 Gyr
V, (m-M)=14.86

“T [Fe/H]=-1.41
[a/Fe]=0.3

E(b - y) =0.007

RN

08

Idades 12,14,16 Gyr
v, (m-M)=14.86

u [Fe/H]=-1.53
[/ Fe]=0.3

E(b - y)=0.007

(b=y),

08

Figura 5.36: Ajuste das isocronas de diferentes metalicidade (VBD, 2005) a M3 para um

valorde (m—M) =14.86 e E(b—y) =0.007.
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Idades 12,14,16 Gyr

A (m-M)=14.98
«} [Fe/H]=-131
[/ Fe]=03

E(b - y) = 0.007

(b-y),

08

Idades 12,14,16 Gyr
V, (m-M)=14.98

“T [Fe/H]=-1.41
[a/Fe]=0.3

E(b - y) =0.007

RN

08

Idades 12,14,16 Gyr
v, (m-M)=14.98

u [Fe/H]=-1.53
[/ Fe]=0.3

E(b - y)=0.007

(b=y),

08

Figura 5.37: Ajuste das isocronas de diferentes metalicidade (VBD, 2005) a M3 para um

valorde (m—M) =14.98 e E(b—y) =0.007.
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Usando um diagrama (v -,V ), que de acordo com alguns autores parece definir melhor

a sequéncia do aglomerado do que o diagrama (b—y,V), podemos corroborar que a

isécrona que melhor se ajusta é aquela a que foi somado um mdédulo de distancia igual a
(m-M)=14.98, para E(b—y)=0.007 com um valor de [Fe/H]=-1.53dex, para

uma idade de 14Gyrs (ver figura 5.39).

Idade 14 Gyr
(m-—M)=14.82
[Fe/H]=-1.41
[¢/Fe]=0.3
E(b-y)=0

02 04 06 08 1 12

V=Y

Figura 5.38: Ajuste de uma is6crona de VBD (2005) a M3 com uma metalicidade de

—1.41dex.
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12 T T T T T T T T

Idade 14 Gyr
VO

(m-M)=14.98
[Fe/H]=-1.53
[¢/Fe]=0.3
E(b-y)=0.007

V=Y,

Figura 5.39 Ajuste de uma isocrona de VBD (2005) a M3 com uma metalicidade de
—1.53dex.
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Paez et al (1990), por aplicacdo de isocronas a M3 em que fizeram variar os valores de Z

e de E(B—V), mantendo constante a abundancia em hélio (Y =0.3), obtiveram um

valor de idade que se situa entre os 16 e os 19 Gyrs. Para confrontar os resultados
obtidos com outros estudos neste enxame, consultar capitulo 1.

Tal como ja foi referido anteriormente, a fotometria de Stromgren oferece a
possibilidade de determinar a idade dos enxames globulares sem que seja necessario o
conhecimento da distancia a que 0s mesmos se encontram.

O diagrama (v—y,c,) é independente da distancia (Vandenbergh, Grundhal entre
outros) e pouco sensivel ao excesso de cor.

A figura seguinte traduz a aplicacdo de uma isocrona de —1.53 dex com trés idades
(12, 14 e 16 Gyrs) ao enxame M3.

CO Idades 12,14,16 Gyr
uf [Fe/H]=-1.53

[¢/Fe]=0.3

wt E(-y)=0.007

(vl— ¥)o

Figura 5.40: Ajuste de isocronas de metalicidade [Fe/H]=-1.53 para idades de 12
(verde), 14 (azul) e 16 (rosa) Gyrs.

A isocrona que melhor se ajusta aos dados é a de 14Gyrs.
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No que concerne a aplicacéo de isocronas ao ramo horizontal, dada a escassez de estrelas
existentes no mesmo, ndo me permitiu tecer comentarios sobre 0 mesmo, no entanto a
figura que se segue mostra o comportamento do ajuste face aos pardmetros fisico-

quimicos determinados no presente capitulo.

Idade 14 Gyr

V0 (m-M)=14.98

“I [Fe/H]=-153

[/ Fe]=0.3 0
ul  E(b-y)=0.007 ¢
o 0 ¢
15 © %0
® » o %
o o S

o<

0.2 0

Figura 5.41: Ajuste de uma isocrona de metalicidades [Fe/H]=-1.53 ao HB de M3.
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5.4.4.2 Ajuste de Isocronas ao enxame M92

Os diagramas das figuras 5.42 a 5.44 traduzem os resultados dos ajustes para as idades de

12, 14 e 16Gyrs para o valor de (m—M) determinado, assumindo diferentes valores de
metalicidade (—2.01, - 2,14 e — 2.31dex) conforme explicado anteriormente.

Uma vez que 0 excesso de cor para o presente enxame conduziu a um valor negativo,

assume-se o valor constante no catalogo de Harris (Harris, 1996).
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12

Idades 12,14,16 Gyr
(m-M)=14.56
[Fe/H]=-2.01
[/ Fe]=0.3
E(b-y)=0.014

14

16

18

20

22

(b-y),

12

\V/ Idades 12,14,16 Gyr
0

(m-M)=14.56

[Fe/H]=-2.14

[a/Fe]=0.3

E(b-y)=0.014

14

16

18

20

22

(b—y),

12

Idades 12,14,16 Gyr
(m—M)=14.56
[Fe/H]=-2.31

[/ Fe]=0.3
E(b-y)=0.014

14

16

18

20

22

o] 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2

(b-Y),

Figura 5.42: Ajuste de isécronas de 12, 14 e 16 Gyrs de VBD (2005) e de diferentes
metalicidades a M92 para (m—M) =14.56.
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12

14

16

18

20

" Idades 12,14,16 Gyr

(m-M)=1467
[Fe/H]=-2.01
[/ Fe]=03

E(b-y)=0.014

22
0 0.2 0.4 0.6

(b-y),

0.8 1

12

14

16

18

20

Idades 12,14,16 Gyr

(m-M)=14.67
[Fe/H]=-2.14
[/ Fe]=0.3

E(b-y)=0.014

22
.6

b y),

0.8 1

1.2

12

14

16

18

20

Idades 12,14,16 Gyr
(m-M)=14.67
[Fe/H]=-2.31

[/ Fe]=0.3
E(b-y)=0.014

22

o 0.2 0.4 (b (ii y)o

0.8 1

1.2

Figura 5.43: Ajuste de isdcronas de 12, 14 e 16 Gyrs de VBD (2005) e de diferentes

metalicidades a M92 para (m—M) =14.67.
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A aplicagdo de isocronas de 14Gyrs ao diagrama (V,v—Yy) corrobora que a isdcrona

sustentada por uma metalicidade de —2.01dex, para um modulo de distancia de

14.56mag, é a que melhor se ajusta & amostra dentro do quadro da cosmologia actual.

12 T
Idade 14Gyr
V0 (m-M)=14.56
[a/Fe]=0.3
E(b-y)=0.014

14 F

i

16 F

18 F

20 F

22
15 2

(vl— Y)o

12

Idade 14Gyr

(M-M)=14.67
Vo [/ Fe]=0.3
14| :
E(b—y) = 0.014

16 F
18 F

2 F

22
15 2

V=Y,

Figura 5.44: Ajuste de isocronas de VBD (2005) a M92 com uma metalicidade de
—2.01dex (verde), —2.14 (azul) e —2.31 (rosa) para diferentes mddulos de distancia.
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A andlise dos diagramas anteriores conduziu a uma idade de 14Gyrs, com duas

metalicidades diferentes, para modulos de distancia diferentes. De forma a aferir qual das

duas isocronas representa melhor o ajuste, elaboraram-se os dois diagramas seguintes.

Vo

12

14 F

16 |

8 F

2 F

22

12

14 r

16 |

8 F

2 F

22

Idade 14Gyr
(m-M)=14.56
[Fe/H]=-2.01
[¢/Fe]=0.3
E(b-y)=0.014

0.5

15

Idade 14Gyr
(m-M)=14.67
[Fe/H]=-2.14
[¢/Fe]=0.3
E(b-y)=0.014

(vV—-Y),

0.5

(v— ¥)o

15

Figura 5.45: Ajuste de uma isocrona de 14 Gyrs de VBD (2005) a M92 com uma
metalicidade de —2.01dex (verde) e —2.14dex (a azul) para diferentes mddulos de

distancia.
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A analise das figuras permitem-nos apurar que a isocrona que melhor se ajusta as varias

sequéncias do enxame M92 é aquela cuja metalicidade é de[Fe/H]=-2.01, suportada
por uma idade de 14Gyr e um modulo de distancia de (m—M) =14.56.

Conforme referi num subcapitulo anterior, para uma idade fixa (neste caso de
14Gyrs), quanto maior for a metalicidade do objecto astrondmico maior sera a
sobrestimacéo do valor da distancia a que esse objecto estelar se encontra, o que de facto
se confirma tendo como base a figura anterior.

A aplicacdo dos dados do meu enxame a um diagrama (v—Y,c) ndo é conclusivo

conforme se pode verificar na figura 5.46 (mesmo quando subrepus as estrelas que usei

para aferir os parametros).

C Idades 12,14,16 Gyr
0 I

T [Fe/H]=-2.01

[e/Fe]=0.3
E(b—y)=0.014

0 05 1 15 2

V=Y

Figura 5.46: Ajuste de uma isocronas de metalicidades de [Fe/H]=-2.01 e uma idade
de 12 (verde), 14 (azul) e 16 Gyrs (rosa).

Grundahl et al (2000), a partir do diagrama (v—y), versus c, e por aplicacdo de

isbcronas obtiveram um valor para a idade de M92 de 14.5 Gyrs.
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Ruelas-Mayorga et al (2005), pela aplicacdo de iso6cronas a partir dos modelos
evolucionarios de Proffitt & Vanderberg (1991) e Bergbusch e Vandenberg (1992), ao

diagrama V versus (B—V), estimaram uma idade para M92 de cerca de 16x10°anos,

assumindo um valor de metalicidade médio de —2.03dex, Y =0.235, um excesso de cor

de 0.02 e com 0 mddulo da distancia de (m—M) =14.71.
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Embora o ramo horizontal seja pouco povoado, tal como se verificou para o enxame M3,

apliquei também uma isécrona a M92.

Vo

12

Idades 14 Gyr
(m-M) =14.56
[Fe/H]=-2.01
[a/Fe]=0.3
E(b-y)=0.014

iSas

P

0.2

05

0.6

Figura 5.47: Ajuste de uma isocronas de metalicidades de [Fe/H]=-2.01 ao HB de

M92.

Uma vez mais, tal como para o enxame M3, nada se pode aferir quanto ao diagrama

anterior.

139



5.5 Afericdo do Parametro [o/Fe]

Os elementos alfa (o) s@o os elementos oxigénio (Z =8), 0 néon (Z =10), 0 magnésio
(Z =12), o aluminio (Z=13), o silicio (Z =14), o fésforo (Z =15), o enxofre
(Z=16),0cloro (Z=17), o argon (Z =18), o célcio (Z =20) e o titdnio (Z =22), 0
sodio (Z = 23) e 0 manganésio (Z = 25).

Conforme referi previamente, este parametro afecta a determinacéo da idade pelo que
0 seu conhecimento é de extrema importancia. De acordo com Salaris & Weiss (1998),
assumindo um valor fixo de distancia, um aumento de 0.3 dex no [alfa/Fe] implica uma
subestimacéo de cerca de 1Gyrs na idade do TO.

A figura 5.48 traduz a aplicacdo de duas isocronas de 14Gyrs com a mesma

metalicidade (—1.53) aos dados do enxame M3, para diferentes « .

(b-y),

Figura 5.48: Aplicagdo de isocronas a M3 com a mesma idade e com diferentes [/ Fe].
A linha a verde corresponde a [/ Fe]=0.0 e alinha a azul igual a [«/Fe]=0.3.

A anélise de ambas as isocronas indica que [a/Fe]=0.3 é o valor que melhor traduz o

ajuste.
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A figura 5.49 traduz a aplicacdo de uma isocrona de metalicidade —2.01dex, para uma
idade de 14 Gyrs.

(b-y),

Figura 5.49: Aplicacdo de isécronas a M92 com a mesma idade (14 Gyrs) e com
diferentes [a/Fe]. A linha a verde corresponde a [a/Fe]=0.0 e a linha a azul a

[o/ Fe] =0.3.

A sua leitura indica, tal como para o enxame M3, que a is6crona que é sustentada pela

abundancia de [« / Fe] = 0.3 é também a mais adequada.
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Resumo do capitulo

Para ambos 0s enxames:

* Elaboraram-se  um conjunto de diagramas fotométricos (b—y)versusg,
(u—b)versus(b-y), m, versusf e m, versus(b-y) sendo que todos revelam a presenca
de estrelas confinadas no mesmo espaco fisico e que apresentam um excesso de cor
semelhante, bem como metalicidade préxima;

* Determinou-se 0 excesso de cor a partir da equacéo de calibragdo de S&N (1989), tendo

conduzido aos valores,

M3 M92
E(b-y) 0.000£0.003 —-0.020+0.003

* Verificou-se fotometricamente e a partir da amostra de estrelas usadas para determinar
0 excesso de cor, a existéncia de estrelas de campo. Os critérios usados, para além do ja
referido (amostra), foi excluir estrelas que no diagrama m, versusV tivessem valores de
metalicidade muito elevados (fora da faixa do diagrama) e com V > 21. Todas as estrelas

que se afastassem a 30 do valor de E(b—y) também foram excluidas.
* Indicaram-se as varias fases evolutivas nos diagramas V, vs (b—y), e ¢, vs (b—Y),.

tendo-se verificado que no primeiro o ramo horizontal (HB) € pouco povoado;
 Determinou-se o valor de metalicidade a partir das equacGes para as estrelas do tipo F e
G de S&N (1989), cujos resultados conduziram a
M3 M92
[Fe/H] -1.52 -1.96

* O modulo da distancia que conduziu ao melhor ajuste obtido foi de,
M3 M92
(m-M) 14.98 14.56

* As isocronas conduziram a uma idade de ~14Gyrs para um valor de [«/Fe]=0.3.
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Capitulo 6

Resumo e Conclusoes

Na presente dissertacdo, fez-se fotometria CCD no sistema Strémgren aos enxames
globulares NGC5272 (M3) e NGC 6341 (M92) e a partir dela extrairam-se os parametros
estelares: excesso de cor, metalicidade, distancia e idade.

A calibragdo fotométrica do presente trabalho foi obtida a partir de estrelas padrdo
locais medidas fotoelectricamente por C. Chavarria e foram identificadas a partir de
mapas obtidos por Schuster. Uma apreciacdo sobre a calibragdo conduziu-me
inevitavelmente a referir que as estrelas usadas foram em pequeno nimero o que de um
ponto de vista estatistico é insuficiente, no entanto, usei uma outra abordagem conforme
explicado no texto.

A partir da calibracdo de S&N (1989) estimou-se 0 excesso de cor médio para cada
um dos enxames.

M3 e M92 sdo pouco afectados pelo avermelhamento, sendo que os resultados
obtidos por mim reforcam esta evidéncia.

A partir das calibracbes de S&N (1989) para estrelas do tipo F e G, e adoptando-se 0s
valores de excesso de cor médio para ambos 0s enxames, determinaram-se os valores de
metalicidade.

Os resultados obtidos para a metalicidade em termos de valores médios séo, para o
enxame M3, semelhantes aos valores obtidos pela maioria dos autores.

No que concerne ao enxame M92 os valores médios desviam-se muito dos resultados
obtidos em outros estudos, e sdo contraditorios, pelo que recorri a duas outras equacgdes
de calibracdo (que conduziram a resultados semelhantes).

A aplicagdo de isocronas tedricas para esses valores mostraram que 0S mesmos nédo

podiam ser usados, pelo que resolvi usar apenas os valores dos “picos” dos histogramas
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como indicadores. Deste modo, adoptou-se como valor de metalicidade para M92 o
valore teorico da isdcrona, visto 0 mesmo coincidir bem com as observacdes.

Os resultados obtidos e a incerteza na determinacdo da metalicidade do enxame M92,
poderdo estar associados a:

1 — Erros provenientes da fotometria (incerteza na determinacdo dos pontos zero e
consequentemente nas respectivas equacgdes de calibracdo).

2 — O valor de E(b—y) utilizado ndo permitir o uso de outras estrelas (devido as
imposicOes das varias equacdes de calibragdo);

Contudo, de uma forma geral, os resultados por mim obtidos sdo consistentes com 0s
resultados anteriormente alcancados para estes enxames e noutros sistemas fotométricos,
0 que permite consolidar a fotometria Strdmgren como uma ferramenta Gtil no estudo das
propriedades fisico-quimicas dos enxames globulares e incentivar mais estudos com esta
fotometria neste tipo de estruturas, notado que na literatura Sdo poucos 0s enxames
globulares estudados recorrendo a mesma.

Os principais resultados nos dois enxames globulares, e ap6s um conjunto de varios
testes onde se variou a distancia, metalicidade e o excesso de cor, conduziram aos

seguintes valores:

M3 M92

« E(b—y)=0.007 « E(b—y)=0.014

o [Fe/H]=-152 e [Fe/H]=—-2.01

e (M—M)=14.98 e (M—M)=1456

e Idade: 14x10°anos e Idade: 14x10° anos
* d =10kpc * d =8.2kpc

Analisando os valores de metalicidade obtidos pelas equagdes de calibragdo de S&N
(1989) com os da bibliografia a situacdo é bastante controversa e 0os meus resultados
aproximam-se mais dos resultados obtidos por espectroscopia, em contraste com 0s
obtidos por fotometria de banda larga.

Uma conclusdo interessante para o enxame M3 é que a isocrona de —1.41dex se
ajusta muito bem aos dados observacionais (principalmente na zona das SGB), quando se

assume um valor de excesso de cor nulo e um médulo de distancia, (m—M) =14.82.
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Assumindo que devido a alta latitude galactica a que o enxame se encontra, que podemos
desprezar o excesso de cor, resultado que vai de encontro aos valores obtidos pelo
Gratton et al (1997).

No caso em particular do enxame de M92, a metalicidade obtida por mim conduz a
um valor relativamente mais baixo do que os referidos na literatura com mais frequéncia
(=~ 2.2), sendo que 0 meu resultado estd em consonancia com o obtido por Stetson &
Harris (1988) e Bergbusch (2000), cujo valor serd da ordem dos — 2 dex.

O resultado obtido em termos de metalicidade e para ambos os enxames levanta a questéo
se os valores referidos na bibliografia com mais frequéncia nao terdo de ser revistos.

O estudo levado a efeito sobre o pardmetro [« /Fe] veio demonstrar que o valor de

0.3, e para ambos 0s enxames, € 0 mais adequado.

Os valores de [/ Fe] e Y s&o fundamentais porque nos permite, conjuntamente com
Z , averiguar qual a isécrona a aplicar aos dados observacionais.

Os ultimos estudos de Luridiana et al (2003), mostram que o valor de Y devera ser
proximo de 0.24 sendo que, na presente tese, as isocronas séo sustentadas por um valor
de 0.23.

No panorama da cosmologia actual a idade do Universo é de 14+ 2 Gyrs.

Krauss (2000), para um conjunto de enxames globulares velhos, determinou uma
idade média de 12.8+1 Gyr. Por outro lado, Spergel et al (2003), a partir das observacgdes
do WMAP estimam uma idade de cerca 13.7 + 0.2 Gyrs

Relativamente a idade dos enxames por mim obtida, os valores enquadram-se no
quadro da cosmologia actual, visto ambos os resultados conduzirem a um valor que se
situa proximo dos 14Gyrs, conduzindo a conclusdo que os enxames M3 e M92, e
consequentemente a Via LActea, constituirem-se como das primeiras geracOes de

estruturas estelares que se formaram apds o Big Bang.
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Apéndice A

Filtros de Stromgren do fotémetro de Danish (San Pedro Martir)

Filtro A (A) /1;/2 (A) Transmissao (%)
u 3505 330 76
Vv 4110 170 83
b 4685 183 89
y 5488 235 90
5, 4864 30 70
B 4865 137 82

146



Apéndice B

B.1: Comparagéo de magnitudes entre imagens do enxame M3 no mesmo filtro e

respectivos valores estatisticos dos mesmos

FILTRO Img_REF Img X mag o N
u 1017 1018 -0.033 0.012 9
u 1017 2031 -0.244 0.023 12
u 1017 2032 0.091 0.016 13
u 1017 3027 -0.012 0.023 11
u 1017 3028 0.220 0.015 10
u 1017 3029 0.011 0.021 12
u 1017 4020 0.304 0.015 9
u 1017 4021 0.0004 0.019 9
u 1017 4022 0.041 0.015 9
u 1017 4023 0.026 0.015 7
u 1017 4024 -0.043 0.018 8
u 1017 4025 0.019 0.025 7
u 1017 4038 -0.063 0.026 10
u 1017 4039 -0.057 0.029 11
u 1017 4040 -0.035 0.032 8
u 1017 4041 -0.078 0.028 10
u 1017 4042 -0.084 0.017 8
u 1017 4043 -0.155 0.025 10
Vv 1020 2035 0.058 0.015 10
\Y 1020 2036 0.024 0.011 8
Vv 1020 3032 0.015 0.014 8
\Y 1020 3033 0.022 0.013 10
Vv 1020 4028 0.052 0.015 8
\Y 1020 4029 0.043 0.015 10
Vv 1020 4044 -0.013 0.017 9
\Y 1020 4045 -0.016 0.019 8
b 1019 2033 -0.301 0.024 19
b 1019 2034 -0.002 0.017 10
b 1019 3030 -0.081 0.019 18
b 1019 3031 -0.080 0.015 14
b 1019 4026 0.608 0.017 12
b 1019 4027 0.122 0.017 12
y 1021 2037 -0.218 0.011 10
y 1021 4030 0.001 0.019 10
y 1021 4032 -2.354 0.074 9
Bn 1022 2038 -0.533 0.019 14
Bn 1022 2039 -0.537 0.019 13
Bn 1022 4031 -0.469 0.017 11
Bn 1022 4033 -0.540 0.024 11
Bn 1022 4034 -0.542 0.018 11
Bn 1022 4037 -0.541 0.022 12
Bw 1023 2040 0.080 0.018 15
Bw 1023 4035 -0.108 0.014 10
Bw 1023 4036 -0.151 0.014 8
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B.2: Comparacdo de magnitudes entre imagens no mesmo filtro para o enxame M92

e respectivos valores estatisticos dos mesmos.

FILTRO Img_REF Imagem X mag o N
u 1031 2054 0.054 0.008 19

y 1033 2056 -0.004 0.006 19

b 1032 2055 0,019 0.010 35

y 1034 2057 0.020 0.005 13

B, 1035 2058 10,029 0.017 17
B, 1036 2059 0.067 0.005 22

Em ambas as tabelas B.1 e B.2, Img_REF ¢é a imagem usada como referéncia; Img é a
imagem que est4 a ser comparada; X mg é @ média da magnitude de todas as estrelas

comuns e com erros pequenos (inferiores na maioria dos casos a 0.02mag); o 0 desvio
padrdo das magnitudes e N o nimero de estrelas usadas para determinar a média das

magnitudes.
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Apéndice C

* Este apéndice contém uma lista de alguns dos programas em linguagem C que elaborei
apos obter as magnitudes instrumentais via IRAF/NOAO e que permitiram determinar os

parametros fisico-quimicos a que esta tese se destinava.

v Identificagdo de estrelas entre ficheiros

v" Determinacdo de diferencas entre magnitudes nas estrelas padrao

v Determinacdo dos coeficientes angulares pelo método dos minimos quadrados
v" Determinacdo do excesso de cor

v’ Determinagdo da metalicidade F

v" Determinacdo da metalicidade G

v" Determinacdo da magnitude absoluta por interpolacéo e do médulo da distancia
v" Correcc¢do de excesso de cor para aplicacdo de is6cronas
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Apéndice D

Regressdo Multilinear

Um modelo de regressdo linear multipla descreve a relagdo entre uma variavel

dependente e k varidveis independentes, de acordo com a seguinte relacao:

Yi = Lo+ BiXis + BoXip +o BXiy TE
Adoptando a equagdo anterior, 0s parametros &; € £ podem ser estimados recorrendo ao

método dos minimos quadrados, onde a minimizag&o é dada por:
RSS = Y57 = (Vi By = BiXiy == BXiy)?
i=1 i=1

Neste método o que se pretende € determinar os valores ,8_0 : Fl sy B de By Pis -

ey

S, que minimizam a soma anterior.
De forma a minimizar RSS relativamente a g, f,, ...., B, , € necessario resolver as

derivadas parciais de RSS,
ORSS ORSS ORSS ORSS

Py P P, P

Igualando as derivadas parciais a zero e rearrajando-as obtemos um conjunto de equagdes

(as que se seguem) que tém de ser resolvidas em simultaneo para 5,, g, ...., S, 0 que

foi conseguido recorrendo ao uso de matrizes:

Bon +ﬂlzxi,1 "‘ﬂzzxi,z to +ﬂkzxi,k = z Yi
i1 i1 i1 i1

n n n n n
2
ﬁozxi,l + ﬂlzxi,l +ﬁzzxi,1xi,2 +ont By zxi,lxi,k = in,ﬂ’i
= i1 = i1 )

n n n n n
2
ﬁozxi,k +ﬂlzxi,lxi,k +ﬂzzxi,zxi,k +""+ﬂkzxi,k = zxi,k Yi
i1 i1 i1 i1 i1
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Apéndice E

Representacdo esquematica da Via Lactea
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Elaborado a partir de : Roy A. E. & Clarke, D.,1989, 3rd edition, Astronomy: The Structure of Universe, Institute of Physics Publishing
Caracterizando de forma muito sucinta cada uma das componentes da galéaxia, tem-se:

Halo
e Pouco ou nenhum gas (zona onde nédo se formam estrelas);

e Constituido por estrelas da populacéo II;
e A maioria das estrelas sdo velhas (idades superiores a 12 Gyrs);
e Com mais de 150 enxames globulares.

Bolbo (bulge)

e Estrelas velhas;
e Grande variedade em metalicidades;
e Provavelmente roda com uma velocidade pequena;

Disco (spiral disk)
e Maioritariamente estrelas do tipo I;

e Estrelas novas;

e Metalicidades semelhantes a do Sol;

e Constituido por enxames abertos;

e Rico em gés e poeira (local onde ocorre a formacéo de estrelas);

Nota: O disco pode ser considerado como a composicdo de um disco fino
([Fe/H]=[0.0:-0.5]) e um espesso ([Fe/H] =[-0.8:-0.5]);
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Apéndice F
Equacéo de calibracdo de Malyuto (1994) — Estrelas F (anas e gigantes)

A equacdo de calibracdo de Malyuto baseia-se nas estrelas de S&N (1989), e exige que as

estrelas obedecam aos seguintes requisitos:

0.22<(b—y)<0.38
0.03<m, <0.22
0.17<c, <0.58

~-35<[Fe/H]<0.2

A equacdo de calibracdo tem a forma:

[Fe/H]=5.7074B-Y)M, —49.9162(B-Y)logM, +7.9974B -Y)’ logM,
~0.5895(B —Y)® - 24.0889(1/M,) +14.6747

onde:

(B-Y)=((b-y)-0.22)/0.16+1
M, = (m, —0.03)/0.19+1

O erro desta equacéo é de o[Fe/H]=0.147.
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Apéndice G

Classes espectrais

Classe o
Temperatura (K) Caracteristicas
Espectral
Riscas de Helio II; Risca de elementos muito

O 28,000-50,000 o

ionizados

Riscas intensas de He |I; Riscas de H fortes
B 10,000-28,000
em B9
Riscas de H intensas; Riscas de metais

A 7,500-10,000 o

ionizados

Riscas fracas de H; Metais ionizados (Ca, Fe,
F 6,000-7,500
entre outros)
Ca ionizado, Riscas de H fracas e metais

G 5,000-6,000 o

ionizados
K 3,500-5,000 Metais neutros. Riscas moleculares fracas
M 2,500-3,500 Riscas moleculares

Elaborado a partir de : Zeilik, Gregory & Smith 1998, Introductory Astronomy &

Astrophysics, 4rd Ed., Saunders HBJ
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Apéndice H
Glosséario

Blue Stragglers: Estrelas azuis e mais brilhantes do que as estrelas da MSTO. Pensa-se
gue as mesmas possam ser originadas pela coalescéncia de sistemas binarios/maltiplos ou
por colisBes estelares.

Diagrama HR: Gréfico que usa duas propriedades estelares nos seus €ixos, por exemplo,
luminosidade versus temperatura e que coloca em evidéncia as estrelas em determinadas
regides desse mesmo grafico de acordo com essas mesmas propriedades.

Enxame Aberto: Aglomerados de estrelas jovens, de metalicidade elevada constituidos
entre algumas dezenas de estrelas a alguns milhares ligadas ou ndo de um ponto de vista
gravitacional. As idades destas estruturas situam-se entre os zero e 0s 10 Gyr

Enxame Globular: Aglomerados de estrelas gravitacionalmente ligadas, de simetria
esférica, baixas metalicidades, idades bastante avancadas e com densidades estelares da
ordem de 10 a 10* estrelas por parsec cubico

Espectroscopia: Estudo em que se mede a intensidade das linhas de emisséo das estrelas
recorrendo aos espectros dessas mesmas estrelas.

Estrelas populacdo I: Estrelas jovens, de metalicidade elevada e que se encontram
preferencialmente no disco da galaxia.

Estrelas da populacéo Il: Estrelas velhas, pobres em metalicidade que se encontram
preferencialmente no halo da galaxia.

Estrelas RR Lyrae: Estrelas que num determinado momento da sua evoluc¢do sofrem um
processo em que iniciam uma fase de pulsagdo. Num diagrama HR entram na chamada
faixa de instabilidade.

Excesso de cor (E(B—V)): Fenomeno que torna a luz dos corpos celestes mais
avermelhada devido a poeira existente no espaco.

Gigante Vermelha: Estrela que se encontra numa fase evolutiva da sua vida que se
caracteriza por ter uma temperatura superficial baixa (vermelha) e um raio relativamente
grande.

Indice de cor: Diferenca do brilho (magnitude) de uma estrela observada por dois filtros

diferentes.
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Magnitude absoluta (M): Medida do brilho intrinseco de uma estrela. Define-se como
sendo a magnitude aparente de uma estrela observada a 10 parsecs.

Magnitude aparente (m): Medida do brilho de uma estrela como é observada sem ter em
conta a correccao devido a distancia e absorcdo interestelar.

Main sequence Turnoff (MSTO): Regido no diagrama HR onde as estrelas abandonam a
sequéncia principal pelo facto do hidrogénio ter cessado no seu interior,

Massa de Jeans (M, ): Valor critico necessario para a massa de uma nuvem originar

estrelas. A condicdo critica para que ocorra o colapso de uma nuvem de raior R é dada

1 3

2 2
v [ 33T
drp ) \ Gum

Para uma nuvem molecular que exceda a massa de Jeans, o colapso dessa nuvem

por,

corresponde a uma situacdo de queda livre (na literatura, free-fall) durante a maior parte
da sua evolucgdo, uma vez que a pressao do gas € insuficiente para se opor a gravidade.
Metalicidade ([Fe/H]): A metalicidade é medida relativamente ao Sol e dada por

[Fe/H]=log[n(Fe)/n(H)]-log[n(Fe)/n(H)],, - Estrelas com metalicidades semelhantes ao

Sol terdo valores proximos de zero. Valores de metalicidades negativos implicam estrelas
pobres em metais enquanto que valores positivos correspondem a estrelas ricas em
metais.

PSF (point spread function): Traduz a forma como o perfil de uma estrela é “vista” por
um CCD.

Ramo Assintdptico das Gigantes (AGB): Fase evolutiva de uma estrela em que o hélio
cessa no seu nucleo. A estrela torna-se numa gigante vermelha muito grande quando o
nucleo de carbono inerte se contrai e as camadas mais exteriores da estrela se expandem.
Ramo Horizontal (HB): Fase evolutiva de uma estrela em que esta a ocorrer a fuséo do
hélio.

Sequéncia Principal (SP): Nome dado a linha no diagrama HR onde a maioria das
estrelas se encontram e que corresponde a uma fase evolutiva em que estdo a fundir o
hidrogénio em hélio.

Tipo espectral: Um sistema de classificagdo baseado na presenca e intensidade de varios

tipos de linhas de emissdo no seu espectro.
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