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Resumo

Estudos de espectros integrados de aglomerados globulares bem conhecidos da Via

Láctea podem ser usados como modelos para análises de objetos mais distantes e menos

luminosos. O aglomerado globular 47 Tucanae está entre um dos mais estudados e observa-

dos, devido a sua proximidade. O objetivo principal deste trabalho é estudar em detalhes

o espectro integrado do 47 Tuc, para se obter uma lista de linhas confiável para estudos

futuros desse objeto e de outros aglomerados globulares.

Neste trabalho, o espectro de 47 Tucanae é reproduzido através da construção de um

espectro sintético, que leva em consideração abundâncias elementais individuais, e os re-

sultados obtidos são comparados com estudos prévios.

Foi reproduzido o espectro integrado no intervalo 4500 - 9000 Å, e foram calculadas

as abundâncias dos elementos Na, Mg, Al, Si, Ca, Ti, Ba, e Eu, por meio de ajustes de

linhas individuais. É apresentada uma lista de linhas que são adequadas para a derivação

de abundâncias. Adotando as abundâncias calculadas, foi posśıvel o ajuste das asas dos

bem conhecidos tripletos de MgI e CaII. Por fim, foi posśıvel testar a presença de múltiplas

populações estelares no 47 Tuc a partir da presença de enriquecimento de Na.

Os resultados obtidos para as abundâncias são compat́ıveis com as abundâncias previ-

amente apresentadas em trabalhos anteriormente publicados, que se utilizam de diferentes

técnicas para a análise dos espectros obtidos. Uma discordância mais significativa foi ob-

servada entre as abundâncias de Na, e pode ter sido causada por efeitos devidos a múltiplas

populações estelares presentes no aglomerado.

O método utilizado para a construção de espectros integrados sintéticos nesse trabalho

pode ser utilizado para cálculos de abundâncias de espectros integrados emṕıricos. Esse

resultado pode ser útil para análises de aglomerados mais distantes e menos luminosos, e



posteriormente para análises de galáxias externas.



Abstract

Studies of integrated spectra of well-known Milky Way globular clusters can be tested

as templates to allow reliable studies of faint and distant objects. 47 Tucanae is among

the most studied and observed globular clusters, given its proximity. The aim of this work

to study in detail the integrated spectrum of 47 Tucanae, in order to have a list of reliable

lines for future studies.

In this work, the spectrum of 47 Tucanae is reproduced by computing synthetic spectra,

taking into account individual element abundances. The results are compared with other

methods. We reproduce the integrated spectrum in the full range 4500-9000 Å and derive

abundances from individual lines of Na, Mg, Al, Si, Ca, Ti, Ba, and Eu. We report a list of

lines that are suitable for abundance derivation. Adopting these abundances we are able

to fit the wings of the well-known triplets of MgI and CaII. Finally, the effect of multiple

stellar populations through enhanced Na abundances are tested.

Element abundances obtained are compatible with previous literature abundances, from

different methods. A larger spread of Na abundances could be due to the effect of multiple

stellar populations. The method here applied of building integrated synthetic spectra, can

be used to derive abundances from observed integrated spectra. This can be useful for the

analysis of distant and faint clusters. These results can be applied in future analyses of

integrated spectra from external galaxies.
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3.2 Espectros observado e sintético para as linhas de AlI em 6696.185, 6696.788
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Caṕıtulo 1

Introdução

1.1 Aglomerados Globulares

Um aglomerado globular é uma estrutura esférica, formada de múltiplas estrelas, for-

temente conectadas pela gravidade, que orbitam um centro galáctico, e cuja densidade de

estrelas aumenta quanto mais próximo do centro da estrutura. Na Via Láctea, aglome-

rados globulares são encontrados tanto no halo quanto na região do bojo galáctico, são

consideravelmente mais velhos e mais densos em estrelas do que aglomerados abertos, os

aglomerados globulares são os objetos mais velhos do universo. Existem por volta de 200

aglomerados globulares conhecidos na Via Láctea (Bica et al., 2019), e outras galáxias

possivelmente possuem um número ainda maior: Andrômeda, por exemplo, pode ter cerca

de 500 (Barmby e Huchra, 2001). Os mecanismos de formação de aglomerados globulares

ainda não são bem entendidos, e mais recentemente, vastas evidências de que um aglome-

rado globular não é composto de apenas uma população estelar foram encontradas,vide os

trabalhos de Milone et al. (2017), ou o review de Bastian e Lardo (2018). Esses resultados

tornam ainda mais complexos os cenários de formação desse tipo de objeto.

A magnitude absoluta t́ıpica de um aglomerado globular (posteriormente citados como

GCs, Globular Clusters, do inglês) é de cerca de Mv ∼ -7.5 (Harris, 1991), cerca de cinco

magnitudes mais brilhante do que uma estrela gigante vermelha (RGB). Devido a essa

caracteŕıstica, esses objetos podem ser observados a distâncias até dez vezes maiores do

que RGBs. Mesmo com a nova geração de telescópios de 30-40 metros ainda não será

posśıvel observar estrelas individuais a distâncias de 10 Mpc ou superiores, e espectros

integrados são a opção mais viável para observações espectroscópicas de objetos distantes.

Espectros integrados de aglomerados globulares vêm se tornando interessantes temas
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de pesquisa desde os trabalhos de (Burstein et al., 1984) e (Bica, Alloin e Schmitt, 1994),

onde foi apontado que o estudo desses objetos com esse tipo de técnica é importante

para o melhor entendimento de populações estelares em galáxias, que são objetos mais

complexos, compostos de várias populações estelares, enquanto aglomerados globulares

são objetos mais simples, que por muito tempo foram entendidos como compostos de uma

única população estelar. Embora exista ampla evidência de que GCs não sejam compostos

de apenas uma população estelar (Milone et al., 2017), o estudo de GCs continua sendo

crucial para o melhor entendimento de populações estelares.

O aglomerado globular 47 Tucanae (ou NGC 104, que posteriormente será citado como

47 Tuc) é um dos aglomerados mais próximos do Sol, juntamente com o M4 (NGC 6121),

a uma distância d◦ ∼ 4.5 kpc do centro da galáxia, além de ser o segundo mais brilhante

no céu, com uma magnitude aparente mv = 3.95, é superado apenas por ωCen (Harris,

1996). Ele está localizado em α(J2000)=00h 24m 05.359s, δ(J2000)=-72◦ 04’ 5320, suas

coordenadas galácticas estão indicadas na tabela 1.1, com distâncias da literatura entre

4.5±0.45 ( (Harris, 1996), edição de 2010; (Bica et al., 2006), (Baumgardt e Hilker, 2018)),

e 5.10 kpc ((Colaboração Gaia, 2018) baseado no inverso da sua paralaxe (1/plx). A Figura

1.1 mostra uma imagem do 47 Tuc.

Pelos motivos previamente citados, o 47 Tuc é um dos aglomerados mais exaustiva-

mente estudados da Galáxia. Um dos primeiros trabalhos onde esse objeto é citado o de

(Shapley, 1918), que consta como o primeiro a fazer medidas de magnitudes e distâncias

de aglomerados globulares, sendo o 47 Tuc um entre os 69 analisados por ele. O 47 Tuc

também é um aglomerado interessante pois sua posição, cinemática e metalicidade vêm

sendo interpretadas de diferentes formas com o passar dos anos. Por exemplo, (Arman-

droff, 1989) o classificou como pertencente ao disco. (Bica et al., 2016) incluiu 47 Tuc em

uma categoria de aglomerados ”intrusos”e posśıveis membros perdidos do bojo, estando

em uma categoria de aglomerados com [Fe/H]>-1.0 e d◦ > 4.5 kpc. (Barbuy et al., 2018)

e (Ortolani et al., 1995) consideraram 47 Tuc como um aglomerado pertencente ao halo

interno da Galáxia. Mais recentemente, (Pérez-Villegas et al., 2019) calculou as órbitas do

aglomerado baseadas em movimentos próprios obtidos da (Colaboração Gaia, 2018), onde

foram calculadas as distâncias mı́nimas e máximas em relação ao Centro Galáctico, cujos

resultados foram de 7.2 e 9.4 kiloparsecs (kpc) respectivamente; a altura relativa ao Plano

Galáctico (4,5 kpc), e a excentricidade da órbita (0.13), para uma velocidade de rotação
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Aglomerado l(◦) b(◦) E(B-V) d� dGC MV N1/NTOT

(kpc) (kpc)

NGC104 305.89 -44.89 0.04 4.5 7.4 14.06 0.175

Tabela 1.1 - Coordenadas galácticas, extinção E(B-V), distância ao Sol e ao centro galáctico,

magnitude absoluta visual extráıdo de Harris (1996) , e fração de estrelas de primeira geração

extráıdo de Milone et al. (2017)

da barra de 40 km s−1 kpc−1, fez com que conclúıssem que se trata de um aglomerado

pertencente ao halo interno.

Figura 1.1: Imagem do 47 Tuc. Extráıdo da página eletrônica da colaboração 2MASS.

1.1.1 Estudos de Abundâncias do 47 Tuc

Estudos espectroscópicos de estrelas individuais do 47 Tuc vêm sendo realizados desde

o final dos anos 1970, como nos trabalhos de Dickens et al. (1979), Norris e Cottrell

(1979) e Pilachowski et al. (1980), que já continham os primeiros esforços em se medir as
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abundâncias qúımicas de elementos no aglomerado em questão, com foco especialmente

no estudo das bandas de CH e CN. Mais recentemente, análises de espectros de alta

resolução de estrelas individuais desse aglomerado forneceram medidas mais precisas e

de mais elementos qúımicos, como expostas nos trabalhos de , Alves-Brito et al. (2005),

Koch e McWilliam (2008), Carretta et al. (2009), Thygesen et al. (2014) e Cordero et al.

(2014) , onde os resultados indicam que a metalicidade desse GC está no intervalo -0.66 <

[Fe/H] < -0.79, resultando num valor médio de [Fe/H] ∼ -0.75. Apenas mais recentemente

espectros integrados de alta resolução do 47 Tuc foram observados, o que possibilitou

qualidade suficiente para análises de qualidade equivalente aos estudos de abundâncias

qúımicas derivadas de estrelas individuais. A análise desses espectros foi feita por meio da

aplicação de diferentes técnicas.

Graves e Schiavon (2008) utilizaram o código EZ Ages, em conjunto com isócronas do

grupo de Padova, sendo elas de dois tipos: um com abundâncias solares (Girardi et al.,

2000), e um outro com enriquecimento de elementos α de [α/Fe] = 0.42 (Salasnich et al.,

2000), além de abundâncias iniciais [Mg/Fe], [C/Fe], [N/Fe], [O/Fe], [Ca/Fe], [Na/Fe],

[Si/Fe], [Cr/Fe], e [Ti/Fe], foram utilizadas para modelar espectros sintéticos nas regiões

dos ı́ndices de Lick, com diferentes valores de idades e de metalicidades [Fe/H]. Esses

ı́ndices teóricos foram comparados com os ı́ndices de espectros integrados observados. As

idades e o valor de [Fe/H] para os espectros sintéticos foram obtidos de forma automática

pelo programa, utilizando linhas que são fortemente afetadas pelas variações desses dois

parâmetros, porém insenśıveis a variações de abundâncias de outros elementos qúımicos.

O código comporta idades dentro do intervalo 0.1 6 t 6 15.8 Giga Anos (abreviado como

Gyr), metalicidades entre −1.3 6 [Fe/H] 6 +0.2 para o caso das isócronas solares e −0.8 6

[Fe/H] 6 +0.3 para as com enriquecimento de elementos α. Os ı́ndices de Lick utilizados

foram HδA, HδF , HγA, HγF , Hβ, CN1, CN2, Ca4227, G4300, Fe4383, C24668, Fe5015,

Mg2, Mg b, Fe5270, and Fe5335. Os ı́ndices calculados puderam então ser comparados

com aqueles medidos em espectros observados, para então se determinar qual era a melhor

idade e metalicidade para a o objeto observado, correspondendo a um determinado grupo

de abundâncias elementais. A amostra de aglomerados inclui o 47 Tuc, e os resultados

obtidos para esse objeto estão na tabela 1.2.

McWilliam e Bernstein (2008) e Colucci et al. (2017) utilizaram medidas de larguras

equivalentes (daqui em diante citadas como EW, do inglês Equivalent Widths) e diagra-
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mas cor-magnitude (daqui pra frente citados como CMDs, Color Magnitude Diagrams,

do inglês) empiŕıcos para a construção dos espectros sintéticos, e para a investigação das

abundâncias elementais do 47 Tuc. A técnica empregada consistiu em dividir o CMD em

múltiplas regiões com diferentes tipos de estrelas, e assim calcular EWs para cada uma

das linhas de sua lista, em cada uma dessas regiões demarcadas do CMD. A EW final para

cada linha foi calculada a partir de uma combinação dos fluxos de cada uma das regiões

do CMD, considerando seu respectivo peso estat́ıstico. As abundâncias foram calculadas

por meio de ajustes entre as EW observados e as calculadas de forma iterativa, até que

a calculado coincida com a observada em luz integrada. Para a medida das EWs dos

espectros observados, foi utilizado o código GETJOB (McWilliam et al., 1995). Para a

obtenção do melhor ajuste, também foi utilizado o pacote ILABUNDS, que utiliza modelos

de atmosferas estelares com enriquecimento de elementos α de Kurúcz (Castelli e Kurucz,

2004) e o código MOOG (Sneden, 1973) para a śıntese espectral. Sua lista inclui linhas

de Na, Mg, Al, Si, Ca, Sc, Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu, Y, Zr, Ba, La, Nd, e Eu no

intervalo de 5000 - 7570 Å.

Colucci et al. (2017) analisou o 47 Tuc utilizando as mesmas técnicas previamente

aplicadas em McWilliam e Bernstein (2008), porém introduzindo mudanças significativas:

Foram utilizadas isócronas teóricas BaSTI do grupo de Teramo (Pietrinferni et al., 2004,

2006) para o CMD, e uma função de massa inicial (daqui adiante citada como IMF, do

inglês Inital Mass Function) de Kroupa (2001). De forma similar à análise prévia realizada

em McWilliam e Bernstein (2008), atmosferas em 1D, plano-paralelas, e que consideram

condições de equiĺıbrio termodinâmico local (adiante citado como LTE, do inglês Local

Thermodynamic Equilibrium) foram utilizadas (Castelli e Kurucz, 2004), assim como o

pacote ILABUNDS, para a criação do espectro sintético e para as medidas das EWs. A

lista de linhas utilizada inclui linhas de Na I, Mg I, Al I, Si I, Ca I, Ti I, Ti II, Sc II, V I,

Cr I, Mn I, Co I, Ni I, Cu I, Y II, Zr I, Ba II, La II, Nd II, e Eu II. Algumas das linhas

utilizadas para medidas de abundância por eles também foram utilizadas neste trabalho,

e uma comparação entre os resultados será mostrada na tabela 3.2.

Larsen et al. (2017) utilizou a técnica de Full Spectrum Fitting para a análise de es-

pectros integrados de sua amostra de aglomerados globulares, incluindo o 47 Tuc. Essa

técnica consiste em realizar um ajuste simultâneo de múltiplas linhas, ou seja, do espectro

todo, de modo a encontrar o melhor ajuste entre os espectros observado e sintético, e assim
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calcular o melhor conjunto de abundâncias elementais que satisfaz essa condição. Nesse

trabalho, foram utilizados espectros integrados de alta resolução obtidos com o UVES do

ESO (R ∼ 40,000), e para encontrar o melhor ajuste entre os espectros, as abundâncias

utilizadas para a geração do espectro sintético foram ajustadas de forma iterativa, até

que o melhor valor médio para o ajuste de todas as linhas fosse atingido. Foram ado-

tadas isócronas teóricas e também CMDs emṕıricos, que foram divididos em regiões (ou

bins), como nos trabalhos anteriormente citados. Para os CMDs emṕıricos, foram utiliza-

dos dados fotométricos da Advanced Camera for Surveys do Telescópio Espacial Hubble

(Sarajedini et al., 2007; Anderson et al., 2008). As isócronas teóricas utilizadas conside-

ram enriquecimento de elementos α do grupo de Dartmouth (Dotter et al., 2008), e foram

utilizadas apenas para os bins menos luminosos. Em sua análise, eles conclúıram que a

aplicação de isócronas teóricas ou CMDs emṕıricos produzem resultados similares nos es-

pectros sintéticos criados. Para a construção dos espectros sintéticos, foi considerada uma

IMF de Salpeter (Salpeter, 1955), atmosferas estelares teóricas MARCS (Gustafsson et al.,

2008) e o código TURBOSPECTRUM (Alvarez e Plez, 1998; Plez, 2012) para a sintese

espectral.

Conroy et al. (2018) também utilizam ”full spectral fitting”para medir abundâncias

elementais no 47 Tuc e outros 40 aglomerados. Para isso, são utilizadas isócronas do

grupo de Dartmouth, IMF de Kroupa (2001) e as bibliotecas de espectros estelares MILES

(Sánchez-Blázquez et al., 2006), combinadas com a biblioteca espectral emṕırica de IRTF

estendida (Prugniel et al., 2011; Sharma et al., 2016), que são ainda complementadas com

uma biblioteca de anãs M (Mann et al., 2015). Um polinômio interpolador espectral associa

cada ponto da isócrona a um espectro estelar adequado pertencente a uma das bibliotecas.

Como esse tipo de biblioteca é limitado quanto a variações de abundâncias, devido ao

fato de que são constitúıdas de espectros estelares emṕıricos, foram desenvolvidas funções

resposta para atenuar esse problema. Os espectros integrados sintéticos desenvolvidos por

eles são comparados com espectros integrados emṕıricos publicados em Schiavon et al.

(2005) e abundâncias de Mg, Si, Ca, and Ti foram obtidas.

Na tabela 1.2 estão as abundâncias da literatura para o 47 Tuc, assim como o método

utilizado para sua obtenção. Os estudos estão divididos em categorias, sendo de espectros-

copia de alta resolução (HRS) de estrelas RGBs e de gigantes vermelhas do ramo assintótico

(adiante citadas como AGBs, de Assymptotic Giant Branch), e oriundas de análises de es-
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Tabela 1.2 - Metalicidades e abundâncias da literatura para o 47 Tuc. Os dados apresentados são

divididos por tipo de análise, resolução e tipo de objeto observado para a análise, onde são divididos em

espectros de alta resolução (HRS), espectros integrados e espectros de média resolução (MRS). A última

linha contém a compilação feita em Roediger et al. (2014). Referências: 1 - (Koch e McWilliam, 2008))

com dados do espectrógrafo Echelle de alta resolução Magellan Inamori Kyocera instalado no telescópio

Magellan 6.5 m Clay; 2 - (Alves-Brito et al., 2005) com dados do UVES do VLT-ESO; 3 - (Cordero et al.,

2014) com dados do espectrógrafo multi-fibra Hydra instalado no telescópio Blanco de 4m, e com dados

do FLAMES do VLT-ESO; 4 - (Thygesen et al., 2014) com dados do UVES do VLT-ESO; 5 - (Carretta

et al., 2009) com dados em sua maioria do UVES do VLT-ESO; 6 - (Pancino et al., 2017) com dados do

Gaia-ESO survey, obtidos com o UVES e com o GIRAFFE do VLT; 7 - (Wylie et al., 2006) com dados de

AGBs observadas com o espectrógrafo echelle UCLES do telescópio Anglo-Australiano; 8 - (Colucci et al.,

2017) com dados do telescópio Du Pont de Las Campanas; 9 - (McWilliam e Bernstein, 2008) com dados

do telescópio Du Pont em Las Campanas; 10 - (Larsen et al., 2017) com dados do UVES do VLT-ESO;

11 - (Graves e Schiavon, 2008) com dados de (Schiavon et al., 2005), que utilizou o espectrógrafo R-C

do telescópio Blanco do observatório Cerro Tololo; 12 - (Conroy et al., 2018) com os mesmos dados de

(Schiavon et al., 2005); 13 - Compilação realizada por (Roediger et al., 2014).

Cluster [Fe/H] [O/Fe] [Na/Fe] [Al/Fe] [Mg/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Ti/Fe] [Ba/Fe] [Eu/Fe] Referência Método

Estrelas Gigantes Individuais do Ramo Vermelho

NGC 104 -0.76 0.60 0.20 0.45 0.45 0.40 0.34 0.36 – – 1 HRS

NGC 104 -0.66 0.35 0.03 0.13 0.24 0.24 0.00 0.21 0.31 – 2 HRS

NGC 104 -0.79 0.21 0.34 0.38 – 0.28 0.28 0.34 – 0.44 3 HRS

NGC 104 -0.78 0.30 0.21 0.21 0.44 0.32 0.24 0.33 0.25 0.32 4 HRS

NGC 104 -0.77 0.25 0.53 0.52 0.52 0.40 – – – – 5 HRS

NGC 104 -0.72 – – – – – – – – – 6 HRS

Estrelas Gigantes individuais do Ramo Assintótico

NGC 104 -0.60 – 0.65 – – – – – – 0.14 7 HRS

Espectros Integrados

NGC 104 -0.65 – 0.24 0.33 0.29 0.43 0.18 0.27 0.32 0.37 8 ISEW

NGC 104 -0.75 – 0.45 0.53 0.22 0.37 0.31 0.41 0.02 0.04 9 ISEW

NGC 104 -0.86 – 0.42 – 0.44 – 0.41 0.37 0.16 – 10 ISFF

NGC 104 -0.80 – – – 0.28 – 0.08 – – – 11 ISLick

NGC 104 -0.84 – – – 0.42 0.27 0.23 0.40 – – 12 ISFF

Compilação

NGC 104 -0.72 0.24 0.35 – 0.41 0.31 0.17 0.28 – – 13 compilação

pectros integrados por meio de: ı́ndices de Lick (ISLick), medidas de larguras equivalentes

(ISEW) e full spectrum fitting (ISFF). Os últimos valores da tabela são oriundos de uma

compilação feita por (Roediger et al., 2014), que inclui a maioria dos resultados previa-

mente calculados e apresenta uma média dos valores de abundâncias obtidos para o 47

Tuc.

1.1.2 Objetivos

O 47 Tuc é um dos aglomerados globulares mais exaustivamente estudados, e por

esse motivo, é um excelente objeto para a aplicação de novos métodos e técnicas, dada
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a vasta gama de resultados já previamente obtidos. O objetivo desse trabalho é estudar,

através de espectros integrados, o espectro do 47 Tuc recentemente publicado, obtido com

o espectrógrafo WiFes (integral field unit Wide-Field spectrograph) instalado no telescópio

de 2.3 m da Australian National University, e apresentado em (Usher et al., 2017), contido

no WiFeS Atlas of Galactic Globular Cluster Spectra (WAGGS). Para tal, foi utilizado o

pacote SynSSP, criado por Marina Trevisan, e posteriormente utilizado e aprimorado por

nosso grupo, previamente aplicado em (La Barbera et al., 2013) e apresentado em (Moura

et al., 2019), que será descrito em detalhes a seguir, assim como os resultados da análise

realizada.
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Metodologia

2.1 Dados Observacionais

O espectro integrado observado foi extráıdo do survey WAGGS (WiFeS Atlas of Galac-

tic Globular cluster Spectra), apresentado em Usher et al. (2017). Esse survey apresenta

uma biblioteca de 64 aglomerados globulares da Via Láctea, além de 22 outros aglomerados

localizados nas galáxias anãs de Fornax e nas Grande e Pequena Núvens de Magalhães.

Esses espectros foram coletados com o espectrógrafo de campo integral WiFeS, instalado

no telescópio de 2.3 metros da Australian National University, e abrangem o intervalo de

comprimento de onda 3270 - 9050 Å, com uma resolução espectral de R = 6800, que é

superior às resoluções das bibliotecas espectrais previamente dispońıveis para esse tipo de

objeto (como por exemplo, as de Schiavon et al., 2005; Puzia et al., 2002). Os espectros

disponibilizados já foram previamente reduzidos pela própria pipeline do telescópio em

questão. A amostra de GCs abrange também objetos velhos e novos, contendo GCs com

idades entre 20 milhões de anos (Myr) e 13 bilhões de anos (Gyr).

2.2 Espectros Sintéticos

Para se modelar o espectro de um GC, que é tratado como uma população única de

estrelas (Single Stellar Population, simplesmente SSP), são necessárias trajetórias evoluti-

vas estelares, assim como sua respectiva biblioteca de espectros refentes às estrelas, como

exemplificado em Martins et al. (2019). Ambos os ingredientes podem ser compostos de

dados emṕıricos ou teóricos. Para a formação do espectro integrado referente a uma SSP, o

espectro de diferentes estrelas em diferentes estágios evolutivos são combinados, com seus

respectivos pesos estat́ısticos, de acordo com uma IMF determinada.
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As isócronas (ou no caso emṕırico, CMDs) determinam as massas, luminosidades e

parâmetros atmosféricos (que são a temperatura efetiva Teff e gravidade superficial log g)

das estrelas cujos espectros serão combinados para a formação do espectro integrado, dados

a idade, metalicidade e [α/Fe] da população. Esses espectros são selecionados pelas quadras

de Teff , log g, m e log[L/L�], e podem ser oriundos de bibliotecas teóricas ou emṕıricas.

Como neste trabalho, as linhas são ajustadas individualmente, bibliotecas emṕıricas não

são adequadas, por estarem restritas aos padrões de abundâncias elementais da vizinhança

solar.

Para a confecção dos espectros sintéticos, foi desenvolvido o pacote SynSSP, que permite

o cálculo de SSPs com abundâncias variáveis. O programa funciona com três rotinas

básicas, onde uma seleciona as estrelas na isócrona (stpars), outra calcula os espectros

estelares referentes a cada um dos grupos de dados Teff - log g - M - log[L/L�] selecionados

previamente (pfant12 ) e a última combina esses espectros para criar o espectro referente

à SSP desejada (ssp.model). Um detalhamento das funções utilizadas pelo programa,

baseado no manual de instruções que consta no SynSSP está a seguir.

As seguintes entradas são necessárias para a rotina stpars :

• Idade, metalicidade [Fe/H], e [α/Fe] da população. As isócronas utilizadas são as do

grupo de Dartmouth (Dotter et al. (2008)), já amplamente utilizadas pelo nosso

grupo;

• Número de estrelas a serem consideradas na isócrona. O procedimento padrão leva em

consideração 12 estrelas na sequência principal e ramo das subgigantes, e 9 estrelas

no ramo das gigantes vermelhas, que se mostraram um número suficiente para a

obtenção de um espectro sintético próximo ao observado em Usher et al. (2017).

Após selecionados as quadras Teff - log g - M - log[L/L�], são necessários os seguintes

parâmetros para a rotina pfant12 :

• Valores das abundâncias de [C, N, O, Na, Mg, Si, Ca, Ti, Ba, Eu/Fe]. Os valores padrão

são de [C/Fe]=-0.2, [N/Fe]=+1.0 e de [α/Fe] para os elementos [O, Mg, Si, Ca, Ti,

Eu/Fe]. Para outros elementos, o padrão é o da abundância solar encontrada em

Asplund et al. (2009), porém, esses valores podem ser modificados pelo usuário, caso

desejado.
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Figura 2.1: Exemplo de isócrona criada pela função stpars.

• Amostragem (δλ), largura máxima a meia altura (Full Width at the Half Maximum,

FWHM) e intervalo de comprimento de onda a ser gerado. Os valores padrão para

as resoluções são de FWHM = 0.2 Å e δλ = 0.12 Å.

Os espectros sintéticos são calculados pelo programa PFANT, recentemente atualizado

e descrito em detalhes em Barbuy et al. (2018). O programa calcula, a partir de uma

lista de linhas atômicas e moleculares, além de uma dada atmosfera estelar, espectros

estelares, considerando condições de LTE. A lista de linhas atômicas utilizada é a VALD3

(Ryabchikova et al. (2015)), porém, para algumas linhas, especialmente as dos tripletos

de MgI em 5167-5183 Å e de CaII em 8948-8662 Å foram utilizados os valores de força

de oscilador mais atualizados, apresentados em Pehlivan Rhodin et al. (2017) e Kurucz

(2005a) (ver tabela 2.1). A lista de linhas moleculares adotada foi a mesma de Barbuy

et al. (2018). As atmosferas estelares adotadas são as do modelo MARCS em condições LTE

(Gustafsson et al. (2008)), que já foram utilizadas anteriormente em trabalhos do nosso

grupo. Para cada um dos grupos Teff - log g - M - log[L/L�] da isócrona, um espectro

estelar é calculado, e esses espectros são combinados por meio da rotina ssp.model. Essa

rotina lê os valores de Teff - log g - M - log[L/L�] assim como os espectros S(lambda,M)

associados a cada um desses grupos de dados obtidos nos passos anteriores e, dada uma
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IMF, divide as estrelas teóricas em N grupos (ou bins), da seguinte forma:

Bin 1: massas a partir de Ml,1 = 0.08 M�

até Mu,1 = M[L = (L2 + L1)/2];

Bin i: massas a partir de Ml,i = M[L = (Li−1 + Li)/2]

até Mu,i = M[L = (Li + Li+1)/2];

...

Bin N: massas a partir de Ml,N = M[L = (LN−1 + LN)/2]

até Mu,N = MN ];

Onde ML corresponde a massa estelar de uma estrela com luminosidade L (que é inter-

polada a partir da isócrona utilizada). É importante notar que as massas estão distribúıdas

de forma crescente, ou seja, Mi < Mi+1. A partir dessa divisão, são realizados os seguintes

cálculos para cada um desses bins:

Mbin =
∫Mu

Ml
mΦ(m)dm (2.1)

Lbin =
∫Mu

Ml
L(m)Φ(m)dm (2.2)

Lstar = Li

∫Mu

Ml
Φ(m)dm (2.3)

Nbin =
∫Mu

Ml
Φ(m)dm (2.4)

Lcorr = Lbin/Lstar (2.5)
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Onde Ml e Mu são os limites inferiores e superiores da massa do bin, Φ(m) é a IMF, (2.1)

é a massa total estelar do bin, (2.2) é a luminosidade total do bin, (2.3) é a luminosidade

total do bin considerando que L(m) = constante = Li, (2.4) é o número de estrelas no bin e

(2.5) é um fator de correção com fim de levar em consideração a variação de luminosidade

dentro do bin. Com esses resultados, o espectro integrado da SSP pode ser calculado

através da equação,

FSSP (λ) =
∑N

i=1 Si(λ)Lcorr,iNi∑N
i=1Mbin,i

(2.6)

Onde Si(λ) é o espectro da estrela. Os limites das integrais são Ml = 0.08 M� e Mu é

a maior massa estelar da isócrona utilizada nos passos anteriores.

2.3 Valores Utilizados para o 47 Tuc

Como anteriormente exposto, uma série de parâmetros precisam ser fornecidos para

que o SynSSP possa criar uma SSP teórica de um determinado espectro. Para o presente

trabalho, após uma série de testes com os valores da literatura apresentados na tabela 1.2,

foi encontrado que o valor para a metalicidade que melhor se ajustou ao espectro de Usher

et al. (2017) foi de [Fe/H] = -0.79, dado por Thygesen et al. (2014), assim como o valor

de [α/Fe] = +0.4. Para as isócronas, foi adotado o valor de 11 Gyr (VandenBerg et al.

(2013)). Vide a tabela 2.2 para outros valores de idades da literatura para esse objeto.

Tabela 2.1 - Constantes atômicas para os tripletos de MgI e CaII. Referências: 1 - Pehlivan Rhodin et al.

(2017), 2 - Kurucz (2005a). Extráıdo de Moura et al. (2019).

Espécie λ(Å) χex (eV) log gf C6 γR/NH γe/NH

MgI 5167.3216 2.7091 −0.8541 0.3E-29 1.0E+08 2.0E-07

MgI 5172.684 2.7116 −0.3631 idem idem idem

MgI 5183.604 2.7166 −0.1681 idem idem idem

CaII 8498.023 1.6924 −1.3122 0.9E-32 3.6E+08 2.6E-07

CaII 8542.091 1.6999 −0.3622 0.8E-32 3.0E+08 idem

CaII 8662.141 1.6924 −0.6232 0.8E-32 2.95E+08 idem
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Tabela 2.2 - Idades da literatura (Gyr) para o 47 Tuc.

Idade Método Referência

11 a ∼ 13 Espectroscopia Schiavon et al. (2002)

11.3 Ajuste da Sequência Principal Gratton et al. (2003)

11.25 Eclipse de Estrelas Binárias (V69) Thompson et al. (2010)

11.75 Ajuste da Sequência Principal VandenBerg et al. (2013)

12 Ajuste da Sequência Principal VandenBerg et al. (2014)

13 Ajuste da Sequência Principal Denissenkov et al. (2017)

11.8 Ajuste Sequência Principal e V69 Brogaard et al. (2017)

Foram utilizados os valores de FWHM = 1.0 Å e de δλ = 0.1 Å, para as comparações

desejadas com o espectro observado.

Foram adotados valores iniciais para as abundâncias elementais de acordo com Thy-

gesen et al. (2014), mas para o ajuste das linhas, os valores foram alterados de modo a

encontrar o valor de abundância que melhor ajusta o espectro sintético à linha de interesse.

As linhas ajustadas estão listadas na tabela 3.3. As abundâncias foram obtidas de forma

similar a métodos utilizados para a análise de espectros em alta resolução, ou seja, por

meio do ajuste do cont́ınuo localmente, e variando a abundância do elemento em questão

até que se encontre o melhor ajuste para a linha analisada.
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Resultados

Seguindo os passos explicados na seção anterior, foi calculado o espectro integrado

total no intervalo de 4500 - 9000 Å (exibido no Apêndice A). O ajuste para o espectro

integrado total foi feito com as abundâncias médias, calculadas após o ajuste das linhas,

e apresenta boa coerência com o espectro observado, como pode ser visto nas figuras A.1

a A.5. Também foram calculados ajustes para linhas de elementos de interesse, dos quais

foram obtidas as abundâncias elementais, por um procedimento parecido com o da análise

de espectros de alta resolução, como explicado anteriormente. Nos casos das linhas fortes

(tripletos de MgI e CaII), apenas as asas das linhas foram ajustadas, uma vez que o fundo

dessas linhas é gerado em processos fora do equiĺıbrio termodinâmico, e não são bem

reproduzidas pelos pacotes utilizados.

3.1 Ajustes de Linhas Individuais

Foram realizados ajustes de linhas individuais de NaI, MgI, AlI, SiI, CaI, TiI, TiII,

BaII e EuII, e os resultados estão listados na tabela 3.3. Os ajustes das linhas de Na

foram feitos de forma distinta, devido a sua conexão com estudos de múltiplas populações.

Os resultados para o Na estão na seção que trata de múltiplas populações em aglomera-

dos globulares. Os valores médios obtidos são assumidos como sendo as abundâncias do

aglomerado. Foram utilizadas linhas de média intensidade, (evitando linhas muito fortes)

para a derivação das abundâncias, pois nesse caso, as EWs variam mais com a abundância

(vide Gray (2005)). As abundâncias adotadas para ajuste de cada linha estão indicadas

nas figuras em azul. O critério utilizado para o melhor ajuste foi o critério visual, ou seja,

o quão bem os pontos observados se ajustam ao espectro sintético produzido.
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3.1.1 Linhas de Mg

A Figura 3.1 mostra os ajustes realizados para as linhas em 5528.405 e 8806.756 Å do

MgI. Essas linhas indicam uma abundância média de [Mg/Fe] = +0.45. O tripleto do MgI

localizado em 5167-5183 Å é bem ajustado por essa abundância, como pode ser visto na

Figura 3.12. As forças de oscilador foram atualizadas com os resultados de Pehlivan Rhodin

et al. (2017) e o ajuste das asas foi feito de acordo com Moura et al. (2019) (ver tabela 2.1).

O fundo das linhas fortes não é bem ajustado pois se forma nas camadas cromosféricas

das estrelas, em condições não-LTE, que não são inclúıdas nos modelos fotosféricos. Os

resultados estão em bom acordo com o espectro observado.

5524 5525 5526 5527 5528 5529 5530 5531 5532
Wavelength (Å)

0.80

0.85

0.90

0.95

1.00

1.05

Fl
ux

MgI

[Mg/Fe] = 0.46
Obs
Syn

8800 8802 8804 8806 8808 8810 8812
Wavelength (Å)

0.75

0.80

0.85

0.90

0.95

1.00

1.05

1.10

Fl
ux

MgI

[Mg/Fe] = 0.44

Obs
Syn

Figura 3.1: Espectros observado e sintético para as linhas de MgI em 5528.405 e 8806.756 Å, respectiva-

mente.

3.1.2 Linhas de Al

As linhas de AlI em 6696.185, 6696.788 e 6698.673 Å mostradas na Figura 3.2 indicam

uma abundância média de [Al/Fe] = +0.24. É importante ressaltar que excessos de Al

também podem ser indicadores da presença de uma segunda população estelar em GCs

(vide Bastian e Lardo (2018), Gratton et al. (2004) e referências citadas). Os valores de

abundância satisfazem bem o espectro observado.
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Figura 3.2: Espectros observado e sintético para as linhas de AlI em 6696.185, 6696.788 e 6698.673 Å,

respectivamente.

3.1.3 Linhas do Si

Os ajustes realizados para as linhas de SiI localizadas em 5948.55, 7405.79, 7415.96 e

7423.51 Å estão apresentados na Figura 3.3, e indicam um valor médio para a abundância

de Si de [Si/Fe] = +0.30.

3.1.4 Linhas do Ca

As linhas ajustadas de CaI em 6102.723, 6122.217 , 6161.295, 6162.167, 6166.44 e

6169.044 e 6169.56 Å, além da linha de NaI em 6160.753 Å estão apresentadas na Figura

3.4. As linhas de CaI em 6439.08, 6455.605, 6717.687 Å estão apresentadas na Figura 3.5.

O valor médio para a abundância de Ca encontrado é de [Ca/Fe] = +0.20. Esse valor é

igual ao valor de [Ca/Fe] = +0.20, obtido em Usher et al. (2019) por meio de medidas de

EWs das linhas do tripleto de CaII localizado em 8498 - 8662 Å. É interessante notar que,

embora tenham sido usados tipos de linhas diferentes (com linhas médias e fracas neste

trabalho, e linhas fortes em Usher et al. (2019)), os resultados obtidos são semelhantes.

3.1.5 Linhas do Ti

As linhas de TiI localizadas em 5866.449, 5941.75, 5965.825 e 5978.539 Å estão apre-

sentadas na figura 3.6, as localizadas em 6126.214, 6261.106, 6266.01 e 6556.077 Å estão
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Figura 3.3: Espectros observado e sintético para as linhas de SiI em 5948.55, 7405.79, 7415.96 e 7423.51

Å, respectivamente.
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Figura 3.4: Espectros observado e sintético para as linhas de CaI em 6102.723, 6122.217 , 6161.295,

6162.167, 6166.44 e 6169.044 e 6169.56 Å, respectivamente.
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Figura 3.5: Espectros observado e sintético para as linhas de CaI em 6439.08, 6455.605, 6717.687 Å,

respectivamente.
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na figura 3.7 e a linha localizada em 6743.127 Å está apresentada na figura 3.8. A partir

dessas linhas, foi obtido o valor médio para a abundância de Ti de [Ti/Fe] = +0.30.

3.1.6 TiII

As linhas de TiII localizadas em 5154.068, 5336.771, 5381.021 e 5418.751 Å estão apre-

sentadas na figura 3.9. O valor médio obtido para a abundãncia de Ti por meio dessas

linhas é de [Ti/Fe] = 0.35, o que mostra uma boa concordância entre os valores obtidos

para a abundância do Ti utilizando linhas de diferentes estágios de ionização.

3.1.7 Linhas do Ba

A figura 3.10 mostra os ajustes realizados para as linhas de BaII localizadas em

5853.675, 6141.713 e 6496.9 Å. Efeitos relativos a estrutura hiperfina (Hyperfine Struc-

ture, HFS, do inglês) são levados em consideração, como em Barbuy et al. (2014) e Moura

et al. (2019).

3.1.8 Linha do Eu

A figura 3.11 apresenta o ajuste feito para a linha de EuII em 6645.064 Å. São levados

em consideração efeitos relativos a estrutura hiperfina, como no caso das linhas de BaII.

3.2 Linhas fortes

Para a reprodução dos tripletos de Mg, localizado em 5167-5183 Å e para o tripleto

de CaII localizado em 8498-8662 Å, foram utilizados valores atualizados da literatura para

as forças de oscilador, e para as constantes de amortecimento, que são importantes para o

bom ajuste das asas das linhas. Os valores estão presentes na tabela 2.1 e foram extráıdos

de Pehlivan Rhodin et al. (2017) e Kurucz (2005a), e já discutidos e apresentados em

Moura et al. (2019).

Em estrelas do tipo F e M, o principal fator responsável pelo alargamento de linhas

metálicas são colisões entre esses elementos e átomos de H neutros. De acordo com Gray

(2005),a expressão que correlaciona a constante de amortecimento γ e a constante de

interação C6, para cada uma das camadas atmosféricas de uma estrela é:
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Figura 3.6: Espectros observado e sintético para as linhas de TiI em 5866.449, 5941.75, 5965.825 e 5978.539

Å, respectivamente.
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Figura 3.7: Espectros observado e sintético para as linhas de TiI em 6126.214, 6261.106, 6266.01 e 6556.077

Å, respectivamente.
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Figura 3.8: Espectros observado e sintético para a linha de TiI em 6743.127 Å.

γ6/NH = 17v3/5C
2/5
6 (3.1)

Onde v é a velocidade relativa entre os átomos que colidem e NH é a densidade de

átomos de hidrogênio na estrela. O alargamento radiativo (γR = 2.21E15/λ2 para a

maioria das linhas), assim como o alargamento devido a elétrons (γe) também são levados

em consideração para a formação do perfil de Voigt resultante (Gray (2005)). Os valores

das constantes de amortecimento γR e γe para os respectivos casos foram extráıdas de

VALD3 (Ryabchikova et al. (2015)) e da webpage de Kurúcz1. Mais detalhes podem ser

encontrados em Chmielewski (2000) e em Smith e Drake (1988).

Os valores adotados para a constante de amortecimento C6 foram calculados a partir

do ajuste das asas das linhas, considerando os valores de força de oscilador mais recentes

da literatura. Para isso, foram considerados modelos atmosféricos de MARCS (Gustafsson

et al. (2008)) aplicados ao Sol (Kurucz (2005b)) e Arcturus (Hinkle et al. (2000)). Os

1 http://www.cfa.harvard.edu/amp/ampdata/kurucz23/sekur.html



Seção 3.2. Linhas fortes 45

5150 5152 5154 5156 5158 5160
Wavelength (Å)

0.80

0.85

0.90

0.95

1.00

1.05

1.10

1.15

Fl
ux

TiII

[Ti/Fe] = 0.32

Obs
Syn

5334 5335 5336 5337 5338 5339
Wavelength (Å)

0.94

0.96

0.98

1.00

1.02

1.04

1.06

Fl
ux

TiII

[Ti/Fe] = 0.37

Obs
Syn

5378 5379 5380 5381 5382 5383 5384 5385 5386
Wavelength (Å)

0.90

0.92

0.94

0.96

0.98

1.00

1.02

1.04

1.06

Fl
ux

TiII

[Ti/Fe] = 0.37

Obs
Syn

5412 5414 5416 5418 5420 5422
Wavelength (Å)

0.90

0.92

0.94

0.96

0.98

1.00

1.02

1.04

1.06

Fl
ux

TiII

[Ti/Fe] = 0.32

Obs
Syn

Figura 3.9: Espectros observado e sintético para as linhas de TiI em 5154.068, 5336.771, 5381.021 e

5418.751 Å, respectivamente.
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Figura 3.10: Espectros observado e sintético para as linhas de BaII em 5853.675, 6141.713 e 6496.9 Å,

respectivamente.
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Figura 3.11: Espectros observado e sintético para a linha de EuII em 6645.064 Å.

parâmetros estelares adotados foram Teff = 5770 K, log g = 4.44, [Fe/H] = 0.0 e vt = 1.0

km.s−1 para o Sol, e de Teff = 4275 K, log g = 1.55, [Fe/H] = -0.54 e vt = 1.65 km.s−1

para Arcturus, como em Meléndez et al. (2003). Também foram adotadas abundâncias de

A(Fe) = 7.50 para o Sol e de [Mg/Fe] = +0.15 e [Ca/Fe] = 0.10 para Arcturus.

As linhas em 5167.32, 5172.68 e 5183.604 Å pertencentes ao tripleto do MgI e as

linhas em 8498.18, 8542.089 e 8662.14 Å pertencentes ao tripleto do CaII (CaT) estão

apresentadas nas figuras 3.12 e 3.13. É importante ressaltar que, diferentemente das linhas

anteriormente apresentadas, os tripletos não foram ajustados de modo a melhor representar

o perfil da linha toda, mas sim apenas das asas, visto que o fundo das linhas não pode ser

reproduzido por cálculos que consideram condições de LTE. Os fundos dessas linhas são

gerados nas cromosferas estelares, em condições que estão fora do equiĺıbrio termodinâmico

local.

3.3 Múltiplas Populações Estelares em Aglomerados Globulares

Múltiplas populações estelares em GCs (ou MPs, de Multiple Stellar Populations) foram

identificadas por fotometria (Bedin et al. (2004)), e por espectroscopia por meio das anti-

correlações encontradas entre Na-O e Mg-Al, em conjunto com enriquecimentos de N e

deficiências em O, que foram encontradas de forma sistemática em aglomerados globulares
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Figura 3.12: Linhas do tripleto do MgI localizadas em 5167.32, 5172.68 e 5183.604 Å. respectivamente.
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Figura 3.13: Linhas do tripleto do CaII localizadas em 8498.18, 8542.089 e 8662.14 Å. respectivamente.
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(vide reviews de Gratton et al. (2004) e Gratton et al. (2012)). Piotto et al. (2015))

e Milone et al. (2017) demostraram que essencialmente todos os aglomerados globulares

apresentam uma primeira (1G) e uma segunda geração (2G) de estrelas. Para o 47 Tuc,

a razão entre o número de estrelas da primeira geração e o número total de estrelas é de

N1/NTOT=0.175.

Na é um grande indicador de MPs, pois as segundas gerações estelares em GCs apre-

sentam abundâncias altas de Na, como demonstrado em in Carretta (2019). Em espectros

integrados, a presença de múltiplas populações de estrelas seria detectada por meio de um

aumento na abundância média de Na observada. Para checar essa possibilidade, foram

calculados espectros sintéticos para [Na/Fe] = 0.0, 0.3 e para a abundância que melhor

se ajusta ao espectro observado para seis linhas selecionadas de Na. Os resultados estão

indicados na Figuras 3.14 e 3.15. Em vista da variação do resultado conforme a linha, não

foi posśıvel concluir através dessa análise a presença de múltiplas populações no 47 Tuc.

3.4 Abundâncias de He

Para a confecção de espectros integrados com o SynSSP, são utilizadas isócronas de

Dartmouth com abundâncias de He primordiais, ou seja, Y = 0.247. São esperados au-

mentos nas abundâncias de Hélio encontradas nas estrelas pertencentes a 2G (por exemplo,

Lagioia et al. (2018)), porém, como a variação de He para a 2G é pequena em relação ao va-

lor primordial (vide Milone et al. (2019)), e como demonstrado na Figura 3.16 extráıda de

Souza et al. (2020), pequenas variações nas abundâncias de He não alteram de forma muito

significativa as isócronas, ou seja, se considerado enriquecimento de He correspondentes a

2G de estrelas, as isócronas seriam muito próximas às utilizadas originalmente.

3.5 Efeitos da Idade

É bem conhecido o fato de que a idade de uma certa população estelar pode ser inferida

por meio de um diagrama de Hertzsprung - Russell, com base no ponto onde acaba sua

sequência principal e começa seu ramo das gigantes (esse ponto é conhecido como ponto

de turnoff ). A idade é um dos ingredientes cruciais para a construção de uma isócrona

teórica, porém, em espectros integrados de aglomerados globulares, o fluxo é geralmente

dominado pela luz oriunda de estrelas gigantes. Na Figura 3.17 estão sobrepostos espectros
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Figura 3.14: Ajuste entre espectro observado e espectros sintéticos com [Na/Fe] = 0.0 , 0.3 e melhor valor

de ajuste para as linhas de NaI localizadas em 5682.633, 5688.205, 6154.230 e 6160.753 Å, respectivamente.
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Figura 3.15: Ajuste entre espectro observado e espectros sintéticos com [Na/Fe] = 0.0 , 0.3 e melhor valor

de ajuste para as linhas de NaI localizadas em 8183.256 e 8194.790 Å, respectivamente.
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Figura 3.16: Explicação gráfica de como mudanças em E(B - V), módulo de distância, idade, metalicidade

e abundância de He, respectivamente, afetam a morfologia e posição de isócronas. Extráıdo de Souza et al.

(2020).
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integrados sintéticos no intervalo 5000 - 5500 Å, com idades de 11 e 13 Gyrs e abundâncias

elementais idênticas, além da diferença entre seus fluxos, chamados de reśıduos. A Figura

3.17 apresentam uma sobreposição entre espectros integrados com idades de 11 e 13 Gyr,

e também do espectro observado, no intervalo 4500 - 9000 Å.

3.6 Discussão

As abundâncias médias para as linhas ajustadas estão apresentadas na tabela 3.1. Os

valores encontrados por meio da técnica utilizada nesse trabalho são bastante compat́ıveis

com os valores encontrados em trabalhos anteriores, mesmo considerando os trabalhos que

calcularam abundâncias por meio de estrelas individuais.

Algumas das linhas utilizadas nesse trabalho também foram utilizadas em Colucci et al.

(2017), e estão listadas na tabela 3.2. Nota-se que os resultados foram parecidos para as

linhas de Mg, Al e Eu, mas razoavelmente diferentes para as outras linhas em comum.

Porém, ao analisarmos as médias encontradas em ambos os trabalhos (vide figura 3.18),

os resultados são semelhantes, com exceção das abundâncias encontradas para o Mg.

Na figura 3.18 estão listados os valores das abundâncias médias apresentadas nos tra-

balhos listados na tabela 1.2. Os resultados obtidos na análise apresentada são bastante

consistentes com os valores previamente obtidos para as abundâncias dos elementos investi-

gados, sendo consistentes mesmo com os trabalhos que calcularam abundâncias elementais

a partir de espectros de estrelas individuais, com exceção da abundância do Na, que é o

elemento que possui a maior discrepância entre os valores obtidos em diferentes trabalhos.

A partir das linhas do Na analisadas, as abundâncias obtidas para o Na foram de

+0.10 para a linha em 5682.63 Å, +0.60 para a linha em 5688.20 Å, +0.35 para a linha

em 6154.23 Å, +0.15 para a linha em 6160.75 Å, +0.15 para a linha em 8183.25 Å e de

-0.15 para a linha em 8183.25 Å. Considerando que em estrelas de segunda geração, há um

Tabela 3.1 - Metalicidade adotada e abundâncias médias calculadas por ajuste de linhas, para os elementos

Mg, Al, Si, Ca, Ti, Ba e Eu.

[Fe/H] [Mg/Fe] [Al/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [TiI/Fe] [TiII/Fe] [Ba/Fe] [Eu/Fe]

-0.79±0.07 0.45±0.01 0.24±0.01 0.30±0.07 0.20±0.04 0.30±0.03 0.35±0.02 0.33±0.02 0.32±0.01
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Figura 3.17: Espectros integrados para o 47 Tuc com abundâncias elementais idênticas e idades de 11 e

13 Gyrs, além de seus respectivos reśıduos, no intervalo 5000 - 5500 Å.
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enriquecimento de Na que varia entre 0.2 e 0.7 (como mostrado em Campbell et al. (2013)),

e que a razão entre as estrelas da primeira geração e o número total de estrelas no 47 Tuc

é de 0.175, como mostrado em Milone et al. (2017), os valores de abundância obtidos

por meio dos ajustes realizados são inconclusivos quanto a determinar a incidência de

múltiplas populações estelares no 47 Tuc. As bandas espectrais onde as linhas escolhidas

estão localizadas possuem uma razão sinal-rúıdo média acima de 600, e uma resolução

R= 6,800 ou ∆λ ∼ 1 Å−1, então espectros integrados observados que tenham uma maior

resolução espectral provavelmente permitiriam a determinação de MPs através de medidas

de [Na/Fe], a partir de linhas individuais.

3.6.1 Incertezas associadas

Uma estimativa precisa do erro associado a um método é algo bastante complexo de

se determinar. No presente caso, existem erros oriundos de cada uma das escolhas de

parâmetros utilizados para a construção do espectro sintético, e não é simples precisar o

peso real de cada um desses ingredientes no resultado final. Nesse trabalho iremos adotar

uma forma simplificada do erro, que irá levar em consideração apenas a dispersão dos

resultados obtidos para as abundâncias para cada elemento.

Como pode ser observado na figura 3.17, e nas figuras B.1 - B.9 do Apêndice B, a

diferença entre os espectros integrados gerados para as estimativas de idades máxima e

mı́nima do 47 Tuc previamente apresentadas é pequena, variando entre 2 e 5% do fluxo

espectral. Como o espectro é dominado pelo fluxo de estrelas gigantes, os efeitos de mu-

dança no espectro integrado devido à presença de estrelas na sequência principal é menos

importante.

O erro associado com a dispersão é dado pelo desvio padrão da média, como em Colucci

et al. (2017), é dado por

σX,N = σ/
√

(NX − 1) (3.2)
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Tabela 3.2 - Comparação entre os valores obtidos neste trabalho e em Colucci et al. (2017). É importante

salientar que a metalicidade adotada neste trabalho foi de [Fe/H] = -0.79, enquanto em Colucci et al.

(2017) o valor é de [Fe/H] = - 0.65

Espécie λ(Å) A(X)�Colucci A(X)Colucci [X/Fe]Colucci [X/Fe]essetrabalho

NaI 5682.633 6.44 5.86 +0.07 +0.10

NaI 5688.200 6.34 5.96 +0.27 +0.60

NaI 6154.230 6.24 5.86 +0.27 +0.35

MgI 5528.405 7.52 7.22 +0.35 +0.38

AlI 6698.673 6.46 6.07 +0.26 +0.24

SiI 5948.55 7.61 7.23 +0.27 +0.42

SiI 7415.96 7.56 7.62 +0.71 +0.32

SiI 7423.51 7.60 7.43 +0.48 +0.12

CaI 6102.723 6.45 5.83 +0.03 +0.24

CaI 6166.440 6.36 5.83 +0.12 +0.18

CaI 6439.080 6.02 5.63 +0.26 +0.02

CaI 6455.605 6.29 5.73 +0.09 +0.15

TiI 5866.449 5.04 4.57 +0.18 +0.10

TiI 6556.077 5.41 4.77 +0.01 +0.32

TiII 5336.077 5.15 4.77 +0.27 +0.37

TiII 5381.021 5.21 4.67 +0.11 +0.37

EuII 6645.064 0.42 0.14 +0.37 +0.32

Os resultados das abundâncias obtidas para cada uma das linhas analisadas, assim como

seu comprimento de onda e seus dados básicos estão listados na tabela 3.3. Os resultados

finais para as abundâncias médias, assim como o seu erro associado estão listados na tabela

3.1.

Uma forma de se obter uma incerteza mais precisa, que leva em consideração os efeitos

dos erros associados as parâmetros usados para a construção da SSP seria reproduzir as

linhas da lista analisada para ambas as idades máxima e mı́nima do 47 Tuc, e comparar

o efeito da disparidade de fluxos gerados nas abundâncias. A partir desses resultados,

podeŕıamos observar qual é a influência da diferença de fluxos nas abundâncias, e a partir

disso integrar esse efeito no erro total, porém, esse teste não foi realizado para esse trabalho.
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Figura 3.18: [X/Fe] versus Z para as abundâncias calculadas nesse trabalho e para os valores previamente

calculados em outros trabalhos. A estrela azul indica os resultados obtidos nesse trabalho.
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Tabela 3.3 - Lista de linhas analisadas no espectro, e abundâncias resultantes.

Espécie λ(Å) χex (eV) log gf 47 Tuc

NaI 5682.633 2.10 −0.71 0.10

NaI 5688.205 2.11 −0.45 0.60

NaI 6154.230 2.10 −1.56 0.35

NaI 6160.753 2.10 −1.26 0.15

NaI 8183.256 2.10 −0.47 0.15

NaI 8194.790 2.10 +0.24 −0.15

MgI 5528.405 4.34 −0.547 0.46

MgI 8806.756 4.34 −0.144 0.44

AlI 6696.185 4.02 −1.58 0.24

AlI 6696.204 4.02 −1.58 0.24

AlI 6696.788 4.02 −1.42 0.24

AlI 6698.673 3.14 −1.65 0.24

SiI 5948.55 5.08 −1.23 0.42

SiI 7405.79 5.61 -0.66 0.32

SiI 7415.96 5.61 -0.73 0.32

SiI 7423.51 5.62 -0.58 0.12

CaI 6102.723 1.88 −0.79 0.24

CaI 6122.217 1.89 −0.20 0.36

CaI 6161.295 2.51 −1.02 0.36

CaI 6162.167 1.89 −0.09 0.36

CaI 6166.440 2.52 −0.90 0.18

CaI 6169.044 2.52 −0.54 0.03

CaI 6169.564 2.52 −0.27 0.03

CaI 6439.080 2.52 +0.3 0.02

CaI 6455.605 2.52 −1.35 0.15

CaI 6717.687 2.71 −0.61 0.29

TiI 5866.449 1.07 −0.84 0.10

TiI 5922.108 1.05 −1.46 0.33

TiI 5941.750 1.05 −1.53 0.44

TiI 5965.825 1.88 −0.42 0.34

TiI 5978.539 1.87 −0.53 0.33

TiI 6126.214 1.07 −1.43 0.32

TiI 6261.106 1.43 −0.48 0.33

TiI 6266.010 1.75 −2.98 0.33

TiI 6556.077 1.46 −1.07 0.32

TiI 6743.127 0.90 −1.73 0.20

TiII 5154.068 1.57 −1.75 0.32

TiII 5336.771 1.58 −1.70 0.37

TiII 5381.021 1.57 −2.08 0.37

TiII 5418.751 1.58 −2.13 0.32

BaII 5853.675 0.604 −1.1 0.36

BaII 6141.713 0.704 −0.08 0.32

BaII 6496.90 0.60 -0.32 0.32

EuII 6645.064 1.38 +0.12 0.32
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Conclusões

Através do pacote SynSSP, constrúıdo pelo nosso grupo de pesquisa, foi posśıvel a cons-

trução de espectros integrados de aglomerados globulares velhos, a partir das suas idades,

metalicidades, [α/Fe] e sua respectiva isócrona. Os resultados podem ser encontrados em

Moura et al. (2019), que usaram essa técnica para calcular o espectro integrado de um

conjunto de 6 aglomerados, e nesse trabalho, que buscou fazer uma análise focada no 47

Tucanae, que é um objeto que dispõe de vasta bibliografia prévia, e portanto é um bom

objeto para a realização de testes de novas técnicas de análise.

A partir da presente análise, foi posśıvel concluir que é posśıvel calcular abundâncias

elementais em espectros integrados de GCs a partir do ajuste de linhas fracas, de forma

semelhante a estudos de espectros em alta resolução, ou seja, ajustando o cont́ınuo na vizi-

nhança da linha de interesse, e ajustando a abundância elemental adequada que se adequa

ao perfil da linha observada. Utilizando essa técnica, foi posśıvel calcular abundâncias

de Na, Mg, Al, Si, Ca, Ti, Ba, e Eu, que apresentam boa coerência com os resultados

de trabalhos previamente publicados com outras técnicas, inclusive àquelas que obtiveram

abundâncias por meio de espectros de estrelas individuais. O valor de abundância encon-

trado que está em maior concordância com resultados prévios é o do Ti, onde ambas as

análises de linhas de TiI e TiII apresentaram boa concordância com os trabalhos anteriores.

O resultado para abundância das linhas selecionadas de Na apresentou a maior dis-

cordância com os valores obtidos por trabalhos anteriores, porém, é importante notar que

esse é o elemento que possui a maior discordância de resultados na literatura, como pôde ser

visto na figura 3.18. Isso provavelmente é devido ao efeito de múltiplas populações em aglo-

merados globulares. Por outro lado, como as diferentes linhas de Na indicam abundâncias

diferentes, não foi posśıvel a constatação da existência de múltiplas populações estelares
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por meio da análise da abundância do Na a partir das linhas selecionadas. Esse efeito deve-

ria ser observado, uma vez que existe vasta bibliografia reportando a presença de MPs no

47 Tuc. O fato desse efeito não ter sido observado através da técnica utilizada pode indicar

que talvez a resolução do espectro observado não seja suficiente para essa determinação.

Através dos resultados apresentados em Souza et al. (2020) (vide Figura 3.16), e dos

resultados apresentados em Milone et al. (2017), foi posśıvel constatar que, para o caso

de GCs velhos, o enriquecimento de He presente em estrelas de segunda geração não é

significativo para as isócronas utilizadas na montagem de SSPs. Esse efeito é mais presente

em estrelas mais jovens e menos evolúıdas, e pode ser desprezado para análises de objetos

que são dominados por estrelas mais velhas e mais evolúıdas.

Os efeitos devidos à idade das isócronas utilizadas não foram significativos. A partir

das Figuras 3.17 e B.1 - B.9 do apêndice B, pode-se notar que os espectros obtidos para

idades de 11 e 13 Gyrs apresentaram diferenças muito pouco expressivas entre si. Esse

efeito também seria muito mais importante na construção de espectros de populações mais

jovens e mais azuis.

Utilizando novos valores para as forças de oscilador e constantes de amortecimento, foi

posśıvel um bom ajuste das asas dos tripletos de MgI em 5167 - 5183 Å e CaII em 8498

- 8662 Å. Essas linhas não foram utilizadas para cálculos de abundâncias, porém, esse

bom ajuste das asas pode contribuir para o uso dessas linhas com essa finalidade, como

demonstrado em Usher et al. (2019), no caso do CaII.

Os resultados apresentados são promissores, pois abrem possibilidades da utilização

desse pacote para modelamento de espectros de GCs extragalácticos, o que é um passo

importante na direção da análise de galáxias em si, que poderiam ser modeladas a partir

da combinação de várias SSPs, uma vez que são objetos mais complexos, e que contêm

diferentes grupos de estrelas, que foram formados por meio de mecanismos distintos. Uma

futura utilização dessa técnica visa empregar combinações de espectros sintéticos de GCs,

gerados com o SynSSP e previamente testados, para a construção de espectros integrados

de galáxias externas.
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Apêndice A

Comparação entre espectros do SynSSP e espectro

observado em Usher et al. (2017)

As Figuras a seguir apresentam uma comparação, no intervalo 4500 - 9000 Å, do es-

pectro constrúıdo pelo SynSSP e do espectro apresentado em Usher et al. (2017) para o

47 Tuc. A linha vermelha representa o espectro sintético e os pontos pretos representam o

espectro emṕırico.
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Figura A.1: Comparação entre entre os espectros sintético e observado, no intervalo 4500 - 5500 Å.
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Figura A.2: Continuação da figura A.1, comparação entre entre os espectros sintético e observado, no

intervalo 5500 - 6500 Å.
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Figura A.3: Continuação da figura A.2, comparação entre entre os espectros sintético e observado, no

intervalo 6500 - 7500 Å.
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Figura A.4: Continuação da figura A.3, comparação entre entre os espectros sintético e observado, no

intervalo 7500 - 8500 Å.
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Figura A.5: Continuação da figura A.4, comparação entre entre os espectros sintético e observado, no

intervalo 8500 - 9000 Å.
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Comparação entre espectros sintéticos com idades de

11 e 13 Gyr, e espectro emṕırico

As Figuras a seguir apresentam uma comparação, no intervalo 4500 - 9000 Å, entre

os espectros constrúıdos pelo SynSSP, para idades de 11 e 13 Gyrs. A linha vermelha

representa o espectro sintético para a idade de 13 Gyrs, os pontos pretos representam o

espectro sintético para a idade de 11 Gyrs, e os pontos em azul representam o espectro

emṕırico apresentado em Usher et al. (2017). Abaixo de cada quadro de 100 Å, está uma

comparação entre os espectros sintéticos, que foi calculada por meio das diferenças de

fluxos entre eles. Note que esse valor nunca ultrapassa o valor de 0.05, ou seja, a diferença

entre eles é sempre igual ou inferior a 5%.
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Figura B.1: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

4500 - 5000 Å.
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Figura B.2: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

5000 - 5500 Å.
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Figura B.3: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

5500 - 6000 Å.
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Figura B.4: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

6000 - 6500 Å.
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Figura B.5: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

6500 - 7000 Å.
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Figura B.6: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

7000 - 7500 Å.
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Figura B.7: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

7500 - 8000 Å.
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Figura B.8: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

8000 - 8500 Å.
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Figura B.9: Espectros sintéticos com idades de 11 e 13 Gyr e espectro observado sobrepostos, no intervalo

8500 - 9000 Å.
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