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“O nitrogénio em nosso DNA, o cdlcio em nossos dentes, o ferro em nosso sangue, o
carbono em nossas tortas de maca foram produzidos no interior das estrelas em colapso.

Nos somos feitos da poeira das estrelas.”

Carl Sagan






Resumo

Aglomerados abertos sao sistemas estelares ligados gravitacionalmente e distribuidos ao
longo do disco galactico. Visto que suas distancias e idades sao bem determinadas, eles
se tornam importantes laboratorios astrofisicos e podem ser utilizados como tracadores
da estrutura da Galaxia em larga escala. Além disso, o estudo de estrelas binarias nesses
sistemas é de extrema importancia para restricoes de processos de nucleossintese, visto que
a interagao bindria pode resultar em estrelas quimicamente peculiares (por exemplo, estre-
las de bario e gigantes ricas em litio). Nesse sentido, fizemos um estudo de abundancias
quimicas usando espectroscopia em alta resolucao para uma amostra de 21 estrelas gi-
gantes vermelhas binarias espectroscopicas distribuidas em 13 aglomerados abertos, para
investigar possiveis influéncias da binaridade na composicao quimica desses objeto: even-
tos de transferéncia de massa ou mecanismos nao tradicionais de mistura podem acontecer
em sistemas binarios préximos como esses. Para determinacao das abundancias quimicas
da amostra foi preciso determinar também seus parametros atmosféricos e comparamos a
temperatura efetiva e gravidade superficial espectroscépicas com valores fotométricos. Em
nossa investigacao descobrimos uma nova gigante rica em litio que pode ter passado por
algum evento de acrecao de planeta ou ana marrom, o que também explicaria sua rotagao
anomala, os demais objetos analisados nao apresentam peculiaridades quimicas por per-
tencerem a sistemas bindrios e, como nao observarmos alto enriquecimento em elementos
do processo-s, concluimos que os sistemas binarios analisados nao apresentam vestigios
de anas brancas que teria possivelmente cedido massa para esses objetos. Além disso, 06
estrelas de nossa amostra nao tiveram parametros atmosféricos e abundancias quimicas
determinadas, pois apresentam contaminagao no espectro por uma estrela do tipo espec-
tral A, sendo classificadas como candidatas a Yellow Stragglers, objetos pouco estudados
na literatura.

Palavras-chave: Aglomerados abertos; Estrelas bindrias espectroscopicas; Estrelas

gigantes vermelhas; Yellow Stragglers; Abundéancias quimicas.






Abstract

Open clusters are star systems gravitationally bound and distributed throughout the ga-
lactic disk. Since their distances and ages are well determined, they become important
astrophysical laboratories and can be used as chemical tracers of the structure of the Ga-
laxy on a large scale. Furthermore, a study of binary stars in these systems is extremely
important to constrain nucleosynthesis processes, as a binary interaction can result in che-
mically peculiar stars (e.g., barium stars and lithium-rich giants). In this sense, we carried
out a study of chemical abundances using high resolution spectroscopy for a sample of 21
spectroscopic binary red giant stars distributed in 13 open clusters, to investigate possible
influences of binarity on the chemical composition of these objects: mass transfer events
or non-Traditional mixing can happen in close binary systems like these. To determine
the chemical abundances of the sample, it was also necessary to determine its atmospheric
parameters, and we compared the effective temperature and spectroscopic surface gravity
with photometric values. In our investigation, we discovered a new lithium-rich giant (NGC
6694-14) that may have gone through some planet or brown dwarf accretion event, which
would also explain its anomalous rotation. If we observe high enrichment in elements of
the s-process, we conclude that the analyzed binary systems do not show traces of white
dwarfs that would have possibly given up mass to these objects. In addition, 06 stars in
our sample did not have atmospheric parameters and chemical abundances determined,
as they have contamination in the spectrum by a spectral type A star, being classified as
candidates for Yellow Stragglers, objects poorly studied in the literature.

Keywords: Open clusters; Spectroscopic binary stars; Red giant stars; Yellow Strag-

glers; Chemical abundances.
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Capitulo 1

Introducao

Neste capitulo faremos uma breve revisao sobre aglomerados abertos e estrelas binarias.
Abordaremos a importancia de estudar esses aglomerados que estao distribuidos ao longo
do disco da Galaxia e carregam informacoes quimicas sobre a mesma. Além disso, discu-
timos a importancia das estrelas bindrias, que sao sistemas relativamente abundantes na
Galaxia e oferecem a chance de investigar a evolucao estelar em sistemas compostos por

dois objetos, além de serem responsaveis, em parte, pelo enriquecimento quimico Galéctico.

1.1 Aglomerados Estelares Abertos

Aglomerados abertos sao agrupamentos estelares relativamente jovens que se movem ao
longo do disco da Galaxia com seus membros ligados gravitacionalmente. Nestes sistemas,
ainda ¢é possivel encontrar gas e poeira remanescente ou até mesmo estrelas ainda em
processo de formacao. As estrelas que compoem os aglomerados sao formadas nas regioes
de maior densidade de uma nuvem molecular que colapsam sob a agao da prépria gravidade
dando origem aos objetos do aglomerado; portanto, as estrelas desses agrupamentos sao
oriundas de uma mesma nuvem mae e compartilham algumas caracteristicas semelhantes
como idade, composigao quimica inicial, movimentos préprios e distancia do Sol (Battinelli
& Capuzzo-Dolcetta, 1991; Lada & Lada, 2003). Por isso, o conjunto de estrelas do sistema
deve formar uma densidade em um dado espaco astrométrico, possibilitando fazermos um
trabalho de adesao de membros do aglomerado e investigar a trilha evolutiva de suas
estrelas no diagrama Hertzsprung-Russell (H-R).

Nesse sentido, uma comparagao entre movimentos préprios, paralaxes e abundancias

quimicas permite verificar se uma estrela realmente pertence ao aglomerado. Em particu-
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lar, estudos de abundancias quimicas possibilitam investigar a hipétese de que os membros
do aglomerado se formaram em uma mesma nuvem molecular, pois devem apresentar um
conjunto de abundancias parecidas.

O disco Galactico possui o ambiente adequado para a formacao dos aglomerados aber-
tos, pois é abundante em gas e poeira. Por essa razao a maioria desses sistemas tendem a
ser encontrados préximos ao plano da Galdxia, como mostra a Figura[l.1} Além disso, suas
distancias, idades e excessos de cor sao bem determinados mesmo para aqueles sistemas
que estao muito distantes, sendo a distancia um fator de grande importancia para esquema-
tizar a estrutura da Galaxia (Reddy et al., 2012; Cantat-Gaudin et al., 2020). Assim, é de
suma importancia o estudo desses sistemas para o entendimento do movimento dos grupos
estelares e dos bragos espirais da Galaxia; por serem tteis em restrigoes nos processos de
formacao e evolucao das estrelas e por possuirem distancias bem determinadas. Isso possi-
bilita uma maior exatidao no estudo de abundancias quimicas em diferentes distancias do
Centro Galéactico, uma vez que podemos analisar varios objetos com praticamente mesma
composi¢ao quimica. Esses sao motivos pelos quais aglomerados abertos vém sendo trata-
dos como laboratodrios para astrofisica e usados na sondagem em larga escala da evolucao
quimica e dinamica da Galdxia (Friel, 1995; Mermilliod et al., 2007; Cantat-Gaudin et al.,
2018; Tarricq et al., 2021).

Esses sistemas podem permanecer ligados gravitacionalmente por cerca de algumas
dezenas ou centenas de milhoes de anos, podendo atingir poucos bilhoes de anos se forem
muito massivos. Dentre os aglomerados abertos mais antigos catalogados, se destacam
NGC 6791 e Berkeley 17 com idades da ordem de 10 bilhoes de anos (Salaris et al., 2004);
possuindo assim, idades da mesma ordem de grandeza que alguns aglomerados globulares,
que sao outra categoria de agrupamentos estelares. Os aglomerados estelares globulares
possuem formato esférico e sao consideravelmente mais densos e ricos em estrelas antigas,
possuindo idades relativamente préximas a da criacao da Via Lactea, estando localizados
no halo e no bojo da mesma. Nesse sentido, os aglomerados abertos abrigam as estrelas
mais jovens ricas em metais e classificadas como estrelas de Populacao I, enquanto os
globulares abrigam as estrelas mais antigas e pobres em metais, classificadas como objetos
de Populagao II (Maio et al., 2010).

As estrelas dos aglomerados abertos interagem trocando energia até que o sistema

atinja o equilibrio dinamico. A escala de tempo para que isso ocorra é chamada de tempo
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Figura 1.1: Distribuicdo de aglomerados abertos na vizinhanga solar (Cantat-Gaudin et al., 2020).

de relaxacao e de depende da massa do aglomerado e do ntmero de estrelas nele con-
tido. Naturalmente, essas interagoes afetam a morfologia do aglomerado e nesse processo
as estrelas mais massivas perdem energia cinética e sao atraidas para a regiao de maior
potencial, localizada no centro de massa do sistema, enquanto as estrelas de baixa massa
ganham energia cinética, aumentando suas velocidades, e acabam sendo ejetadas do aglo-
merado. Esses sistemas também passam por interagoes gravitacionais com outros corpos ao
longo do disco Galactico, como nuvens de gas proximas ou até mesmo outros aglomerados
estelares resultando no desligamento do sistema com o passar do tempo, o que acarreta
o dissolvimento de seus membros no campo Galactico. Por isso, podemos avaliar se um
sistema esta ligado gravitacionalmente, verificando se sua idade ¢é inferior a seu tempo de
travessia (Portegies Zwart et al., 2010; Cantat-Gaudin et al., 2020). Essas interagoes com
outros corpos da Galdxia podem deslocar alguns aglomerados do disco Galactico com o
passar do tempo, o que pode ser observado na Figura[l.I] onde os objetos mais antigos
tendem a ser encontrados mais dispersos em relagao ao disco.

Os sistemas bindrios sao uma consequéncia direta do processo de formacao estelar, e os
aglomerados sao candidatos a serem os principais sitios de sua formagao. A nuvem de gés

que forma o aglomerado possui mais de um centro de gravidade (por isso se fragmenta),
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podendo formar estrelas préoximas que darao origem aos sistemas binarios ou multiplos
(Duchéne & Kraus, 2013). De acordo com Sollima et al. (2010), a fragdo de sistemas
bindrios ou multiplos em aglomerados abertos chega a 70% dependendo da massa e idade
do aglomerado, pois quanto mais massivo, maior a taxa de formacao e interacao entre
os objetos que fazem parte desses sistemas, mas se forem muito antigos os processos de

interacoes com outros corpos podem desfazer os sistemas binarios.

1.2 Estrelas Binarias Espectroscopicas

Como explicado anteriormente, estrelas binarias sao relativamente abundantes em aglo-
merados abertos e se tratam de sistemas compostos por duas estrelas ligadas gravitacio-
nalmente orbitando um centro de massa comum: a estrela primaria é a componente mais
brilhante e a secundaria a menos brilhante do sistema. A maioria das estrelas da Galaxia
nao esta isolada, e de acordo com Duchéne & Kraus (2013) das estrelas com massa en-
tre 1.5—5 My que estao na sequéncia principal, a fracao de binarias pode ser maior que
50%, e entre 8—16 My, pode ser maior 60%. Os sistemas binérios sao classificados em
tipos definidos pelo modo como os observamos (Southworth, 2019). Essas classifica¢oes
sao importantes para diferenciarmos as estrelas que realmente fazem parte de um sistema
binario das estrelas duplas que aparentam fazer parte de um sistema orbital por um efeito
de projecao, mas nao mantém ligacao gravitacional. Os tipos de sistemas bindrios sao:
bindarios visuais, binarios aparentes, binarios eclipsantes, binarios astrométricos e binarios
espectroscopicos.

Os binarios visuais sao compostos por estrelas relativamente préximas do sistema solar,
por isso, observamos suas componentes separadas o suficiente para serem resolvidas com
auxilio de um telescopio. Na configuracao dos binarios aparentes, as componentes aparen-
temente estao préximas mas nao fazem parte de um sistema orbital, ou seja, é apenas um
efeito visual na direcao da linha de visada e ambas estao deslocadas significativamente uma
da outra. Os binarios eclipsantes sao sistemas que possuem o plano orbital ao longo da
linha de visada fazendo com que haja eclipses mutuos, nesses também é possivel observar
variacoes na curva de luz do sistema sempre que uma estrela eclipsa a companheira. Na si-
tuacao dos binarios astrométricos, seus objetos sao encontrados relativamente préximos ao

sistema solar e possuem um componente fraco demais para ser observado, mas sua presenga
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é percebida pelas oscilagoes no movimento da estrela mais brilhante. Nos binarios espec-
troscépicos, o movimento orbital é detectado pelos deslocamentos periddicos das linhas
espectrais do objeto mais brilhante. Esses deslocamentos ocorrem em razao da variacao
da velocidade radial da estrela observada.

A configuragdo de um bindrio espectroscépico ¢ esquematizada na Figura[l.2] onde em
decorréncia do efeito Doppler, os comprimentos de onda sofrem deslocamentos. Se o objeto
A estd se aproximando e B se afastando na direcao da linha de visada, os comprimentos de
onda do objeto A estarao deslocados para o azul que corresponde a maiores frequéncias, e B
terd deslocamentos para o vermelho, correspondentes a frequéncias menores. Em situagoes
onde as estrelas estao com movimentos perpendiculares a linha de visada, nao observamos
os deslocamentos das linhas espectrais.

Merle et al. (2019) estimam que dos sistemas bindrios existentes aproximadamente
10% sao espectroscépicos. Esses ainda podem ser divididos em bindrios espectroscépicos
de linha tnica (SB1): quando o espectro de uma estrela é obtido sem contaminagao da
companheira do sistema bindrio; e binario espectroscépico de dupla linha (SB2): quando
o espectro das duas estrelas do sistema sao “computados”juntos. Os dois casos sao exem-
plificados na Figura|l.2|

Uma das propriedades mais importantes de uma estrela é a sua massa, e os sistemas
binarios sao uma ferramenta de grande importancia para a determinacao desta grandeza.
Por isso, os binarios espectroscopicos sao uma ferramenta essencial em astrofisica e alvos
de investigagoes por apresentarem curtos periodos em decorréncia de seus membros esta-
rem relativamente préximos, fazendo com que seus periodos sejam menores e de mais facil
determinacao. Em estrelas de massa intermediaria esse parametro pode chegar a apro-
ximadamente 1dia (Duchéne & Kraus, 2013), tornando possivel observar a evolu¢ao do
sistema varias vezes e possibilitando a determinacao de propriedades do mesmo, como raio
da érbita, raio e massa das estrelas e periodo orbital (Duchéne & Kraus, 2013; Kounkel et
al., 2021).

Estrelas binarias também sao importantes por oferecerem o cenario exigido para formacao
de supernovas do tipo la, sendo essas as principais responsaveis pelo enriquecimento do
meio interestelar em elementos do pico do ferro, e também contribuem em menor taxa para
a formacao de elementos o (Burbidge et al., 1957; Chiappini et al., 1997). Além disso,

esses sistemas fornecem informagoes fundamentais para a evolucao de sistemas binarios e
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Figura 1.2: Configuragao de sistema bindrio espectroscépico (Walker, 2017). O primeiro exemplo (SB2)

representa um espectro composto pelas duas fontes/estrelas do sistema bindrio. A situagao inferior (SB1)

representa um espectro sem a contaminagao da companheira do sistema orbital.

os impactos que um objeto tem na evolucao do companheiro. Por exemplo, a formacao de
estrelas quimicamente peculiares em que um objeto pode acretar material do companheiro
evoluido capaz de sintetizar elementos do processo-s no Ramo Assintético das Gigantes
(Asymptotic Giant Branch: AGB; Merle et al., 2019; Jorissen, 2019). Portanto, estrelas
quimicamente peculiares em sistemas binarios possibilitam supor o tipo de objeto que con-
taminou a estrela investigada; por exemplo, se tratando de uma companheira ana branca,
provavelmente observaremos enriquecimento em elementos pesados do processo-s na estrela

que hoje é a primaria do sistema.

1.3 Blue Stragglers e Yellow Stragglers

Ao analisar o diagrama H-R dos aglomerados, eventualmente nos deparamos com estre-
las peculiares se destacando dos outros membros da sequéncia principal (Main Sequence:
MS) por apresentarem uma luminosidade maior, estando situadas acima do ponto de Turn-
off como representam os objetos em azul da Figura[l.3] Portanto, esses objetos que apa-
rentemente ganharam mais tempo na MS entram em conflito com a ordem de evolugao
estelar do aglomerado, onde o esperado é que estrelas mais massivas (localizadas na parte
superior da MS) sejam as primeiras a esgotar o hidrogénio em seu niicleo e deixarem a MS

(Boffin et al., 2015). Essas estrelas peculiares sdo chamadas na literatura como Blue Strag-
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Figura 1.3: Diagrama cor-magnitude para um aglomerado aberto ficticio onde é possivel observar trés
Blue Stragglers em cor azul e trés Yellow Stragglers em amarelo. Os objetos em cinza correspondem as

estrelas da MS e em vermelho as gigantes vermelhas. A linha continua representa a isécrona do aglomerado.

glers (BS) e, quando evoluem, passam a ocupar a posi¢ao de gap do diagrama H-R com
luminosidade um pouco maior (veja a Figura, onde sao chamadas Yellow Stragglers
(YS; Landsman et al., 1997; Rain et al., 2021).

A “sobrevida” que essas estrelas apresentam pode ser justificada por algum tipo de
acréscimo de massa durante a MS. As principais vias de formacao dessas estrelas sao
apresentadas por Boffin et al. (2015), ambas ilustradas na Figura. No primeiro caso é
analisado o cenario onde houve a colisao entre duas estrelas. Esse cendrio se torna vidvel
por alguns aglomerados possuirem um ambiente denso que favorece eventuais encontros
estrelares, que geralmente ocorrem quando as estrelas ainda estao na MS. Essas colisoes
poderiam acarretar a fusao das estrelas, resultando em um objeto mais massivo evoluindo

no aglomerado.



8 Capitulo 1. Introdugao
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Figura 1.4: Esquematizacao da teoria de formacao das Blue Stragglers.
Fonte: https://pages.uoregon.edu/jimbrau/astr122/Notes/Chapter20.html#blue-stragglers

No segundo caso, parte superior da Figura[l.4] a andlise se volta para a questao de
acrecao de matéria em sistemas bindrios. A estrela receptora tem menos massa que a
doadora, pois a estrela que ira perder matéria evolui primeiro. No momento em que uma
das estrelas do sistema bindrio comega a evoluir expandindo suas camadas externas e sua
area ultrapassa o ponto critico de equilibrio do sistema (ponto de Lagrange interno do
16bulo de Roche; L1), comega a transferéncia de massa e o sistema permanece em contato
fazendo com que a secundaria “roube” matéria da primaria, portanto, estaria ganhando
matéria e mais tempo na MS.

Portanto, esses objetos podem oferecer a oportunidade de investigar o resultado das co-
lisoes estelares ou acre¢ao de matéria por um dos membros do sistema binario. Entretanto,
esses cenarios de formagao ainda sao inconclusivos por falta de dados que permitam uma
investigagao mais aprofundada, principalmente se tratando das YS. Recentemente Rain et
al. (2021) encontraram 77 candidatos em aglomerados abertos, sendo essa a maior quan-
tidade desses objetos encontrados até o momento. Por essa razao, essas estrelas também

vém sendo alvos de busca por anomalias quimicas como relata Jorissen (2019), entretanto
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ainda nao encontraram uma Blue Stragglers de bario que comprove a acrecao de matéria
como cenario de formagao. De acordo com Mermilliod et al. (2007), existe a possibilidade
da combinagao de luz entre as estrelas de um sistema bindrio formado por uma gigante
vermelha e outra estrela mais azul da MS colocar o sistema na regiao de gap do diagrama
H-R. Portanto, as YS podem ser uma consequéncia direta do sistema binario.

Para um melhor entendimento acerca desses objetos peculiares podemos tentar acompa-
nhar suas evolugoes através de um estudo espectroscépico (Kohler, 2020), em especial das
YS para investigar seus estagios evolutivos, possiveis contaminagoes quimicas ou vestigios

da companheira em seus espectros.

1.4 Evolucao das Estrelas Gigantes Vermelhas

Os aglomerados oferecem a chance de investigarmos estrelas que se formaram prati-
camente em simultaneo e que podem se encontrar em diferentes estagios evolutivos, pois
possuem massas iniciais distintas. Essas consideracoes permitem confrontarmos modelos
tedricos com dados observacionais para obtermos informagoes importantes como, idade e
distancia do sistema. Além disso, podemos estudar a composicao quimica do aglomerado
e investigar possiveis peculiaridades quimicas em seus membros (e a partir de sua idade
restringir quando ocorreu sua formagao). Outra informagao importante e particular dos
aglomerados é a massa de saida da MS (Myyrn—ofs), utilizada para determinar a idade do
aglomerado.

Estudar estrelas gigantes vermelhas em aglomerados é vantajoso por serem objetos lu-
minosos e apresentarem elementos que sao produtos de processos de nucleossintese que
ocorrem no interior estelar. Isso é possivel gragas a processos de conveccao que tra-
zem o material sintetizado para a superficie, alterando significativamente as abundancias
quimicas atmosféricas (Travaglio et al., 1999). Na Tabela, ¢ mostrado as principais
espécies afetadas pelos eventos de dragagem e Hot Bottom Burning ao logo da evolucao
estelar.

O primeiro evento que muda consideravelmente a abundancia quimica da superficie
estelar é conhecido como primeira dragagem (First Dredge-up: FDU; Herwig, 2005), e
ocorre na ascensao ao Ramo das Gigantes Vermelhas (Red Giant Branch: RGB). Nesta

fase, zonas convectivas penetram as camadas mais internas da estrela e trazem para a
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Tabela 1.1 - Espécies mais afetadas pelos eventos de dragagem e HBB. Adaptado de Karakas & Lattanzio
(2014).

Evento Mudanga
Primeira Dragagem Aumento no *He, 3C, N, 170 e ?*Na.
Diminuicao no '2C, "Li, %0 e '80.
Segunda Dragagem Aumento no *He, N e 2Na.

Diminuicao no H, 2C, 13C e °N.
Terceira Dragagem | Aumento no *?C e elementos dos processo-s
(Y, Zr, La, Ce, Nd, entre outros).

Hot Bottom Burning Aumento no 3C e “N.

Diminuicao no 2C.

superficie material que foi exposto a queima de H em seu interior durante a MS. Apds a
FDU se observa alteracoes principalmente nas abundancias de C e N, que sao os principais
marcadores quimicos para restringir a evolugao de estrelas gigantes (Lagarde et al., 2019).

As previsoes de modelos evolutivos para abundancias pés FDU estao amplamente em
acordo com as observagoes; modelos evolutivos preveem razao *C/!3C préximas ou maio-
res que 20 para estrelas de massa intermediarias, mas as vezes se observa valores em torno
de 10 para abundancias estelares de aglomerados abertos (por exemplo, Gilroy, 1989).
Uma possivel explicagao para essas divergéncias seria algum processo de mistura extra que
pudesse ligar o envelope convectivo com a casca de queima do H. Tal mistura também
poderia explicar abundancias de Li inesperadas, onde modelos preveem valores de apro-
ximadamente 1.0dex apds a FDU, mas em alguns casos se observa valores menores que
—1.0dex (Karakas & Lattanzio, 2014). Outra necessidade de mistura extra se deve ao
rendimento de 3He pelas estrelas de baixa massa, em que modelos preveem altos valores
que nao se observa na Galaxia (Lagarde et al., 2012), portanto, deve haver algum processo
extra que diminua a abundancia desse elemento nos interiores estelares.

Uma possivel explicagio para abundancias inesperadas de C, N e razao 2C/!3C, seria a
atuacao da mistura termohalina, que se trata de uma instabilidade hidrodinamica que surge
quando um gradiente na temperatura passa a ser responsavel por estabilizar um gradiente
na composigao quimica (Stancliffe et al., 2009; Karakas & Lattanzio, 2014; Lagarde et al.,
2019). Nas gigantes vermelhas, pode ocorrer a queima de 3He na parte externa da camada
ativa de H, criando condicgoes fisicas adequadas para ocorréncia da mistura termohalina:

portanto, uma regiao mais fria e com maior peso molecular médio estaria acima de uma
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regiao mais quente com peso molecular médio menor e queimando 3He, assim o material
da camada de fusao de *He se deslocam na dire¢ao da regiao mais fria (Salaris & Cassisi,
2017; Henkel, 2019).

Estrelas de massa intermediaria (>4Mg) também experimentam uma segunda draga-
gem apds a exaustao do He no nicleo (Lambert, 1992), dando inicio a fase de AGB com
H e He passando a ser queimados em camadas mais externas em volta de um ntcleo de
C-0O. A evolucao estelar no AGB ¢ dividida em duas etapas: a primeira é a fase inicial
FEarly Assymptotic Giant Branch (E-AGB), onde a principal fonte de energia da estrela é
o processo triplo-a na casca de He (nesta etapa nao ha pulsos térmicos). A segunda etapa
é conhecida como Thermally Pulsing Asymptotic Giant Branch (TP-AGB), pois as cascas
de H e He sao ativadas em alternancia e, a queima de H ¢é interrompida por episédios de
queima de He conhecidos como pulsos térmicos (Halabi, 2014).

Em fase de TP-AGB, néutrons produzidos principalmente pelas reagoes *C(a,n)*®0O
e 22Ne(a,n)*Mg, podem ser capturados por ntcleos de ferro. Com o aumento da massa
atomica do ferro, este se torna instavel e sofre decaimento(s) f~, assim produzindo os
elementos pesados do processo-s (Busso et al., 2001). O material sintetizado nesse processo
pode ser levados até a superficie estelar através da terceira dragagem, que ocorre a cada
pulso térmico (Pols et al., 2001; Cseh et al., 2018). Portanto, é nesta fase que se espera
observar as maiores mudancas quimicas na atmosfera da estrela.

Hot Bottom Burning (HBB) é um importante processo de mistura que ocorre na se-
gunda fase de AGB (TP-AGB), caracterizado pela queima de fundo quente da envoltéria
convectiva. Esse processo ocorre quando a parte externa da envoltéria convectiva se es-
tende até a regiao de queima de H durante a fase interpulso (Boothroyd et al., 1995).
Esse mecanismo acarreta principalmente mudangas nas abundancias de C e N (veja Ta-
bela. Também é possivel que litio seja criado neste processo e levado até a superficie
pela envoltéria convectiva.

Com o ntucleo de C-O e queima de He e H sendo permitidas apenas em cascas mais
externas entorno desse nicleo, a estrela ja nao possui massa o suficiente para a forca gravi-
tacional vencer a pressao de radiacao para aumentar a temperatura interna para queimar
o carbono e, se o niicleo atingir densidade da ordem de 10'° kg/m? (Karakas & Lattanzio,
2014), tem-se uma fase de instabilidade gravitacional onde a estrela perde grandes quanti-

dades de massa por ventos estelares responsaveis pela criagao de uma nebulosa planetaria.
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O material contido em volta do nicleo de C-O ¢ lancado para enriquecer o meio interstelar
com os elementos sintetizados ao longo de sua vida evolutiva. Esse material novamente

contribuird quimicamente para geracoes estelares futuras (Romano et al., 2010).

1.5 Objetivos e Motivacao do 'Trabalho

O objetivo principal deste projeto consiste em realizar um estudo de abundancias
quimicas para uma amostra de 15 gigantes vermelhas binarias espectroscopicas e anali-
sar uma amostra de 6 candidatas a Y'S.

As estrelas reunidas neste trabalho estao distribuidas em 13 aglomerados abertos do
hemisfério sul. Esses objetos participam de sistemas relativamente préximos onde a com-
ponente investigada é uma estrela gigante vermelha, que é relativamente fria e com baixa
rotacao; o que torna possivel uma investigacao de varias espécies quimicas através de seus
espectros de alta resolucao. A partir dos resultados levantados, serd possivel investigar o
perfil quimico desses objetos que podem ser quimicamente peculiares, visto que em sistemas
binarios proximos pode ocorrer a acrecao de matéria. Também é possivel que mecanismos
nao tradicionais de mistura tenham ocorrido por conta da binaridade, resultando na al-
teracao da abundancia de espécies quimicas sensiveis (por exemplo, Li). Além disso, o fato
das estrelas analisadas estarem proximas da companheira pode causar uma soma de cores
entre as estrelas do sistema binario, alterando a posicao da estrela de interesse no diagrama
H-R. Os elementos orbitais e a rotagao podem refletir o quao préximas as estrelas estao
uma da outra. Em nossas investigagoes, comparamos as abundancias quimicas obtidas para
nossa amostra com os perfis quimicos de estrelas isoladas da literatura, numa tentativa de

observar possiveis peculiaridades quimicas desencadeadas/causadas pela binaridade.



Capitulo 2

Selecao da Amostra e Observacoes

Neste capitulo descrevemos a nossa amostra e o método que utilizamos para obter as

velocidades radiais para as estrelas investigadas nesta pesquisa.

2.1 Observacoes

As estrelas binarias espectroscépicas deste trabalho foram selecionadas a partir do
survey de velocidades radiais de Mermilliod et al. (2008). Nesse trabalho, os autores
adotam como critério de membro do aglomerado o conjunto de objetos com velocidades
radiais médias semelhantes.

Memilliod e seus colaboradores realizaram varias observacoes durante anos com intuito
de calcular parametros orbitais para estrelas bindrias espectroscépicas em aglomerados
abertos. Esses sistemas sao importantes pelos motivos mencionados no Capitulo[l] mas
vale destacar que a velocidade radial varidavel pode se refletir na qualidade das medicoes
de natureza astrométrica. No trabalho mencionado, os autores determinaram velocidades
radiais médias para 1309 gigantes e 166 aglomerados abertos, descobrindo um total de 288
bindrios espectroscépicos sendo 57 classificados como nao membros.

As estrelas que analisamos foram observadas em varias missoes observacionais gracas
ao acordo entre o Observatério Nacional e Max Planck Gesellschaft/European Southern
Observatory (ESO), e tiveram seus espectros em alta resolugao obtidos pelo espectrégrafo
FEROS (Kaufer et al., 1999) anexado ao telescépio ESO de 2.2m no observatério de La
Silla (Chile), cobrindo uma faixa espectral entre 3600 A e 9200 A com um poder de re-
solugdo de R~48000. A razao sinal ruido S/N foi avaliada pela medigao da flutuagao do

fluxo rms no continuo, obtendo razoes entre 100 e 150. Ao longo das missoes observaci-
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onais foram obtidos um conjunto de dados para estrelas gigantes vermelhas: 50 binarios
espectroscopicos, dos quais 29 foram analisadas em trabalhos anteriores do grupo (San-
trich et al., 2013; Sales Silva et al., 2014; da Silveira et al., 2018; Pena Suarez et al., 2018;
Martinez et al., 2020; e Holanda et al., 2019, 2021, 2022) restando 21 estrelas bindrias es-
pectroscdpicas que compodem a amostra desta pesquisa. A Tabela fornece informagoes
em relacao aos dados observacionais e outras caracteristicas importantes das estrelas que

investigamos.

2.2 Velocidade Radial

A velocidade radial (v, em km/s) é frequentemente usada na astronomia para detecgao
de sistemas bindrios, e por oferecer boa precisao em suas medidas. Essa foi obtida para
nossos objetos através do deslocamento Doppler observado nas linhas de absorcao de Fel

através da expressao:

A
>\1ab

onde A\, é 0 comprimento de onda da linha em repouso (medida em laboratério) e A\ =

vV, = c

Aobs — Aiap Tepresenta o desvio da linha observada em relacao ao valor de repouso, v, é
a velocidade radial e ¢ a velocidade da luz. Para a determinacao da v, foram medidas
cerca de 10 linhas para cada objeto ao longo de seus espectros, e considerado a média das
velocidades encontradas em cada linha. Os valores encontrados para velocidade radial sao

apresentados na Tabela, junto aos valores médios obtidos por Mermilliod et al. (2008).
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Tabela 2.1 - Informacgoes relevantes das estrelas binarias espectroscépicas dos aglomerados abertos
observadas para este trabalho. Na 4% coluna indicamos os tipos espectrais de cada objeto e nas duas
ultimas colunas as velocidades radiais obtidas por Mermilliod et al. (2008) e as que foram medidas neste
trabalho respectivamente. Referéncias: Mermilliod et al. (2008)%; Pickles & Depagne (2010)%; Cannon &
Pickering (1993)¢; Nesterov et al. (1995).

Estrela Ve B-Ve Tipo v v,
[km /] [km /]
1C2714-34 10.63  1.57 M1II1° —17.76 —17.80 £+ 0.30
1C 2488-97 9.41 1.39 KA4IIT? —2.48 —4.51 £ 0.68
NGC2215-26 11.00 1.14 K21I11 —3.43 —8.95 + 0.68

NGC2287-21  6.93 1.52 K5II1° 23.22  25.16 = 0.63
NGC2287-97 7.76  1.15 K1II1° 22.83 2293 £ 0.15
NGC2287-102 7.28  0.58 G5III® 23.40  19.10 £ 0.02
NGC2287-107 7.77 1.15 K1II1° 23.34  20.15 £ 1.20
NGC2335-4 948 1.40 KA4II1? 21.82 19.77 £ 0.39

NGC2548-1260 9.07  0.53 G2° 7.70 4.12+0.47
NGC2548-1296 9.25  0.77 GOIIL:® 7.70 8.26 +0.30
NGC2548-1560 8.22 1.14 K2II1° 8.27 3.06 £ 0.88
NGC2925-92 9.00 1.31 G5?/KIIIP 12.68 6.70 £ 0.31
NGC2925-108 10.03 0.82 G5III® 9.39 10.81£0.23
NGC2972-14  9.40 1.76 — 21.09 2455 £ 0.44
NGC3033-19 11.34 1.07 — 27.15 24.71+£0.42
NGC5822-276 10.56 0.73 GSIIIb —29.31 —-27.99+1.28
NGC6664-52 10.33 1.96 MBI 21.02  23.68 £ 1.84
NGC6664-53 10.75 2.13 M3II 16.91  14.06 £+ 0.52
NGC6664-54 10.81 2.10 MBI 19.00  40.92 £ 0.38
NGC6694-14 10.30 1.49 — —8.51 —=7.37 £ 0.60

NGC6709-303 9.04 1.31 KO0 —-9.53  5.78 £ 0.38
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Tabela 2.2 - A terceira coluna apresenta a data que cada objeto foi observado, a quarta coluna representa
o tempo de exposicao e a quinta a classificagdo atribuida por Mermilliod et al. (2008) onde, SB:bindrio

espectroscopico, SB10:bindrio com 6rbita determinada e SB7:candidato a bindrio.

Estrela - # Data Obs. Exp. Classificacao®

5]

1C 2488-97 23 Mar 2016 1200 SB
1C2714-34 10 Mar 2016 1800 SB?
NGC2215-26 01 Out 2016 1800 SB10O
NGC2287-21 19 Out 2008 420 SB10O
NGC2287-97 17 Out 2008 420 SB10O
NGC2287-102 14 Mai 2016 420 SB10
NGC2287-107 19 Out 2008 420 SB10
NGC2335-4 12 Mar 2016 1200 SB10O

NGC2548-1260 23 Dez 2008 420 SB
NGC 2548-1296 23 Dez 2008 420 SB10O
NGC 2548-1560 25 Dez 2008 300 SB10O

NGC2925-92 21 Mar 2016 1200 SB10O
NGC2925-108 21 Mar 2016 1200 —

NGC2972-14 19 Mar 2016 900 SB10O
NGC3033-19 18 Mar 2016 2400 SB10O
NGC5822-276 12 Mar 2016 1900 SB10O
NGC6664-52 04 Ago 2009 1200 SB

NGC6664-53 04 Ago 2009 1800 SB

NGC6664-54 05 Ago 2009 1800 SB10O
NGC6694-14 11 Jun 2016 1400 SB10O
NGC6709-303 15 Jul 2016 900 SB10O
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Tabela 2.3 - Os dados Av, r e logt dos aglomerados abertos fornecidos por Cantat-Gaudin et al. (2020).

Aglomerado Av  Miuym_off r logt
[Ms] [kpe] [Gyr]

IC 2488 0.67 3.00 1.323 8.21

IC 2714 0.95 3.10 1.360  8.72

NGC2215 047 2.00 0978  8.84
NGC2287  0.02 2.00 0.688  8.23
NGC2335  0.83 2.70 1.661  8.51
NGC2548  0.15 2.50 0.772  8.59
NGC2925  0.20 4.20 0.738  8.11
NGC2972  1.22 2.30 1.986  8.69
NGC5822  0.39 2.00 0.854  8.96
NGC6664  1.94 4.00 2.110  8.35
NGC6694  1.63 4.00 1.921  8.15
NGC6709  0.72 3.40 1.041  8.28
NGC3033  0.76 2.10 1.784  8.83
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Capitulo 3

Determinacao dos Parametros Atmosféricos

A luz das estrelas sao provenientes das reagoes nucleares que ocorreram em seus in-
teriores e, ao passo que a radiacao atravessa as camadas mais externas interage com a
matéria trazendo até a superficie vestigios dessas interagoes que podem ser observadas
em seus espectros. Para determinagao das abundancias quimicas da amostra, devemos
inicialmente obter seus parametros atmosféricos: temperatura efetiva (Tog), gravidade su-
perficial (log g), metalicidade ([Fe/H]) e velocidade de microturbuléncia (£). Para derivar
esses parametros, medimos as larguras equivalentes (Figura[3.1]) das linhas de absor¢ao do
atomo de ferro neutro (Fel) e ionizado (FelIl) de forma manual através da funcao splot
do IRAF (Image Reduction and Analysis Facility), que faz um ajuste gaussiano em torno
da linha de absorcao para obter a largura equivalente, como mostrado na Figura[3.1 As
linhas de ferro sao apropriadas para o trabalho por serem relativamente fortes e numerosas
nos espectros estelares. Para a determinacgao das abundancias de ferro, usamos as listas de
linhas fornecidas por Lambert et al. (1996) disponiveis na Tabela com suas respectivas

larguras equivalentes.

3.1 As Medidas de Larguras Equivalentes

A largura equivalente (W,) de uma linha espectral fornece informagao a respeito
da abundancia quimica do elemento que provocou a absor¢ao em uma determinada li-
nha ao longo do espectro, portanto, torna-se possivel extrair informacoes diretamente da

fonte/dtomo que provocou a absorgao. A W) pode ser definida como:

A R, —F
WA:/ <%)d>\
A1 C



20 Capitulo 3. Determinagao dos Parametros Atmosféricos

Figura 3.1: Exemplo de W) da linha de Fel medida no IRAF.

onde, a diferenga (F¢-F)) representa a variacao entre os fluxos no continuo F¢ e de um
comprimento de onda especifico F para uma absorgao especifica (Carroll & Ostlie, 2017).
Existe uma definicao de normalizacao para medir a W), de forma geométrica através da area
que representa o fluxo absorvido pela espécie em questao, logo, usa-se a largura equivalente
como a largura da base do retangulo cuja drea equivale a drea de absor¢ao da linha (ver
Figura.

Analisando uma linha de absorgao, percebe-se que essa nao é apenas um gap no espectro
com largura infinitamente pequena, isso se deve aos processos de alargamento das linhas.
Conforme Carroll & Ostlie (2017), vérios efeitos podem influenciar na largura da linha
espectral. Analisando em as condigoes locais do emissor (dtomo ou molécula), a linha
pode sofrer alargamento devido aos processos de alargamento natural, alargamento por
efeito Doppler térmico e alargamento por pressao.

As propriedades da atmosfera estelar com as abundancias das espécies quimicas nela
contida, definem as larguras das linhas espectrais, que também estao diretamente ligadas
ao alargamento intrinseco dos niveis de energia dos atomos que emitem a radiacao obser-
vada. Esses niveis sao constituidos por subniveis que dao origem a vérias possibilidades de
transicoes entre dois niveis ao invés de apenas uma transicao. Com isso, surge o alarga-
mento natural da linha atribuido ao principio de incerteza de Heisenberg, causado devido
aos diferentes comprimentos de onda dos fétons absorvidos durante a transicao de um nivel

a outro. Numa ocorréncia de transicoes entre niveis de energia, situa-se no centro da linha
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Figura 3.2: Esquematizagao da definicao geométrica de Wy. Adaptado de Carroll & Ostlie (2017).

de absorcao as transicoes mais provaveis, enquanto as menos provaveis estao situadas nas
asas da linha de absorcao, por isso nao observamos apenas um gap de energia no espectro
e sim um perfil gaussiano alargado como representado na Figura|3.1

O alargamento por pressao é provocado pelo efeito de pressao no atomo devido as
particulas vizinhas, como elétrons, atomos, moléculas e ions. Essa pressao do gas pode
acarretar a pertubacgao dos niveis de energia ocasionando uma transi¢ao entre dois niveis no
atomo pressionado. Portanto, a pressao exercida pelas particulas vizinhas sobre os atomos
que criam as linhas de absorgao também provocam alargamento (Margenau, 1932). Dessa
forma, o alargamento da linha de absorcao esta ligado diretamente com a gravidade das
estrelas, sendo que, quanto maior a gravidade estelar, mais as particulas estarao proximas.

Dentre os processos que geram e/ou contribuem para o alargamento das linhas de
absorcao, temos também a contribuicao do efeito Doppler, causado pelo fato dos atomos
que estao contribuindo para uma linha espectral qualquer possuirem velocidades diferentes
em relacao a linha de visada, fazendo com que as contribuigoes visuais de cada atomo sejam
deslocadas por quantidades diferentes do comprimento de onda normal. Chama-se esse
de alargamento por efeito Doppler. Este alargamento advém especialmente do movimento
térmico das particulas que constituem a atmosfera estelar, em particular, a maioria provém
da fotosfera estelar, onde a radiacao eletromagnética é observada (Carroll & Ostlie, 2017).

O Alargamento Doppler também pode ser influenciado pela velocidade de microtur-
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buléncia, um parametro que nao possui ainda um significado fisico preciso, porém, pode
estar relacionado a micro-células de convecgao. Além disso, a rotacao da estrela, os ins-
trumentos de observagao (espectrégrafos, por exemplo) e os campos magnéticos também
contribuem para o processo de alargamento da linha de absorcao.

Neste trabalho, ndo consideramos larguras equivalentes maiores que 160A uma vez que
a curva de crescimento entre largura equivalente e abundancia quimica, deixa de ser linear

para linhas mais fortes; onde o perfil da linha nao é gaussiano (Pereira et al., 2011).

3.2 Parametros Atmosféricos

Para obter os parametros atmosféricos, utilizamos os modelos de atmosfera unidimensi-
onal Kurucz (1993) e um interpolador. Os modelos do Kurucz sao adequados para estrelas
dos tipos espectrais F, G e K, em condigoes de equilibrio termodinamico local (ETL), mo-
delando a atmosfera estelar em 72 camadas homogéneas e plano-paralelas. De acordo com
Carroll & Ostlie (2017), a aproximagao de ETL para cada camada da atmosfera estelar
pode ser modelada pelas seguintes leis de distribuicoes: lei de Boltzmann, que quantifica
as populagoes dos niveis de excitacao dos atomos; lei de de Saha, que descreve o estado de
ionizacao dos elementos quimicos; lei de Kirchhoff-Planck, que descreve a distribuicao da
radiacao na atmosfera estelar; e a lei de Maxwell, que descreve distribuicao de velocidades
das particulas na atmosfera estelar.

Para a determinacao da solucao dos parametros atmosféricos que devem satisfazer cer-
tas condigoes trabalhadas posteriormente, e também para determinagao das abundancias
quimicas, empregamos o codigo de andlise espectral MOOG (Sneden, 1973) versao 2018,
que além de assumir condi¢oes ETL, também considera o equilibrio hidrostatico (pressao
e gravidade em equilibrio) para gerar um espectro sintético através dos parametros at-
mosféricos e listas de linhas fornecidas, calculando as abundancias para cada uma das
linhas medidas e também uma abundancia média para as linhas do mesmo elemento, como
representado na Figura[3.4]

Para determinar a temperatura efetiva impomos a condicao de independéncia entre a
abundancia de Fel com o potencial de excitacao x (em eV) para cada linha medida, fortes
e fracas. Essa condicao é obtida quando o coeficiente angular da reta 6, se aproxima de

zero como mostra a parte superior da Figural3.3, o mesmo pode ser verificado no arquivo
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de saida do MOOG mostrado na Figura[3.4] Assim, garantimos que nao haja tendéncias
no grafico, ou seja, para qualquer linha de absorcao medida no espectro estelar com um
potencial de excitagao especifico, obtemos uma mesma temperatura.

A velocidade de microturbuléncia é obtida pela condicao de independéncia entre a
abundancia das linhas de Fel e o logaritmo da largura equivalente reduzida, como re-
presentado na parte inferior da Figura3.3] Esta condicao é atingida quando o coeficiente
angular #5 se aproxima de zero, garantindo nao haver correlacao entre a largura equivalente
de um elemento quimico e sua abundancia.

Para a gravidade superficial é exigido o equilibrio de ionizacao entre os atomos de Fel e
FelIl para uma dada temperatura efetiva, essa condicao é alcancada quando as abundancias
médias de Fel e Fell sao praticamente iguais na atmosfera estelar, isso pode ser verificado
no arquivo de saida do MOOG que fornece as abundancias médias para o ferro neutro e
ionizado, como o mostrado na Figural3.4. Essa condicao pode ser imposta pelo fato do
equilibrio de ionizacao estar diretamente relacionado com a pressao eletronica do gas, e
essa estd relacionada com gravidade superficial estelar através da condicao de equilibrio
hidrostético.

Por fim, determinamos a metalicidade estelar usando a abundancia média de Fe I men-
surada para cada estrela. A abundancia do ferro é determinada em relacdao ao sol pela

expressao:

[Fe/H] = log(Nger / Nu)s —log(Nrer / Nu)o (D

onde Np.1 e Ny sao respectivamente, a quantidade de atomos de ferro e hidrogénio por
unidade de volume.

Foi possivel comparar os parametros Tog e log g obtidos por espectroscopia com valores
fotométricos. Usamos os polinomios de Alonso et al. (1999) para estrelas do tipo FO— K5
para derivar a temperatura fotométrica (T%) e a equacdo (II) para a gravidade superficial

fot) que exige parametros caracteristicos da estrela e do aglomerado que

fotométrica (log g
a mesma pertence, por exemplo, as magnitudes no visivel V, no infravermelho K e as
distancias dos aglomerados r, essas informacoes podem ser consultadas nas tabelas e

2.0l

Murn—o
log gf‘)t = log (—tM ﬁ ) +0.4 (K—Ag+BCk)+4 log (Tef%t) —2 log r (kpc)—16.5 (IT)
®
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Figura 3.3: Correlagao entre a abundéancia das linhas de Fel vs. potencial de excitagio (eV) e largura
equivalente reduzida para a estrela NGC 2215-26. Nos graficos, 8; e 05 representam os coeficientes angulares

de cada reta respectivamente.
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TEFF =4460 LOGG=16 [A/H]=-0.1 §=145 M/H=-0.10

Abundance Results for Species Fe I (input abundance = 7.500)
wavelength 1D EP logGF EW 1logRW abund delavg
5242491 26.00000 3.634 -0970 130 -4.606 7.303 -0.130
5253.030 26.00000 2.278 -3.790 93 -4.752 7.478 0.045
5321.108 26.00000 4.434 -1.190 82 -4.812 7.430 -0.003
5322.041 26.00000 2.279 -2.840 136 -4.593 7.505 0.072
5373.709 26.00000 4.473 -0.710 97 -4.744 7.338 -0.095
5389.479 26.00000 4.415 -0.250 121 -4.649 7.334 -0.099
5417.033 26.00000 4.415 -1.530 75 -4.859 7.576 0.143
5441.339 26.00000 4.312 -1.580 78 -4.844 7.551 0.118
5522.447 26.00000 4.209 -1.400 78 -4.850 7.240 -0.193
5560.212 26.00000 4.434 -1.040 84 -4.821 7.298 -0.135
5633.947 26.00000 4.991 -0.120 98 -4.760 7.382 -0.051
5635.823 26.00000 4.256 -1.740 75 -4.876 7.564 0.131
5638.262 26.00000 4.220 -0.720 121 -4.668 7.514 0.081
5691.497 26.00000 4.301 -1.370 85 -4.826 7.464 0.032
5705.465 26.00000 4.301 -1.360 78 -4.864 7.295 -0.138
5731.762 26.00000 4.256 -1.150 105 -4.737 7.626 0.193
5806.725 26.00000 4.607 -0900 95 -4.786 7.594 0.161
5814.808 26.00000 4.283 -1.820 60 -4986 7.361 -0.072
5902.473 26.00000 4.593 -1.750 43 -5.138 7.348 -0.085
6027.051 26.00000 4.076 -1.090 106 -4.755 7.310 -0.123
6079.009 26.00000 4.652 -0970 81 -4.875 7.397 -0.036
6093.644 26.00000 4.607 -1.350 65 -4.972 7.385 -0.048
6096.665 26.00000 3.984 -1.780 85 -4.856 7.414 -0.019
6120.248 26.00000 0.910 -5.950 82 -4.873 7.409 -0.024
6151.618 26.00000 2.176 -3.290 130 -4.675 7.437 0.004
6165.360 26.00000 4.142 -1.470 92 -4.826 7.455 0.022
6392.539 26.00000 2.280 -4.030 93 -4.837 7.525 0.092
6597.561 26.00000 4.795 -0920 80 -4.916 7.467 0.034
6704.481 26.00000 4.220 -2.660 28 -5379 7.449 0.016
6713.745 26.00000 4.790 -1.600 48 -5.146 7.506 0.073
6739.522 26.00000 1.560 -4.950 91 -4.870 7.379 -0.054
6810.263 26.00000 4.607 -0.990 92 -4.869 7.518 0.085
average abundance = 7.433  std. deviation = 0.098 #lines = 32
E.P. correlation: 81 = -0.002 intercept = 7.442 corr. coeff. = -0.024
R.W. correlation: 62 = -0.003 intercept= 7.419 corr. coeff. = -0.005
wav. correl.: 83 = 2.710D-05 intercept = 7.274 corr. coeff. = 0.131

Abundance Results for Species Fe II (input abundance = 7.500)
wavelength 1D EP logGF EW logRW abund delavg
4993.347 26.10000 2.807 -3.670 64 -4.892 7.350 -0.113
5414.046 26.10000 3.221 -3.620 48 -5.052 7.420 -0.043
5425.247 2610000 3.199 -3.210 61 -4.949 7.292 -0.171
5991.368 26.10000 3.153 -3.560 55 -5.037 7.462 -0.002
6084.099 26.10000 3.199 -3.800 48 -5.103 7.592 0.129
6149.246 26.10000 3.889 -2.720 56 -5.041 7.545 0.082
6247.545 26.10000 3.891 -2.340 65 -4.983 7.386 -0.077
6416921 26.10000 3.891 -2.680 63 -5.008 7.678 0.215
6432.682 26.10000 2.891 -3.580 68 -4.976 7.443 -0.020
average abundance = 7.463 std. deviation = 0.122 #lines= 9
No statistics done for E.P. trends

No statistics done for R.W. trends

wav. correl.: 83 = 1.565D-04 intercept = 6.539 corr. coeff. = 0.649

Figura 3.4: Arquivo de saida do MOOG adaptado. Solugéo dos pardmetros atmosféricos para a estrela
NGC 2548-1560. A abundéancia média de Fel é igual a 7.433 com desvio padrao de 0.098 e a abundancia
média de Fell ¢é igual a 7.463 com desvio padrao de 0.122.
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Figura 3.5: Comparacao entre parametros atmosféricos espectroscépicos e fotométricos.

A corregao bolométrica no infravermelho (BCk) foi obtida pelo método de Masana et
al. (2006), onde usamos Ax=0.112Av (Holanda et al., 2022), os valores usados em Tt
foram os mesmos obtidos pelo método de Alonso et al. (1999). Os valores encontrados para
os parametros fotométricos sao apresentados na segunda e terceira coluna da Tabela3.1] e
comparamos esses parametros obtidos por cada método na Figura[3.5]

Para determinar os erros na temperatura efetiva espectroscépica e velocidade de micro-
turbuléncia, recalculamos cada um desses parametros (deixando os demais fixos) conside-
rando as incertezas nos coeficientes angulares 6, e 0y respectivamente. Através do desvio
padrao nas abundancias de ferro neutro (op.1) foi possivel medir as incertezas no logg,
onde, variamos apenas esse parametro até encontrar uma abundancia de ferro neutro nao
normalizada (A(Fel)) igual a A(Fel) + oper.

As incertezas nas temperaturas efetivas fotométricas (T!) foram calculadas conside-
rando os erros tipicos nos polindomios da temperatura sugeridos por Alonso et al. (1999).
A incerteza na gravidade fotométrica foi determinada a partir da propagacao de erro na
equacdo do log g/%, e percebemos que este parametro possui um erro tipico de 0.10 dex.

Os parametros atmosféricos espectroscopicos (Teg, log g, [Fe/H], &) de cada estrela
sao apresentados na Tabela (colunas 4, 5, 6 e 7), com seus valores fotométricos para
comparagao (colunas 2 e 3). Observa-se uma boa concordancia entre os valores encontrados
por cada método; algumas discrepancias encontradas para os resultados de temperatura

efetiva e gravidade superficial serdo discutidas na se¢aop.I} As listas de linhas de Fel e
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Fe Il podem ser encontradas na Tabela[A 1], assim como suas larguras equivalentes medidas
e seus respectivos valores de comprimento de onda, potencial de excitagao (x) e logaritmo

do peso estatistico do nivel inferior multiplicado pela forga do oscilador da linha (loggf).

3.3 Velocidade de Rotacao Projetada

A velocidade de rotacao projetada (vseni) é a componente da velocidade de rotacao
equatorial com que as estrelas giram em torno do seu eixo de rotagao projetado sobre a linha
de visada, portanto, essa é obtida em relagao a direcao do observador como representado
na Figural3.6, onde i representa o angulo entre o eixo de rotagao estelar e a linha de visada.

Analisar a velocidade de rotacao estelar é de extrema importancia quando se trata de
sistemas binarios, pois esses vao tender a sincronizar o seu momento orbital com o das
estrelas do sistema, como sera discutido mais adiante. As velocidades de rotacao dos ob-
jetos deste trabalho foram determinadas através da técnica de sintese espectral utilizando
a rotina synth do MOOG. No processo interativo ¢é feita uma busca para o melhor ajuste
em uma linha de absorcao de Fel como mostra a Figural3.7, em que a linha continua em
cor vermelha representa o melhor ajuste com menor erro (o) fornecido pelo MOOG. Na
mesma figura, foi feito uma variacao na velocidade de rotagao para mais e para menos
(verde e azul) com intuito de observar os efeitos que essas variagdes causam nas linhas
de absorcao. Nesse procedimento foi fixada a velocidade de macroturbuléncia em 3 km/s,
considerada tipica para gigantes (Fekel, 1997) e largura a meia altura em 0.13 A, carac-
teristico das linhas de torio-argonio usadas para a calibragao do comprimento de onda para
o espectréografo FEROS. Para uma melhor precisao nos valores de v sen ¢, foi feito o mesmo
procedimento em trés regioes distintas utilizando as linhas mais isoladas possivel ao longo
do espectro estelar e posteriormente considerado a média desses valores com seus respec-
tivos desvios, ambos mostrados na Tabela[5.4] N&o determinamos velocidade de rotacao
para as estrelas candidatas a Y'S pois nao determinamos seus parametros atmosféricos por

conta da contaminacao nas linhas desses espectros, como serd discutido adiante.
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Tabela 3.1 - Parametros atmosféricos estelares determinados por fotometria (colunas 2 e 3), espectrosco-
pia (colunas 4, 5, 6 e 7) e dados da literatura para comparagio com os nossos os valores. 1: Este trabalho;
G89: Gilroy (1989); C85: Claria (1985); V17: Van der Swaelmen et al. (2017); S12: Santos et al. (2012);
A20: Alonso-Santiago et al. (2020).

Estrelas TOVK]  logg™  Teg [K] log g [ Fe/H | ¢lkm/s]  Ref.

1C 2488-97 4463+38  1.59 4550+80 1.60£0.20 +0.15+0.09 1.454+0.10 1

1C2714-34 4158+35 1.73 4300£50 1.60£0.20 —-0.31+0.08 1.42+£0.10 1

NGC2215-26 4444438  2.39 505060 2.404+0.15 —-0.04+0.10 1.45+0.10 1

NGC2287-21 4038+34 092 4100£110 0.80+£0.30 —-0.18+0.14 1.98+0.10 1

- - 4350+82 1.71£0.66 —0.244+0.24 2.494+0.08 S12

NGC2287-97 4565+£39  1.67 4600+80 1.70£0.30 —-0.10+0.12 1.624+0.10 1

- - 4764+46 2.15+£0.40 —-0.094+0.14 1.984+0.04 S12

NGC2287-107 4566+39  1.67 4690+20 1.90£0.20 -0.024+0.13 1.644+0.10 1

NGC2335-4  4567+39 1.38 4900+60 1.50£0.10 —-0.07+0.09 2.25+0.10 1

- - 4750 1.2 —0.08 1.50 \a

NGC2548-1560 4473+38 1.74 4460+70 1.60£0.15 —-0.07+0.10 1.45+0.10 1

- - 4600+150 2.00£0.30 +0.00+£0.20 2.00£0.20 G89

NGC2925-92  5297+45 2.73 4860+80 2.40£0.25 +40.31+0.13 1.14+0.10 1

NGC2972-14 4263+36 0.75 4325+110 0.80+0.3 —0.17£0.15 2.39+0.2 1

NGC6664-52  4317+£37 1.06 4250+135 0.60+£0.20 —-0.20+0.12 1.79+0.15 1

- - 4208 +60 0.92+£0.17 0.00£0.09 - A20

NGC6664-53 4181+36 1.08 4200+120 1.154+0.15 +0.00£0.12 1.69£0.10 1

- - 3960+42 0.684+0.13 —-0.10+0.07 - A20

NGC6664-54 3934+£33 0.86 4030+150 1.20£0.25 +0.06+0.14 1.79+0.20 1

- - 4492 +46 1.47+£0.15 0.10+0.07 - A20

NGC6694-14 4504+£38 1.35 4520+140 1.54+0.20 —-0.06+£0.10 1.63+0.10 1

NGC6709-303 4619+39 1.79 4780+90 1.90£0.20 —-0.06+0.12 1.86+0.10 1
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Figura 3.6: Esquematizacao da velocidade de rotagao projetada (Trypsteen & Walker, 2017)



30 Capitulo 3. Determinagao dos Parametros Atmosféricos

1.1 T T T T T T T T T T T T T T T T
5% Ay -
0.9- .
= |
“0.7¢ .
L %X NGC2287 - 107
- —— vseni=4.0Km/s N
0 5: ------ vseni= 0.0 Km/s ]
T e v seni= 8.0 Km/s |
5848.0 58482 58484 58486 58488 "5849.0
A (R)
1.1 T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
X X XXX XXX XX )
0.9F .
<0.7+ 1
u- 1=
L X NGC6694-14 A\
0_5'_ —— vseni=7.7Km/s \ / ]
b —-mmme vseni=10.7 Km/s
I vseni=4.7Km/s

0.3~ %151.0 = 61512  6151.4  6151.6  6151.8  6152.0  6152.2

A (R)

Figura 3.7: Modelos de duas regioes escolhidas para o cdlculo do vseni. Em vermelho o melhor ajuste
que escolhemos como indicador da velocidade de rotagao da estrela com menor desvio, as cruzes cinzas
representam o espectro da estrela e em azul e verde observamos o que acontece quando variamos o v sens
do espectro sintético em + 4km/s para NGC2287-107 e &+ 3km/s no caso da NGC 6694-14.



Capitulo 4

Determinacao das Abundancias

As atmosferas de estrelas do tipo F, G, K e M sao abundantes em elementos quimicos
que podem ser encontrados em estados neutros ou ionizados e, com os parametros at-
mosféricos determinados, foi possivel fazer uma grande andlise de abundancias quimicas
para as espécies C(Cy), N(CN), O, Li, Na, Mg, Al, Ca, Si, Ti, Cr, Ni, Y, Zr, La, Ce, Nd e
Eu em condicoes ETL. As abundancias da maioria dos elementos foram determinadas pela
técnica de larguras equivalentes de varias linhas no espectro estelar. Alguns elementos
(C, N, O, Li, Eu) tiveram suas abundancias derivadas pela técnica de sintese espectral,
pois essas espécies tém suas linhas afetadas por blends, estruturas hiperfinas ou divisoes
isotépicas que interferem nas larguras equivalentes. As sinteses foram obtidas usando a
rotina synth do MOOG, de onde obtivemos os modelos da Figura[d.1] De acordo com Lind
et al. (2011) a aproximagao ETL tende a superestimar as abundéancias de Na, por essa
razao, fizemos correcao NETL para este elemento por interpolacao utilizando os dados da
referéncia. O lantanio apresenta estrutura hiperfina (Roriz et al., 2021), por isso medimos
sua abundancia utilizando a rotina blends do MOOG.

Determinamos abundancias para os elementos Li, C, N, O e Eu por sintese espectral
usando o mesmo método de Drake & Pereira (2008), onde as abundancias de carbono
foram obtidas pela sintese espectral em 5635A na cabeca da banda molecular A®TI, -
X311, do sistema Swan Cy(0,1), como mostra a Figura em que ¢ considerado o melhor
ajuste (linha vermelha) como indicador da abundancia da estrela em questao. Para o
nitrogénio, usamos a regido de linhas de 2CN entre 8002- 8006 A do sistema A%II — X2¥,
também foi possivel determinar a razao '>C/'3C na regido préxima a 8005A utilizando as
linhas de '3 CN. Mais detalhes sobre as constantes moleculares e energias de dissociacao das

moléculas mencionadas sdo dadas por Drake & Pereira (2008) e suas referéncias. Para o
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oxigénio usamos a linha atomica proibida em 6300 A adotando log g f = —9.72 de Prieto et
al. (2001). Para todas as estrelas investigamos se os espectros apresentavam contaminagao
pela linha teldrica atmosférica. Verificamos que nenhum espectro estava contaminado,
sendo assim foi possivel determinar a abundancia de oxigénio para todas as estrelas deste
trabalho.

A abundancia do Li e Eu foram derivadas para todas estrelas por sintese nas linhas
atomicas 6708A e 6645 A | respectivamente (ver Figura. O litio é um elemento sensivel
a temperatura e pode sofrer difusao atomica até mesmo nas atmosferas estelares, por isso,
também fizemos correcoes NETL para tal abundancia por interpolacao, utilizando os dados
de Lind et al. (2009).

A Tabelad.T] fornece as abundancias encontradas para todas as gigantes deste trabalho.
Os valores estao normalizados conforme as abundancias solares de Asplund et al. (2009), e
convertidas para notagao [X/Fe|] = log (Nx/Fe), —log (Nx/Fe)s. As listas de linhas usadas
para determinar a abundancia quimica dos elementos deste trabalho sao apresentadas
na Tabela[A 8] onde o potencial de excitagao e loggf foram fornecidos pelas respectivas
referéncias citadas na tabela. Essas informacoes disponiveis nas listas de linhas junto ao
modelo de parametros atmosféricos compoem os arquivos de entrada do MOOG para a
determinacao das abundancias quimicas.

As incertezas tipicas provocadas nas abundancias pelos erros dos parametros atmosféricos
podem ser resumidas na Tabela[d.2] onde a estrela IC 2488-97 é usada como exemplo. Na
tabela, podemos observar que especies neutras sao mais impactadas devido a incerteza na
temperatura, enquanto as ionizadas sao mais sensiveis a gravidade superficial. Na sexta
coluna ¢ fornecido a incerteza na largura equivalente esperada para o FEROS (+ BmA).
A sétima coluna representa o erro quadratico médio e a oitava os desvio padrao para as

abundancias quimicas medidas com mais de uma linha.
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Figura 4.1: Sintese espectral para a determinagao da abundancia dos elementos C, N, O, Li e Eu.
Em cada gréfico as cruzes em cor cinza representa o espectro observado da estrela e a linha vermelha
o melhor ajuste ao espectro sintético, as linhas verde e azul correspondem a uma diferenca de £+ 0.2 dex
na abundancia de cada elemento. Os gréaficos correspondem respectivamente aos objetos NGC 6709-303,
NGC 2287-21,NGC 2287-97, NGC 6694-14 e NGC 2287-107.
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Tabela 4.1 - Abundancias quimicas determinadas para as estrelas deste trabalho. O simbolo * representa,
correcao NETL, Fe_p a média dos elementos do pico do ferro, @ a média dos elementos alfa e s a média

dos elementos do processo-s.

Estrela Nal Nal, Mgl All Sil Cal Til Crl Nil
1C2714-34 +0.26 +0.15 +40.25 +40.11 +40.34 +0.11 +0.08 +0.10 +0.08
1C 2488-97 +0.29 +0.25 —-0.04 —-0.06 +0.25 +4+0.09 —-0.03 —-0.08 -+0.11

NGC2548-1560 +0.29 +0.24 +0.01 +0.12 +0.21 +0.10 —-0.08 +0.09 +0.11
NGC2215-26 +0.29 +0.15 +0.21 -0.07 +0.12 +0.06 +0.01 +0.10 +0.11
NGC2335-4 +0.25 +0.18 +0.18 +0.02 +0.19 +0.10 -0.08 +0.11 +0.10
NGC 6664-52 +0.31 +0.28 —-0.05 +0.25 +40.34 +40.11 —-0.16 +0.09 +0.05
NGC 6664-53 +0.30 +0.23 +0.14 +0.22 +0.00 +0.05 +0.16 +0.09 +0.02
NGC 6664-54 +0.30 +0.17 +0.19 +0.10 +0.27 —-0.02 +0.06 +0.08 +0.07
NGC 6694-14 +0.01 —-0.03 +0.19 -0.03 +0.25 +0.13 +0.08 —-0.05 —-0.07
NGC6709-303 +0.29 +0.27 +0.18 +0.04 +0.21 +0.10 —-0.04 +0.10 +0.09
NGC 2287-21 +0.28 +0.17 +0.19 +40.11 +0.24 —-0.11 -0.06 +0.07 —0.09
NGC 2287-97 +0.25 +0.22 +0.12 +0.06 +0.21 -0.01 —-0.06 +0.10 +0.00
NGC2287-107 +0.26 +0.24 +0.11 -0.02 +0.16 +0.07 —0.11 +0.06 —0.04
NGC 2925-92 +0.27 +40.17 —-0.05 —-0.02 +0.09 +0.06 —0.02 +0.07 +0.05
NGC2972-14 +0.03 +0.00 —-0.08 —-0.04 +0.26 —-0.12 —-0.13 +0.10 —0.03

Estrela YII Zrl  Lall Cell NdII Eull Fep « S
1C2714-34 +0.20 +0.00 +0.28 +0.22 +40.26 +0.20 +0.09 +0.19 +0.19
1C 2488-97 +0.09 —-0.14 +40.18 +40.18 +0.17 +40.00 +0.01 +0.07 +0.06

NGC2548-1560 +0.21 +40.05 +0.22 +0.17 +0.22 +0.08 +0.10 +0.06 +0.14
NGC2215-26 -0.06 +0.25 +0.12 +0.16 +0.15 +0.10 +0.11 +0.10 +0.11
NGC2335-4 +0.11 +0.15 +0.27 +40.20 +40.25 +40.07 +0.11 +0.10 +0.15
NGC 6664-52 +0.25 —-0.18 +0.02 +0.06 +0.25 —-0.05 +0.07 +0.06 +0.08
NGC 6664-53 +0.03 +0.03 +0.15 +0.09 +0.07 +0.10 +0.06 +0.09 +0.08
NGC 6664-54 +0.22 +0.13 +0.28 +0.16 +0.22 +0.19 +0.08 +0.13 +0.14
NGC 6694-14 +0.20 +0.22 +0.29 +40.23 +40.21 +40.05 —-0.06 +0.16 +0.22
NGC6709-303 +0.05 +0.17 +0.24 +0.14 +0.04 +0.13 +0.10 +0.11 +40.12
NGC 2287-21 +0.14 +0.07 +0.27 +0.15 +0.16 +0.04 —-0.01 +0.07 +0.10
NGC 2287-97 +0.12 40.06 +0.25 +0.15 +0.20 +0.14 +0.05 +0.07 +0.14
NGC2287-107 +0.06 —0.01 +0.20 +0.16 +0.18 +0.20 +0.01 +40.06 +0.12
NGC 2925-92 —-0.04 -0.08 +0.13 —-0.05 —-0.03 —-0.08 +40.06 +0.02 —0.05
NGC2972-14 -0.05 -0.14 -0.04 -0.19 +0.19 +0.09 +0.04 -0.02 -0.05
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Tabela 4.2 - Variagoes de abundancia tipicas para nossas estrelas provocadas pelas incertezas em cada
parametro atmosférico e na largura equivalente. No caso abaixo, sao variagoes para estrela IC 2488-97.

[X/Fe|] ATeq Alogg AFel A¢ AW, (622 g
80K 0.20dex 0.09dex 0.10km/s +3mA

Lil  +0.15 +0.02 +0.03  +0.00 — 015 —
C(Cy) —0.07 +0.03  +0.04  +0.05 — 010 —
N(CN) +0.05 +0.10 +0.05  —0.03 — 013 —

Ol  +0.03 +0.11  +0.03  -+0.05 — 012 —

Nal  +0.07 +0.00 —0.01  —0.04 +0.05 0.10 0.08

Mgl  +0.03 +0.02 +0.00  —0.04 +0.05 0.07 0.05

Al +0.05 +0.00 —0.01  —0.03 +0.05 0.08 0.11

Sil  +0.03 +0.08 +0.03  —0.02 +0.06 011 0.5

Cal 40.09 —001 —001  —0.07 +0.05 0.13 0.1

Til  4+0.12 —001 —0.01  —0.09 +0.07 0.17 0.09

Crl  40.08 +0.00 +0.00  —0.04 +0.05 0.10 0.15

Nil 4004 +0.06 +0.03  —0.07 +0.05 012 0.12

YII 4001 +0.11 4005  —0.06 +0.07 0.15 0.14

7zrl  +0.16 +0.00 —0.01  —0.04 +0.05 0.17 0.08

Lall  +0.04 +011 4005  —0.02 +0.05 0.14 0.13

Cell 40.03 +0.11  +0.05  —0.07 +0.08 0.16 0.06

NdII  +0.03 +0.11 40.05  —0.03 +0.07 0.15 0.15
Eull  +0.05 +0.11  +0.07  +0.02 — 014 —

2C/1BC +0.00  +0.00  +0.00 -+0.00 — 0.00 —
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Capitulo 5

Resultados e Discussao

Neste capitulo, faremos a discussao de nossos resultados. Sete objetos de nossa amos-
tra possuem parametros atmosféricos determinados por diferentes autores na literatura,
autores esses que também determinaram abundancias quimicas para algumas espécies que

serao discutidas adiante.

5.1 Parametros Atmosféricos

Apresentamos nossos resultados para parametros atmosféricos na Tabela[3.1], onde se
observa que a maioria estd em bom acordo com valores obtidos por outros trabalhos da lite-
ratura, mas existem algumas discrepancias a serem discutidas. Santos et al. (2012) deter-
minou parametros atmosféricos para as estrelas #21 e #97 do aglomerado NGC 2287 numa
busca por estrelas gigantes vermelhas com planetas em aglomerados através de analises es-
pectroscopicas. Pelas comparagoes da Tabela3.1| nossas diferengas para NGC 2287-21
sao de ATqg =250K, Alog g=0.91dex, A[Fe/H]=0.06dex e A{ =0.51 km/s, a maior dis-
crepancia é na gravidade superficial que considerando a grande margem de erro posta pela
referéncia, esse valor se aproxima do nosso. Também temos divergéncia na velocidade
de microturbuléncia, mas a referéncia alerta sobre parametros atmosféricos nao confiaveis
para essa estrela devido ao pequeno niimero de linhas, isso pode ter gerado a grande mar-
gem de erros para os parametros dessa estrela. Para NGC 2287-97 nossas diferengas de
resultados sao de AT.g=164K, Alogg=0.45dex, A[Fe/H|=0.01dex e A{=0.36km/s,
havendo uma discrepancia consideravel nos mesmos parametros da estrela #21, portanto,
a explicacao para essas discrepancias também ¢é a mesma, e entramos em concordancia

considerando as grandes margens de incertezas postas pela referéncia nos parametros at-
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mosféricos.

Van der Swaelmen et al. (2017) derivaram por sintese espectral usando o modelo de
atmosferas MARCS (Gustafsson et al., 2008) os parametros atmosféricos e abundancias
quimicas para a estrela NGC 2335-4. Para os parametros atmosféricos de Van der Swael-
men et al. (2017), foram utilizados valores da base de dados da WEDBA. Por exemplo,
para a abundancia de ferro da estrela em questao, usaram o valor médio do aglomerado
[Fe/H] = —0.08 dex, que estd relativamente préxima & metalicidade que derivamos por es-
pectroscopia um valor de [Fe/H] = —0.07 dex (ver coluna 6 da Tabela3.1)). Os valores para
Tegr € log g também estao em acordo com os nossos com uma diferenga de 150K e 0.3 dex
respectivamente. O que pode ter influenciado as pequenas diferencas de resultados, é a
velocidade de microturbuléncia, que derivamos um valor de 2.25km/s por espectrosco-
pia, enquanto a ultima referéncia fixou um valor de 1.50km/s. Também determinamos
Tegr e log g fotométricos para essa estrela, o valor para temperatura estd com uma grande
discrepancia de 333 K do espectroscopico, mas o resultado da literatura estd proximo do
espectroscépico, portanto, temos uma confianga maior no resultado derivado por espec-
troscopia. Além disso, valores fotométricos exigem muita precisao em dados especificos do
aglomerado e da estrela como discutidos anteriormente.

Para NGC 2548-1560, Gilroy (1989) mediu seus parametros atmosféricos por espectros-
copia considerando apenas as linhas de FelI na regiao entre 6707 A e 8000 A , a gravidade
superficial (log g) foi obtida por fotometria. A diferenca entre nossos resultados sao de
ATes =140K, Alog g =0.40dex, A[Fe/H] =0.07dex e A =0.55km/s. Através do teste-t
de Student, observamos que os resultados para T.g e log g estao dentro do intervalo de 1-o
de compatibilidade, com excecao da velocidade de microturbuléncia. A discrepancia na
gravidade superficial pode ser devido ao método que a referéncia obteve esse parametro,
visto que o log g fotométrico exige muita precisao em dados intrinsecos do aglomerado,
além da prépria temperatura da estrela. Para a velocidade de microturbuléncia, nossas
diferencas podem ser devidas ao nimero pequeno de linhas que a referéncia mediu no
intervalo do espectro mencionado.

Para algumas estrelas os parametros atmosféricos espectroscopicos divergem dos fo-
tométricos como ja mencionado. Observamos que o parametro de erro re-normalized unit
weight error (RUWE), que pode indicar o quao a binaridade do sistema estd interfe-

rindo nas medicoes astrométricas da estrela, pode refletir nas medidas dos parametros
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Tabela 5.1 - Informagoes relevantes das estrelas desse trabalho. Na quinta coluna o parametro RUWE
indica se houve interferéncias nas medidas astrométricas provocadas pela binaridade e na sexta colina a
probabilidade de pertinéncia da estrela ao aglomerado. Referéncias: Cutri et al. (2013)%; Cantat-Gaudin

et al. (2020)%; Gaia Collaboration, (2020)¢.
Estrela K¢.. Gb.. BP-RP” RUWE® Probab.’

[C2714-34 6.63 9.99 1.84 0.88 —
1C 2488-97 6.10 8.93 1.56 0.98 —

NGC2215-26 7.86 10.14  1.30 1.08 0.90
NGC2287-21  3.57 6.39 1.64 1.47 0.80
NGC2287-97 521 749 1.26 1.03 1.00

NGC2287-107 5.20 7.48 1.25 1.69 —
NGC2335-4  5.65 9.05 1.62 1.93 —
NGC2548-1560 5.42 7.86 1.31 1.37 —
NGC6664-52  5.65 9.46 2.22 0.82 0.40
NGC6664-53  5.80 9.71 2.27 0.84 —
NGC6664-54  5.40 9.69 247 1.61 —
NGC6694-14  6.03 9.52 1.98 0.92 —
NGC6709-303 5.88 8.58 1.52 1.62 —
NGC2925-92  6.93 9.08 1.17 4.10 —
NGC2972-14 531 8.71 1.94 0.99 —
NGC2287-102 5.04 7.05 0.90 1.46 0.90
NGC5822-276  8.35 10.59  1.00 35.37 —
NGC2548-1260 7.25 8.88 0.78 1.65 0.30
NGC2548-1296 7.16 9.03 0.97 6.42 —
NGC3033-19 8.26 10.95  1.42 1.18 —
NGC2925-108 7.65 9.65 1.01 20.89 —

fot) " De acordo com Jorissen (2019) valores deste

atmosféricos fotométricos (T logg
parametro acima de 1.4 indicam que as medidas astrométricas foram afetadas pela na-
tureza bindaria do sistema. Analisando nossos parametros atmosféricos fotométricos em
relacao aos espectroscépicos na Tabela|3.1| e Figural3.5] observamos que ha possibilidade
de interferéncia do parametro RUWE nos parametros atmosféricos fotométricos, pois as
estrelas NGC 2335-4, NGC 6664-54 e NGC 2925-92 apresentam maiores discrepancias nes-
ses parametros e também possuem o RUWE acima de 1.4 como pode ser observado na

Tabelap.I] A estrela NGC2215-26 é uma excecao, pois possui baixo RUWE mas uma

consideravel divergéncia entre parametros atmosféricos espectroscopicos e fotométricos.
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5.1.1 NGC6664: Comparacao com a Literatura

Faremos uma discussao separada para as estrelas #52, #53 e #54 do aglomerado
NGC 6664 pois Alonso-Santiago et al. (2020) também derivaram parametros para esses
objetos, ver Tabela[3.1] Alguns valores divergem dos que obtivemos e esses serao tratados
nesta subsecao.

Para estrela #52 Alonso-Santiago et al. (2020) determinaram parametros atmosféricos
coerentes com o deste trabalho, havendo uma maior diferenca na gravidade superficial de
Alogg =0.32dex, sendo assim compativel com a nossa medida em um intervalo de 1-o
(teste t de Student). Alonso-Santiago et al. (2020) também mediram a rotacao desse
objeto, encontrando vseni=6.10km/s que estd em acordo com o que encontramos com
uma diferenga de 0.20 km/s, como apresentado na Tabela.

Para a estrela #53 ha uma consideravel divergéncia de A Tog =240 K e Alog g = 0.4 dex,
superior ao intervalo de 1-0 de compatibilidade (~2 -0). Entretanto estamos em acordo
para a rotagao, onde Alonso-Santiago et al. (2020) encontraram um valor de vseni=4.10km/s
que difere em 0.20km/s do que obtivemos.

O objeto #54 apresenta uma diferenca consideravel na temperatura de A Tog =462 K.
Alonso-Santiago et al. (2020) encontrou uma rotacao de vseni=>5.50km/s que difere em
0.23km/s da que medimos. Essas discrepancias principalmente no log g da estrela #53 e na
Teg da estrela #54 podem ser devidas as velocidades de microturbuléncia que interferem
nos mecanismos de alargamento das linhas, e esses nao foram encontrados por Alonso-
Santiago et al. (2020), foram fixos diretamente. Considerando a baixa razao sinal ruido
(50) de Alonso-Santiago et al. (2020), temos uma maior confiabilidade nos parametros
atmosféricos que medimos para as estrelas #53 e #54 em questao.

Consultando o catalogo de Cantat-Gaudin et al. (2020), observa-se que o objeto #52
possui baixa probabilidade (40%) de pertencer ao aglomerado. Alonso-Santiago et al.
(2020) classificam as estrelas #53 e #54 como provaveis ndo membros do aglomerado,
provavelmente devido aos movimentos préprios desses objetos divergirem do aglomerado
e pela pequena divergéncia na paralaxe (informagoes extraidas do catdlogo de Cantat-
Gaudin et al. (2020)). Considerando as posigoes desses objetos no diagrama cor-magnitude
deste aglomerado na Figural5.6] os trés objetos em NGC 6664 analisadas neste trabalho

provavelmente nao pertencem a tal aglomerado.
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5.2 Velocidade de Rotacao Projetada

De acordo com Carlberg et al. (2011) e suas referéncias, estrelas gigantes frias com
temperaturas efetivas menores que 5000 K sao caracterizadas por apresentarem baixas
rotacoes, pois esses objetos expandiram suas camadas que por conservacao do momento
tendem a diminuir bastante a rotacao. No trabalho de Carlberg et al. (2011), eles analisam
uma amostra de 1300 gigantes do tipo K e encontram que apenas 2% apresentam rotacoes
acima de 10km/s, o que consideram alto.

De acordo com Tayar et al. (2015), estrelas gigantes vermelhas que apresentam
S5km/s <wvseni < 10km/s sdo consideradas rotadoras anomalas e, com rotagoes > 10km/s
sao consideradas rotadoras rapidas. O limite inferior de 5km/s para rotadores anémalos
sofre divergéncia analisando diferentes literaturas; para este trabalho adotamos um valor
de 6.40 km/s para tal limite como serd discutido adiante.

Os valores que medimos para as velocidades de rotacao das estrelas deste trabalho
estao apresentadas na Tabela[5.4] e comparadas com dados da literatura para estrelas iso-
ladas através do grafico de temperatura em funcao da velocidade de rotagao projetada na
Figuraf5.1] Esta comparagdo nos permite observar possiveis anomalias nas velocidade de
rotacao da amostra, que seriam possivelmente provocadas pela natureza binaria do sistema.
Na figura, as estrelas em vermelho representam os objetos deste trabalho, os circulos em
cor cinza representam as gigantes isoladas do campo do tipo K e G estudadas por Carlberg
et al. (2011), e os circulos em cor amarela representam as gigantes de aglomerados abertos
de Delgado Mena et al. (2016). Como pode ser observado, a maioria das estrelas ana-
lisadas neste trabalho nao apresentam anomalias no vsen, apenas 04 objetos estao com
as rotacoes mais elevadas, esses estao quase saindo da “nuvem” de estrelas da literatura
apresentadas na figura.

As estrelas que estao apresentando rotacoes anomalas sao: NGC 2335-4, NGC 6694-
14, NGC6709-303 e NGC2972-14. Para investigarmos possiveis caminhos que possam
ter influenciado essas rotacoes, fizemos um estudo de parametros orbitais na secaolb.4},
onde descobrimos que os objetos NGC 2335-4 e NGC 2972-14 estao circularizados, a estrela
NGC 6709-303 pode estar em processo de circularizacao e a NGC 6694-14 pode ter passado

por algum evento de acrecao de planeta ou ana marrom.
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Figura 5.1: Velocidades de rotacao projetadas em funcao das temperaturas efetivas para estrelas gigan-
tes. Os circulos em cor cinza representam as estrelas estudadas por Carlberg et al. (2011), os amarelos
representam a amostra de Delgado Mena et al. (2016) e as estrelas vermelhas as bindrias espectroscépicas
investigadas neste trabalho.

5.3 Abundancias Quimicas

O estudo dos aglomerados abertos permite uma investigagao temporal de varios ele-
mentos na Galaxia, pois abrangem diversas distancias galactocéntricas e idades que podem
ser determinadas com maiores precisoes se comparadas com estrelas isoladas (por exem-
plo, Magrini et al., 2009). Estudos de abundancias quimicas nesses sistemas confirmam
a existéncia de um gradiente quimico radial no disco Galactico onde a taxa de enrique-
cimento se torna maior em dire¢do ao centro (como observado por Sestito et al., 2006).
Este comportamento confirma o modelo de formagao da Galédxia mais aceito atualmente
como relata Chiappini (2001), onde se formaram inicialmente o halo e o bojo Galdctico
seguido do disco fino crescendo em funcao da distancia galactocéntrica, portanto as estrelas
naquele meio foram evoluindo e enriquecendo o disco de dentro para fora, o que explica a
existéncia de um gradiente quimico radial.

As abundancias quimicas que medimos para as estrelas deste trabalho sao mostradas
nas Tabela[d.]] e 5.2l Investigamos estes resultados comparando os mesmos com valores

publicados para estrelas isoladas da literatura. Nossas principais referéncias para essas
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Tabela 5.2 - Comparacao das abundancias quimicas da literatura com os resultados obtidos neste trabalho.
V17:Van der Swaelmen et al. (2017); A20:Alonso-Santiago et al. (2020); 1:Este trabalho.

Estrela [Y/Fe] [La/Fe] [Ce/Fe] [Nd/Fe] — Ref.

NGC2335-4 +0.11£+0.19 +0.04+0.16 +0.20+0.17 +0.254+0.11 — 1
+0.46 £0.53 +0.20+0.08 +0.27+0.22 +0.66 — V17

[Si/Fe] [Ca/Fe] [Ti/Fe] [Ni/Fe] [Y/Fe]

NGC6664-52 +0.35+£0.21 +0.18+£0.22 —-0.16£0.20 +0.05£0.19 +0.25+£0.18 1
0.52+£0.09 —-0.01£+0.19 —0.17£0.28 +0.10£0.09 +0.14+0.51 A20

NGC6664-53 +0.00£0.18 +0.05+0.19 +0.16+0.20 +40.02+£0.20 +0.03+£0.19 1
+0.57+0.08 —0.07+0.09 +0.02+0.10 +0.07+0.10 +0.04+0.17 A20

NGC6664-54 +0.27+£0.22 —-0.02£0.21 +0.06£0.20 +0.14+£0.20 +0.22+£0.20 1
+0.17+£0.19 +0.324+0.09 +0.224+0.16 +0.15+0.13 +0.41+0.08 A20

Axer.  [O/R]  [Na/Fg  [Mg/F

NGC 6664-52 +0.21 —0.25+£0.18 +0.28£0.23 —-0.05+£0.18 — 1
— —-0.20+£0.12 —-0.17£0.42 —-0.184+0.06 — A20

NGC 6664-53 —0.09 —0.15+£0.19 +0.23£0.19 +40.14+£0.23 — 1
—-0.23+£0.04 —-0.10£0.44 +0.2840.01 — A20

NGC 6664-54 +1.13 —0.10£0.20 +0.30£0.20 +40.19+£0.23 — 1
+1.03+0.09 +0.274+0.11 —-0.24£0.14 —-0.21+£0.06 — A20

comparagoes foram os trabalhos de Mishenina et al. (2006, 2007) que fazem um estudo de
abundancias quimicas para uma amostra de 177 gigantes do red clump do disco Galactico,
Luck & Heiter (2007) que fornecem um estudo de abundancias para uma amostra de 298
gigantes isoladas na vizinhanga solar e Battistini & Bensby (2016) que fazem um estudo de
elementos pesados do processo-s para uma amostra de 593 anas do tipo F e G da vizinhancga

solar.

5.3.1 Metalicidade

Como mencionado ao longo deste trabalho, aglomerados abertos permitem uma inves-
tigacao quimica profunda do disco Galéactico. Contudo a metalicidade é um dos parametros
menos conhecido nos aglomerados e de extrema importancia para extrair informacgoes a

respeito da formacao e evolugao estelar e Galdctica (Netopil et al., 2016). A metalicidade
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Figura 5.2: Razodes de abundancia [X/Fe| vs [Fe/H] do carbono ao eurépio. Circulos cinza: gigantes
de campo de Luck & Heiter (2007); circulos amarelos: estrelas gigantes de Mishenina et al. (2006,
2007); circulos em azul: anas de Battistini & Bensby (2016); as estrelas vermelhas representam os objetos
analisados neste trabalho. As linhas tracejadas azuis indicam valores solares. As razoes [a/Fe], [pico/Fe],
[s/Fe], [r/Fe] estao representando as médias dos elementos « (Si, Ca, Ti, Mg), elementos de pico do ferro

(Cr e Ni) e os elementos criados principalmente pelo processo-s (Y, Zr, La, Ce e Nd).
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também se faz necessaria para o ajuste de isocronas a trilha evolutiva das estrelas do aglo-
merado, mas a maioria dos trabalhos ignora a determinacao deste parametro considerando
o valor solar para o mesmo (Paunzen et al., 2010). Portanto, é necessiria mais inves-
tigagoes a respeito da metalicidade desses sistemas para que se possa ter uma modelagem
mais clara da evolu¢ao quimica do disco da Galaxia (Pancino et al., 2010).

Nossos resultados para as metalicidades estelares deste trabalho sao apresentados na
Tabela, em que as normalizamos conforme a abundancia solar de Asplund et al. (2009)
onde [Fe/H], = 7.50dex. Claria (1985), Santos et al. (2012), Van der Swaelmen et
al. (2017) e Alonso-Santiago et al. (2020) também mediram metalicidades para algumas
estrelas que fazem parte da nossa amostra, essas estao apresentadas na sexta coluna da

Tabela3.1} O possivel motivo para algumas discrepancias foram explicados anteriormente

na segaolb.1}

5.3.2 Litio, Carbono, Nitrogénio e Oxigénio

O litio é geralmente pouco abundante nas estrelas gigantes, pois essas possuem zonas de
conveccao capazes de levar o litio da superficie para regioes de altas temperaturas no inte-
rior estelar onde o mesmo é diluido (Holanda et al., 2019, 2020). Nossas abundancias estao
entre —0.09< A(Li) <+1.51 dex, como apresentado na Tabela. Na Figura compara-
mos nossos resultados (estrelas vermelhas) para as abundéancias de litio ndo normalizadas
(A(Li)) com as gigantes estudadas por Charbonnel et al. (2020), onde observamos uma
coeréncia com nossos resultados e podemos afirmar que ambas abundancias tendem a au-
mentar lentamente com o aumento da temperatura efetiva e estao de acordo com o esperado
para estrelas que passaram pelo evento de primeira dragagem. Além disso, algumas estre-
las com A(Li) muito baixa podem ter passado por uma intensificacado na diluigao do litio
causadas por rotagoes rapidas em fases se sequéncia principal de acordo com Charbonnel
et al. (2020).

Descobrimos que o objeto NGC 6694-14 apresenta uma abundancia de A(Li) =1.51 dex.
Essa é a estrela com maior teor de litio em nossa amostra, e de acordo com Brown et al.
(1989) essa abundancia jé classifica esse objeto como uma gigante rica em litio.

As estrelas gigantes que passaram pelo processo de primeira dragagem devem apresentar
uma ligeira sub-abundancia de carbono e uma abundancia de nitrogénio levemente maior

(Karakas & Lattanzio, 2014). Esse efeito pode estar evidente na Figurafp.2 onde compa-
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Figura 5.3: Abundéncia de litio em fungdo da temperatura superficial. Os circulos em cor cinza repre-
sentam as gigantes estudadas por Charbonnel et al. (2020) e as estrelas em vermelho as gigantes deste
trabalho.

ramos nossos resultados de abundancias quimicas (das estrelas bindrias espectroscopicas)
com as estrelas gigantes isoladas de Luck & Heiter (2007) e as gigantes do clump isoladas
de Mishenina et al. (2006, 2007). Comparando nossos resultados, observa-se que nao ha
anomalias ou interferéncias nas abundancias dos elementos C, N, e O apesar dos sistemas
binarios.

Alonso-Santiago et al. (2020) também derivaram por larguras equivalentes abundancias
de oxigénio para as estrelas #52, #53 e #54 do aglomerado NGC 6664. Os valores em
notagao [X/Fe] sdo apresentados na Tabela[5.2] além da abundancia de litio que também
determinaram para estrela #54. Nossos valores encontrados para o oxigénio das estrelas
#52, #53 e litio da #b54 estao em acordo, existe uma discrepancia de 0.37dex para o
oxigenio da #54 que é provavelmente devido as diferencas nos parametros atmosféricos co-
mentados anteriormente na se¢ao:[p.1 Como a abundancia de oxigénio de Alonso-Santiago
et al. (2020) estd mais alta, o principal influenciador de tal discrepancia é provavelmente
a temperatura efetiva que determinaram; este parametro também esta mais alto o que

contribui para o aumento das larguras equivalentes do oxigénio (Nissen et al., 2014).
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Tabela 5.3 - Abundancia do Litio e dos elementos CNO.

Estrela A(Li)gr, A(Li)xgrn [C/Fe] [N/Fe] [O/Fe] '2C/'C
[C2714-34 +0.55 +0.83 +0.00 +0.25 +40.15 13
1C 2488-97 +0.81 +1.14 -0.27 4031 -0.17 32

NGC2548-1560  +0.50 +0.82 +0.01 +0.16 —-0.07 30
NGC 2215-26 +0.70 +0.79 —-0.03 +0.34 +0.01 10
NGC2335-4 +0.55 +0.73 +0.04 +0.28 —0.01 22
NGC 6664-52 —0.15 +0.21 —-0.40 +40.30 —-0.20 25
NGC 6664-53 —0.45 —0.09 —-0.20 +0.35 —0.15 26
NGC 6664-54 +0.75 +1.13 —0.07 +40.35 —-0.10 20
NGC 6694-14 +1.19 +1.51 +0.03 +0.40 +0.00 25
NGC6709-303 +1.05 +1.23 —-0.09 +40.38 —0.08 25
NGC 2287-21 +0.53 +0.92 —-0.30 +40.45 —-0.10 20
NGC 2287-97 +0.22 +0.48 —0.15 +40.40 —0.06 25
NGC 2287-107 +0.91 +1.11 +0.00 +40.35 +0.05 30
NGC 2925-92 +0.65 +0.83 —-0.20 4040 —0.18 23
NGC2972-14 —0.15 +0.22 —-0.25 4050 —-0.13 23

5.3.3 Sédio, Aluminio e Razao *C/*3C

Os envelopes convectivos das gigantes carregam registros das reagoes nucleares que
ocorreram em seus interiores ao longo das suas evolugoes até esta fase (Karakas & Lattan-
zio, 2014). Disso, tiramos a importancia do estudo de estrelas nessa fase de gingante. Os
elementos leves de nimero atomico (Z) impar sédio e aluminio sdo produzidos durante a
queima de carbono e neonio em estrelas de alta massa, M>10Mg,. O sédio também pode
ser gerado na fase de queima do hidrogénio em estrelas de massa intermediaria. Esses sao
ejetados (em maior parte) no meio interestelar durante eventos de supernovas do tipo II
nos estagios finais de sua evolugao.

Constatamos que os elementos sédio e aluminio dos objetos deste trabalho seguem as
tendéncias observadas das estrelas gigantes da literatura analisadas na Figura[5.2] Alonso-
Santiago et al. (2020) derivaram abundancias de sédio para as estrelas NGC 6664-52,
53, 54 obtendo os valores mostrados na Tabela5.2l As estrelas #52 e #53 entram em
acordo com o que medimos considerando as incertezas apresentadas por eles, porém, para
a estrela 54 observamos o comportamento do valor obtido pela referéncia na Figuralp.2]
onde observamos que o resultado de Alonso-Santiago et al. (2020) possui um grande

desvio dos obtidos da literatura para estrelas gigantes vermelhas com tal metalicidade.
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Discrepancias entre nossos resultados e o da tltima referéncia sao esperadas para a estrela
#54 visto que temos uma consideravel diferenca na temperatura efetiva de 462 K como
discutido na secaop.1]

Os valores da razao isotépica 2C/'3C em estrelas gigantes vermelhas sdo objetos de
estudos importantes por serem produtos da queima do hidrogénio. Esta razao isotopica
pode ser investigada na superficie das estrelas gracas aos processos de dragagem. Por isso,
essa razao isotépica também é frequentemente usada para sondar processos de mistura
extra nesses objetos como relata Takeda et al. (2019), que também encontram valores
maiores que os solares para a abundancia de nitrogénio em suas andlises de gigantes ver-
melhas, correspondendo ao que encontramos para o nitrogénio nos objetos deste trabalho
(ver Figura. Nossos valores para essa razao isotdpica sao mostrados na tltima coluna
da Tabela e no geral, sdo tipicos de primeira dragagem (Karakas & Lattanzio, 2014).
Apenas as estrelas IC2714-34 e NGC 2215-26 apresentam razao isotépica 2C/!3C mais
baixas que o esperado para gigantes, mas estao em acordo com previsoes que consideram
processos de mistura extra como, por exemplo, a mistura termohalina (Lagarde et al.,

2019).

5.3.4 FElementos do Processo-a e Pico do Ferro

A principal fonte de produgao dos elementos « (Si, Ca, Ti, Mg) sao as nucleossinteses
decorrentes das explosoes das supernovas do tipo II, que também sao responsaveis por
ejetar esse material no meio interestelar, assim como as supernovas tipo Ia que contribuem
em menor taxa (Chiappini et al., 1997).

Observagoes mostram que a maior parte dos elementos do processo-a sao encontrados
no halo da Galaxia, o que pode ser explicado pela grande taxa de supernovas do tipo II
nesse meio. Esse tipo de supernova também contribui em parte para os elementos do pico
do ferro (Cr, Ni) sendo sintetizados momentos antes de suas explosoes. Porém, a maioria
origina-se das supernovas do tipo Ia, uma vez que estrelas massivas acabam retendo muito
material do pico do ferro pela forga gravitacional do remanescente compacto (Burbidge et
al., 1957).

Os elementos o também seguem as tendéncias observadas da Figurafs.2] assim como os
elementos do pico do ferro (Cr e Ni). Podemos observar na Tabela que Alonso-Santiago

et al. (2020) também derivaram abundancias para os elementos Mg, Si, Ca, Ti e Ni para
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as estrelas NGC 6664-52, 53, 54. Para o objeto #54 temos uma discrepancia consideravel
para o Ca de 0.34dex e de0.40 dex para o Mg, que talvez seja esperado, visto que temos
divergéncias nos parametros atmosféricos como relatado anteriormente. Se compararmos
os valores obtidos por Alonso-Santiago et al. (2020) com os da literatura para esses tipos
de estrelas, por exemplo, pelos graficos da Figurap.2] observamos que alguns elementos
nao deveriam apresentar tais abundancias por conta da metalicidade da estrela, portanto,
os valores de abundancias para o Mg, Ca, Ti da #54 e para o silicio da #53, podem
estar sobrestimados, considerando o que a literatura apresentam para estrelas gigantes.
Os valores de abundancias do Mg e Ca para a estrela #53 estao em acordo com o que
determinamos, assim como o Ni da estrela #54. Os valores de abundancia do Si para a
estrela #54, Ti e Ni da estrela #53 estao de acordo considerando as incertezas apresentadas

por Alonso-Santiago et al. (2020).

5.3.5 Elementos do Processo-s e Processo-r

Os elementos sintetizados por captura lenta de néutrons, também chamados de ele-
mentos do processo-s (Y, Zr, La, Ce, Nd), sdo produzidos principalmente nos estégios de
pulsos térmicos na fase de AGB (Karakas & Lattanzio, 2014; Bisterzo et al., 2016). In-
vestigar o enriquecimento desses elementos em nossa amostra ¢ de extrema importancia
por serem produzidos em estagios evolutivos posteriores aos das estrelas estudadas neste
trabalho. Portanto, esses elementos pesados seriam produzidos pela companheira que teria
evoluido primeiro e cedido matéria para a estrela observada. Como pode ser observado na
Figuralb.2] nao encontramos enriquecimento significativo de elementos pesados em nossa
amostra. Assim, podemos dizer que os elementos do processo-s analisados neste trabalho
seguem as tendéncias das gigantes isoladas da literatura, apresentando apenas um pequeno
enriquecimento para algumas estrelas que pode ser devido a nuvem de gés que formou o
aglomerado estar ligeiramente enriquecida por esses elementos.

Van der Swaelmen et al. (2017) também determinaram abundéancias para os elementos
Y, La, Ce e Nd para a estrela NGC 2335-4. A média que encontraram para cada elemento
em notagao [X/Fe| ¢ apresentada na Tabela[p.2] A abundancia de niodimio que Van der
Swaelmen et al. (2017) encontraram nao possui dispersao, pois foi determinada com ape-
nas uma linha. Ha uma certa discrepancia com nossos resultados, mas, tais resultados

sao aceitaveis por conta das margens de erro apresentadas por eles. Nossas diferencas, em
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parte, sao provavelmente por Van der Swaelmen et al. (2017) terem fixado a velocidade
de microturbuléncia em & =1.50km/s, que difere da velocidade de microturbuléncia que
obtivemos por espectroscopia sendo de £ =2.25km/s, ou seja, temos uma diferenga signifi-
cativa de A £ =0.75km/s. Essas diferencas nas abundancias também sao influenciadas pela
diferenca na temperatura efetiva, mas, provavelmente o principal motivo da discrepancia
para nossos valores do Nd seja o nimero de linhas. Se colocarmos o valor que Van der
Swaelmen et al. (2017) obtiveram para o Nd no gréfico da Figura, veremos que o ponto
foge totalmente da tendéncia das gigantes isoladas da literatura.

Como pode ser observado na Tabela, Alonso-Santiago et al. (2020) também deriva-
ram a abundéncia de itrio para as estrelas NGC 6664-52, 53, 54. O valor para a estrela #52
estd em acordo e o da estrela #53 entra em acordo com o nosso considerando a margem de
incerteza. Como mencionado anteriormente, o valor do Y para a estrela #54 da referéncia
entra em desacordo com o esperado para uma estrela com tal metalicidade.

Também determinamos a abundancia do elemento eurépio para os objetos deste traba-
lho. Este elemento tem sua producao devida a intensos fluxos de néutrons nos chamados
processo-r (captura rdapida de néutrons; Bisterzo et al., 2016, 2017). Seus sitios astrofisicos
principais sdo as supernovas do tipo II e fus@o entre estrelas de néutrons (Surman et al.,
2008). As abundancias do eurépio seguem as tendéncias das estrelas isoladas como pode
ser observado na Figura[5.2] portanto, para esse elemento nao hé valores atipicos em nossa

amostra.

5.4 Parametros Orbitais

Investigamos as configuragoes orbitais das bindrias espectroscopicas deste trabalho em
busca de possiveis influéncias da dinamica do sistema nas rotagoes e abundancias. Para
isso, devemos compreender os efeitos que as forcas de maré causam nesses sistemas com
um componente evoluido.

De maneira distinta das estrelas isoladas, binarias podem sofrer influéncia em sua
dinamica por conta dos seus companheiros que podem influenciar processos de mistura
extra ou até mesmo gerar instabilidade no sistema. O momento angular de uma estrela
¢ influenciado pelos torques causados pelas forcas de maré, que também influenciard na

evolugao da rotagao estelar (Rieutord, 2003). Por isso, estrelas gigantes que participam de
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sistemas bindrios podem ser uma ferramenta no estudo da evolucao estelar (Mermilliod et
al., 2007).

Quando uma estrela sai da sequéncia principal esgotando o hidrogénio do nitcleo, esta
entra em contragao, e por conservagao do momento angular as camadas mais externas se
expandem e passam a girar mais lentamente (Beck et al., 2012). Assim, é de se esperar
que gigantes vermelhas apresentem baixa rotagao. Nossos valores para vseni geralmente
condizem com o esperado para estrelas gigantes do tipo espectral G e K (de Medeiros et al.,
1996) como sera discutido adiante. Apenas quatro objetos possuem rotagao pouco acima
do esperado.

A Tabela apresenta valores fornecidos por Mermilliod et al. (2007) para os periodos
orbitais e excentricidades de algumas estrelas. Zahn (1977) prevé que com um determinado
tempo as estrelas de sistemas bindrios com um componente evoluido vao sincronizar o
movimento rotacional com o movimento orbital devido a efeitos de maré, atingindo a
sincronizagao que ocorre apos a circularizagao do sistema.

Temos em nossa amostra duas estrelas que estao provavelmente sincronizadas e possuem
excentricidades iguais a zero, sao as estrelas NGC2335-4 e NGC2972-14 que possuem
vseni moderado préximo de 7.00km/s; o que pode estar indicando a sincronizagao do
sistema considerando o que foi explicado anteriormente sobre a conservagao do momento
orbital que tende a transferir momento angular orbital para momento angular rotacional.
De Medeiros et al. (2002) relata que gigantes do tipo espectral G e K que apresentam
velocidade de rotagao pouco elevada (> 6.40 km/s como serd discutido) podem ter atingido
a sincronizagao entre rotacao e movimentos orbitais, pois esse vsent incomum para essas
estrelas podem indicar que momento angular foi extraido do momento orbital do sistema.
Essas estrelas possuem periodo orbital pouco maiores que 300 dias, o que esta préximo
do esperado para sistemas que estao proximos de atingir a sincronizacao. De acordo com
Mermilliod & Mayor (1992), gigantes de sistemas bindrios vao atingir a sincronizagao
quando possuirem periodos menores que 250 dias, além de estarem circularizadas.

Na parte superior da Figura apresentamos nossas estrelas (em vermelho) com ex-
centricidade em funcao do periodo orbital, a linha tracejada horizontal representa o limite
da excentricidade para sistemas que provavelmente estao circularizados ou estao em pro-
cesso de circularizagao. Para a excentricidade assumimos e =0.1 como limite superior de

estrelas que podem estar tendendo a circularizagdo (Husnoo et al., 2012). Observa-se que
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Tabela 5.4 - Periodos orbitais (P) e excentricidades orbitais (e) fornecidos por Mermilliod et al. (2007)
para algumas estrelas de nossa amostra. Na ultima coluna apresentamos as velocidades de rotagao proje-

tada que determinamos.

Estrelas P e vsent
[dias] [km /]
1C2714-34 — — 213 +£0.12
1C 2488-97 — — 5.20 £ 0.26

NGC 2215-26 190.207  0.316 3.10 £ 0.17
NGC2287-21  1509.600 0.658 3.30 £ 0.20
NGC2287-97  461.070 0.680 3.83 £ 0.15
NGC2287-107 1212.600 0.575 4.00 £ 0.10
NGC2335-4 300.760  0.000 7.27 £ 0.23
NGC2548-1560 14624.000 0.413 3.37 £ 0.15
NGC 2925-92 619.270  0.330 3.03 £ 0.06
NGC2972-14 340.860  0.000 6.90 & 0.17
NGC 6664-52 — — 6.30 £ 0.15
NGC 6664-53 — — 4.10 £ 0.17
NGC 6664-54 739.290 0.310 5.27 £ 0.21
NGC6694-14  3880.000 0.700 7.53 £ 0.15
NGC6709-303  329.849 0.207 7.07 £ 0.12

duas estrelas estao abaixo desse limite e a direita da linha vertical que indica o periodo
maximo de 250 dias discutido anteriormente e representa o periodo limite esperado para
haver a sincronizac¢ao do sistema. No mesmo gréfico, além de nossas estrelas (vermelho),
também apresentamos as bindrias espectroscépicas com componentes evoluidos analisados
por De Medeiros et al. (2002). Na parte inferior da Figura comparamos nossas veloci-
dades de rotagao em funcao do periodo orbital com as mesmas estrelas do grafico acima
analisadas por De Medeiros et al. (2002) (cinza). Nesse caso a linha horizontal corres-
ponde aos maiores valores encontrados para gigantes em termos velocidade de rotacao,
obtidas no trabalho de de Medeiros et al. (1996) valendo 6.4km/s, ou seja, velocidades
acima desse valor nao sao tao comuns para gigantes. Observamos uma boa relagao entre as
distribuicoes de nossas estrelas com as da literatura e vemos que as estrelas abaixo de 250
dias possuem excentricidade tendendo a zero, e os objetos provavelmente circularizados
deste trabalho possuem periodo maior que esse valor.

A estrela NGC 6709-303 possui uma consideravel velocidade de rotacao vseni="7.1km/s

e nao esta circularizada, mas possui um baixo periodo orbital de 329.849 dias e excentri-
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Figura 5.4: Comparagao de excentricidade e velocidade de rotagao com o periodo orbital de nossas
estrelas (estrelas vermelhas) e as bindrias espectroscépicas de De Medeiros et al. (2002) (circulos cinzas).
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cidade de e=0.21. Considerando a discussao anterior, esses dados orbitais podem estar
indicando uma transferéncia de momento que esta levando o sistema a circularizacao e
sincronizagao.

Os valores para abundancia de Li mostram uma relacao com v sen s como mostrado na
Figura[5.5 onde comparamos nossos resultados com as gigantes isoladas de De Medeiros et
al. (2000). Eles também observam a mesma tendéncia onde os valores da A(Li) parecem
aumentar para os rotadores mais rapidos. Como haviamos discutido na se¢aol5.3.2], o objeto
NGC 6694-14 é uma gigante rica em litio, e possui uma velocidade de rotacao de 7.5km/s,
o que ¢ relativamente alto para esse tipo de estrela, porém, nao possui parametros orbitais
que indiquem processo de sincronizacao, pois possui uma grande orbita com periodo de
3880 dias. Investigamos possiveis explicacoes para esse alto teor de Li e para o alto vseni
por fatores da binaridade. De Medeiros et al. (2000) realizam um estudo nesse sentido, mas
nao encontram relacao entre o enriquecimento de Li e a binaridade do sistema. Contudo,
o que pode ter gerado essa alta velocidade de rotagao e, em simultaneo, explicar a alta
abundancia de Li? A resposta pode estar na acrecao de matéria provocada por um planeta
ou uma ana marrom que orbitavam a estrela e foram possivelmente acretados pelas camadas
expandidas da estrela evoluida, como mostra Siess & Livio (1999) para gigantes vermelhas.
Esse processo pode depositar momento angular na gigante, isso explicaria a alta velocidade
de rotacao, e o depdsito de matéria na base do envelope convectivo pode gerar mecanismos
extras de mistura em que material do fundo do envelope convectivo pode ser conduzido
até o topo da camada de queima de hidrogénio (onde ocorre o ciclo CNO). Nesse processo,

Li pode ser sintetizado e levado até a superficie da estrela pelos processos de convecgao

(Siess & Livio, 1999).

5.5  Yellow Stragglers (YS)

Neste trabalho, analisamos uma amostra de seis estrelas candidatas a YS de natu-
reza descrita anteriormente na secgao|l.3] e representadas em amarelo no diagrama cor-
magnitude da Figura[5.6] Analisando seus espectros identificamos contaminagoes carac-
teristicas de uma estrela do tipo espectral A. Na Figura5.7] comparamos as regices do Ha
para a bindria espectroscépica IC 2488-97 e as YS analisadas neste trabalho. E possivel

observar que a linha da IC 2488-97 possui asas mais préximas do continuo se comparada
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Figura 5.5: Abundéncias de litio em relagdo ao vseni de nossas estrelas (estrelas vermelhas) com as
gigantes isoladas de De Medeiros et al. (2000) (circulos cinza). Estrelas acima da linha tracejada possuem

A(Li) > 1.5dex e sao classificadas com ricas em litio (Brown et al,. 1989).

com as outras estrelas da figura, que possuem maiores alargamentos nas asas do Ha. Esses
alargamentos sugerem que os espectros das gigantes estao contaminados por uma estrela
que possui forte linha de Ha (no caso, a estrela secundaria do sistema). Na F igura
sobrepomos o espectro da estrela HD 6581(E| do tipo espectral A (vermelho) sobre os es-
pectros das estrelas gigantes vermelhas (cinza) na regiao espectral entre 3750 A e 4000 A,
onde estao localizadas algumas linhas de absorcoes da série de Balmer. E possivel observar
a semelhanca das linhas de absorcao entre os dois espectros, o que é um indicativo do tipo
espectral da companheira que esta contaminando o espectro da gigante observada.

Portanto, observamos evidéncias de contaminagao nos espectros das estrelas candidatas
a YS nas linhas de Ha e na regido entre 3750 A e 4000 A, indicando que a estrela secundéria
do sistema é provavelmente do tipo A, pois esse tipo espectral apresenta linhas de absorgoes
mais intensas se tratando do hidrogeénio. Esses objetos também estao localizados na regiao
de gap do diagrama cor-magnitude (Colour Magnitude Diagram: CMD) como mostra a
Figural[5.6]

A regido espectral entre 3750 A e 4000 A da estrela NGC 5822-276 estd altamente rui-
dosa (Figura, o que pode gerar duvidas sobre a contaminacao em seu espectro, mas

essa contaminacao é mais evidente na linha do Ha (Figura. As candidatas a YS

Lo espectro da  HD65810 foi obtido a  partir da  biblioteca  ESO em
https://www.eso.org/sci/observing/tools/uvespop/field-stars-uptonow.html
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Figura 5.6: Diagramas cor-magnitude das gigantes vermelhas (estrelas vermelhas) e Yellow Stragglers
(estrelas amarelas) deste trabalho utilizando os dados de Cantat-Gaudin et al. (2020). As isécronas foram
obtidas através do PARSEC (Bressan et al., 2012) utilizando os dados dos aglomerados também fornecidos
por Cantat-Gaudin et al. (2020).
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com as asas mais alargadas. A linha cinza representa o continuo dessa regiao.
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deste trabalho nao estao apresentando luminosidade maior que o ramo das subgigantes,
com excecao da NGC 3033-19 que mesmo possuindo baixo RUWE, Cantat-Gaudin et al.
(2020) nao conseguiram atribuir probabilidade de pertinéncia para esse objeto em seu
trabalho de adesao de membros, portanto, esta estrela possivelmente nao é membro do
aglomerado. A estrela NGC 2925-108 provavelmente também nao é membro a julgar sua
posi¢ao no CMD e por Cantat-Gaudin et al. (2020) ndo terem atribuido probabilidade.
Porém, este objeto possui alto RUWE (>1.4) que gera duvidas quanto a confiabilidade
do resultado de pertinéncia. Nesse sentido, consultamos o catalogo da tltima referéncia e
observamos que as componentes de movimento préprio e paralaxe do aglomerado diferem
consideravelmente dos apresentados pela estrela, confirmando a nao pertinéncia do objeto
ao aglomerado. Analisando a Tabela[5.1| observa-se que apenas a estrela NGC 2287-102 se-
ria membro do aglomerado com probabilidade de 90% e com baixo RUWE, indicando que
a binaridade do sistema nao interferiu nas medidas astrométricas (Jorissen, 2019). O ob-
jeto NGC 2548-1260 nao seria membro com probabilidade de apenas 30%, mas esse objeto
possui o parametro RUWE de 1.65, logo essa probabilidade pode nao ser muito precisa.
Cantat-Gaudin et al. (2020) nao fornece probabilidades para as estrelas NGC 5822-276
e NGC2548-1296, mas os valores de RUWE apresentados na Tabelas.]] indicam que as
medidas astrométricas dessas estrelas foram afetadas pelo companheiro do sistema binario.

Balaguer-Nunez et al. (2005) confirmaram as posi¢oes peculiares das estrelas NGC 2548-
1260, 1296 no diagrama cor-magnitude (b-y) vs V, e Reddy et al. (2016) também se depa-
raram com a mesma peculiaridade para estrela NGC 2548-1296 no diagrama (B-V) vs V.
Ebbighausen (1939) alerta sobre a possibilidade de um espectro composto por dois objetos
do tipo espectral A e G analisando a magnitude aparente da estrela NGC 2548-1260. Sales
Silva et al. (2014) apontam a estrela NGC 5822-276 como uma provavel YS e determi-
nam que a mesma ocupa a posicao onde sao encontradas as YS no CMD. Sales Silva e
seus colaboradores determinaram parametros atmosféricos por espectroscopia para algu-
mas candidatas a YS, mas perceberam que os parametros encontrados nao correspondem
a suas posicoes no CMD, concluindo que os parametros atmosféricos determinados nao sao
confidveis e que as estrelas YS investigadas apresentam um “velamento” no espectro cau-
sado pela companheira, resultando em um continuo adicional sobre o espectro da gigante
provocando uma diminuicao nas larguras equivalentes das linhas espectrais.

As investigagoes abordadas nesta se¢ao indicam que as posigoes peculiares das YS no
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60 Capitulo 5. Resultados e Discussao

CMD sao um efeito da sobreposicao dos espectros entre uma estrela fria e sua companheira
quente. Isso mudaria a cor da estrela observada fazendo com que a mesma passe a ocupar
tal posigao no CMD. Esse fenomeno ja havia sido proposto por Mermilliod et al. (2007) que
comenta sobre a possibilidade de uma combinacao de cores em sistemas binarios compostos
por uma estrela gigante vermelha e um companheiro da sequéncia principal (mais azul).
Portanto, este estudo mostra que esses objetos ou pelo menos uma parte deles nao sao BS
evoluidas como outras referéncias apontam (Landsman et al., 1997; Jorissen, 2019; Rain et
al., 2021), o que também poderia explicar o motivo das candidatas a YS desse trabalho (que
realmente pertencem aos aglomerados) ndo estarem apresentando magnitudes menores que
o ramo das subgigantes, pois a estrela secundaria pode ter uma contribuicao infima para
a magnitude do sistema uma vez que a estrela gigante ¢ bem mais luminosa que a estrela

do tipo A.
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Conclusoes e Perspectivas

Neste trabalho, analisamos por espectroscopia em alta resolu¢ao um conjunto de abun-
dancias quimicas para uma amostra de estrelas gigantes vermelhas binarias espectroscopicas
pertencentes a aglomerados abertos. Determinamos parametros atmosféricos e abundancias
quimicas a partir das técnicas de larguras equivalentes e sintese espectral. Nossos resulta-
dos para parametros atmosféricos estao entre 4030 < T.g <5050 K, 0.60 < log g < 2.40 dex,
—0.31 < [Fe/H] <+0.31dex e 1.14 < ¢ <2.49km/s, indicando que as estrelas deste tra-
balho sao objetos evoluidos com tipo espectral semelhante. Comparamos os parametros
Teg e log g espectroscépicos com fotométricos e obtivemos uma boa concordancia nos re-
sultados obtidos por cada método; algumas divergéncias podem ser devidas a objetos nao
pertencentes ao aglomerado ou valores sobrestimados em extingao, magnitudes e distancia.
Também observamos que o parametro RUWE tem valor significativo (>1.4) para a mai-
oria dos objetos que apresentam essas diferencas. Portanto, tal parametro pode indicar
influéncia da binaridade nas medidas astrométricas e fotométricas.

Nossos resultados mostram que as abundancias quimicas das estrelas deste trabalho
seguem o padrao quimico esperado para estrelas isoladas do disco Galéctico, portanto,
nao apresentam peculiaridades quimicas por conta da natureza bindria (NGC 6694-14 é a
unica excecao e serd descrita adiante). Nossos resultados para carbono e nitrogénio estao
em acordo com o esperado para estrelas que passaram pelo processo de primeira draga-
gem. Nao encontramos vestigios de enriquecimento quimico consideravel nos elementos do
processo-s. Portanto, nao temos indicios de possiveis transferéncias de massa nas estrelas
analisadas. Algumas estrelas que apresentam um leve enriquecimento nesses elementos
pesados podem indicar que a nuvem de gas que formou o aglomerado pertencia a um meio

interestelar enriquecido por geracoes estelares anteriores.
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Os objetos #52, #53 e #54 provavelmente nao pertencem ao aglomerado NGC 6664.
Em trabalhos futuros, podemos fazer uma anédlise quimica de objetos pertencentes a esse
aglomerado e verificar se as estrelas tratadas nessa pesquisa podem ser antigas membros
dissolvidos do aglomerado com base na composicao quimica, pois usando dados do aglo-
merado encontramos boa concordancia entre a temperatura efetiva e gravidade superficial
fotométricas e espectroscopicas para os objetos 52, 53 e 54.

Os resultados de velocidades de rotagao projetada estao dentro do esperado para essa
classe de estrelas para a maioria da amostra. Os objetos NGC2335-4, NGC 6694-14,
NGC6709-303 e NGC 2972-14 apresentam rotacoes anomalas, e um estudo de parametros
orbitais mostrou que os objetos NGC 2335-4 e NGC 2972-14 sao sistemas provavelmente
sincronizados e a NGC 6709-303 pode estar num sistema em processo de sincronizacao.
Isso explicaria as rotagoes elevadas desses objetos.

Descobrimos uma nova gigante rica em litio. Nossas investigagoes mostram que a estrela
NGC 6694-14 nao apresenta indicios de sincronizacao mas possui relativa alta rotacao e alta
abundancia de litio, o que nao é esperado para estrelas evoluidas. Uma possivel explicacao
para esses resultados seria a acrecao de planeta ou ana marrom, como aponta Siess & Livio
(1999).

As estrelas NGC 2287-102, NGC 2548-1260, NGC 2548-1296, NGC 2925-108, NGC 5822-
276 e NGC 3033-19 foram investigadas como possiveis YS. Esses sao objetos pouco estu-
dados na literatura e estao localizados no gap do CMD. Investigamos algumas regioes
dos espectros desses objetos e identificamos vestigios de contaminacao pela companheira
que é uma estrela do tipo espectral A. Portanto, ndo podemos confiar nos resultados de
parametros atmosféricos desses objetos e, por isso também nao derivamos abundancias
quimicas para as candidatas a YS. Cantat-Gaudin et al. (2020) determinaram probabili-
dade de pertinéncia ao aglomerado de 90% para o objeto NGC 2287-102, e as investigacoes
desse trabalho indicam que tal objeto apresenta contaminacao no espectro, apontando que
essa estrela realmente é uma YS. A estrela NGC 2548-1260 possui baixa probabilidade de
pertinéncia e a ultima referéncia nao indica probabilidades para as outras possiveis YS.
Mas o valor do parametro RUWE para a maioria dessas estrelas indicam que a binari-
dade interfere nas medidas astrométricas, deixando duvidas em relacao a confiabilidade
desses resultados, com excecao das estrelas NGC 2287-102 e NGC 3033-19. Pela posicao
da NGC3033-19 no CMD e por Cantat-Gaudin et al. (2020) nado terem determinado
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sua probabilidade de pertencer ao aglomerado, essa estrela certamente nao é membro do
NGC 3033. Assim, mesmo apresentando contaminacao no espectro pela companheira, essa
estrela nao poderia ser classificada como YS. O mesmo pode ser dito para a NGC 2925-108.
O objeto NGC 2548-1296 apresenta contaminacao no espectro e esta localizada no gap do
CMD, mas devido ao alto valor do parametro RUWE é duvidoso a pertinéncia ou nao
desse objeto ao aglomerado.

Nossa investigacao ressalta a importancia de uma andlise de adesao de membros para
verificar se a estrela candidata a Y'S ou até mesmo BS realmente pertence ao aglomerado,
e se os resultados de adesao de membros é confiavel, uma vez que os sistemas binarios
podem interferir nas medidas astrométricas. As YS vém sendo tratadas na literatura
como possiveis BS evoluidas, mas observamos que esses objetos sao uma consequéncia da
binaridade que pode causar um efeito de “soma de cores” entre uma gigante vermelha e
uma estrela quente do tipo espectral A, colocando o sistema na regiao de gap do CMD.

Também pretendemos fazer um trabalho completo sobre adesao de membros para todos
os objetos desta pesquisa incluindo limites proprios para magnitudes, espaco astrométrico,
paralaxes e componentes de movimento préprio. Além disso, é possivel estender o trabalho
de analise de membros para as outras binarias espectroscépicas investigadas pelo grupo de

pesquisa.
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Apéndice A

Listas de Linhas

Linhas utilizadas para determinacao das abundancias quimicas deste trabalho. Nas
tabelas, as letras correspondem a cada estrela da seguinte forma, A: IC 2714-34, B: IC
2488-97, C: NGC2215-26, D1: NGC2287-21, D2: NGC2287-97, D3: NGC 2287-107, E:
NGC2335-4, F: NGC 2548-1560, G1: NGC 6664-52, G2: NGC 6664-53, G3: NGC 6664-54,
H: NGC6694-14, I: NGC6709-303, J: NGC 2925-92, K: NGC2972-14.
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Apéndice A. Listas de Linhas

Tabela A.1 - Larguras equivalentes das linhas de Fel e Fell.

Elem. A(A) x(eV) loggf A B C DI D2 D3 E F
Fer 4988.950 4.154 —0.790 - - 104 - — - — -
5002.793 3.396 —1.440 -~ - 102 159 - 130 - -
5012.793 4.283 —1.640 - - — - - 8 - -
5014.943 3.943 —0270 - - 134 - - 156 - -
5031.915 4.371 —1.520 67 — 48 94 - - 71 -
5044.211 2.851 —2.040 - - 107 - -~ - - -
5133.689 4.178 +0.201 - - 152 - - - - -
5159.058 4.283 —0.650 - - — - 109 - - -
5242.491 3.634 —0.970 126 — 120 - 133 — — 130
5253.030 2.278 —3.790 84 95 56 125 8 - - 93
5288.525 3.694 —1510 - - 96 - 105 106 - -
5302.307 3.283 —0.740 - - 143 - - - - -
5307.361 1.608 —2.970 - - 144 - - - - -
5315.051 4.371 —1.400 65 - 65 ~— 72— - -
5321.108 4.434 —1.190 69 87 63 ~— 81 80 87 82
5322.041 2279 —2.840 ~— 145 100 - 137 135 — 136
5364.871 4.445 +0.203 ~— — 129 — 157 157 - -
5367.467 4.415 +0.439 - - 142 — 158 160 - -
5373.709 4.473 —0.710 92 109 82 121 102 95 119 97
5389.479 4.415 —0.250 109 — — 144 123 121 - 121
5410.910 4.473 +0.400 - - -~ — 154 - - -
5417.033 4.415 —1.530 60 76 56 78 78 78 71 75
5441.339 4.312 —1580 64 8 -~ 91 70 66 75 78
5445.042 4.386 +0.041 - — 136 — 151 149 - -
5522.447 4209 —1.400 73 8 68 ~ 81 82 106 78
5560.212 4.434 —1.040 77 90 75 — 86 89 98 84
5576.089 3.430 —0.850 — - 143 - - - - -
5584.765 3.573 -2.170 - - 62 - 88 8 - -
5624.022 4.38 —1.330 - — 75 8 90 - 92 -
5633.947 4.991 —0.120 88 107 90 114 105 109 108 98
5635.823 4.256 —1.740 60 76 55 87 69 70 66 75
5638.262 4.220 —0.720 106 130 105 143 119 124 - 121
5686.530 4.548 —0.450 - - 94 - - - - -
5691.497 4301 —1370 70 91 70 - -~ -~ 95 85
5705.465 4.301 —1.360 73 90 71 93 — 80 85 78
5717.833 4.284 —0979 - - 88 - 116 117 - -
5731.762 4.256 —1.150 85 — 85 120 ~— 101 110 105
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Tabela A.2 - Continuagao da Tabela

Elem. A(A) x(eV) loggf A B C DI D2 D3 E F
Fer 5775.080 4.220 —1.300 - — 8 116 - — 114 -
5806.725 4.607 —0.900 78 100 81 -~ 97 90 104 95
5814.808 4.283 —1.820 49 64 — 100 55 55 46 60
5848.129 4.607 —0.900 8 - - 106 - - - -
5852.219 4.548 —1180 -~ - - — — 92 8 -
5883.817 3.960 —1.210 - - 92 — 122 106 — -
5902.473 4.593 —1.750 36 - 26 - - - -~ 43
6024.058 4.548 —0.060 128 ~— 128 — 134 - - -
6027.051 4.076 —1.090 94 120 93 123 110 110 — 106
6056.005 4.733 —0.400 92 113 97 110 100 105 117 -
6079.009 4.652 —0.970 67 92 70 89 87 80 93 81
6082.711 2.223 —3.580 ~— 118 - — — — 109 -
6093.644 4.607 —1.350 50 74 54 — 60 70 64 65
6096.665 3.984 —1.780 70 85 69 90 78 8 79 85
6098.244 4.558 —1.800 45 64 — - — - 41 —
6120.248 0.910 —5.950 75 — — 124 61 60 48 82
6151.618 2.176 —3.290 118 133 91 - 121 130 — 130
6157.728 4.076 —1.110 - - 97 — - - - -
6165.360 4.142 —1470 77 98 71 97 8 90 100 92
6173.336 2223 -2.8%0 -~ - 114 - - - - -
6187.990 3.943 —1570 87 — 74 113 102 96 105
6200.313 2.605 —2.440 - - 114 — 146 147 - -
6213.430 2223 -2480 - - 131 - - - - -
6240.646 2.223 —3.390 - - 93 — 126 122 — -
6311.500 2.830 —-323% - - - - 8 - - -
6322.686 2.588 —2430 - - - - 150 - - -
6380.743 4.186 —1320 8 - - - - 105 - -
6392.539 2.280 —4.030 88 -~ 47 -~ 8 79 62 93
6411.649 3.653 —0.660 - -~ 148 — - - -
6419.950 4.733 —0.090 - - 107 - - — — -
6436.407 4.190 —2460 - 56 -~ -~ 44 45 38 -
6498.939 0.958 —4.700 - - 104 - - - - -
6551.678 0.990 —5790 - - — — —  — 69 -
6574.228 0.990 —5.020 134 — 8 — 129 130 - -
6597.561 4.795 —0.920 63 81 68 80 81 79 85 80
6608.026 2.280 —4.030 - 95 53 — 87 8 70 -
6609.110 2.559 -2.690 - - 113 - - - - -
6646.932 2.610 —3.990 62 — 38 106 70 72 58 -
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Tabela A.3 - Continuagao da Tabela

Elem. A(A) x(eV) loggf A B C DI D2 D3 E F
Fel 6653.853 4.140 —2520 31 - - 50 37 - — -
6699.142 4.590 —2.190 21 35 ~— 40 32 30 - -
6703.567 2.760 —3.160 97 — — 141 115 112 106 -
6704.481 4.220 —2.660 —~ 30 20 33 22 25 21 28
6739.522 1.560 —4.950 81 96 43 117 46 45 49 48
6725.357 4.103 —2300 - -~ - — - — 46 -
6726.666 4.607 —1170 - - - - - - 82 -
6739.522 1.560 —4.950 - - -~ - 74 72 - 91
6745.956 4.070 —2.770 —~ -~ — 30 25 27 -~ -
6750.153 2424 —2.620 145 — 124 - 160 - - —
6752.707 4.638 —-1200 - - 64 ~— - 8 - -
6783.704 2.590 -3980 - - - - - 8 - -
6793.259 4.070 —2470 — — — 64 40 45 — -
6806.845 2.730 —3.210 - - 72— 103 107 107 -
6810.263 4.607 —0.990 ~ 98 — 101 88 87 92
6820.372 4.638 —1.170 - 89 — 102 83 8 86 -
6851.635 1.610 —5320 - — 28 — — — - -
6858.150 4.607 —0.930 75 - - - 81 91 94 -
7130.922 4217 —0.700 - - 121 - — 151 — -
7132.986 4.076 —1.610 — 105 68 ~ -~ 84 99 -
7421.558 4.638 —1.800 - — 31 46 — 41 42 -
7547.896 5.099 —1.100 35 <~ 34 — 45 48 47
7723208 2279 —3.620 -~ — 89 — 125 117 120 -~
Ferr 4491407 2855 —-2.590 - -~ 106 - 120 121 - -
4508.288 2.855 —2.310 - - 123 126 130 - - —
4620.520 2.844 —-3.230 - - 8 -~ 93 91 - -
4993.347 2.807 —3.670 62 68 66 T2 — T3 — 64
5132.657 2.807 —4.000 43 - - - 51 50 93 -
5197.559 3.230 —-2.250 - - - - - 128 — -
5234.619 3.221 —2.240 87 123 104 114 120 123 — —
5264.812 3230 -3.130 - - 66 - 71 - — -
5284.098 2.891 -3.010 8 - 98 — - - - -
5325.559 3.221 -3.170 41 - - - 70 70 - -
5414.046 3.221 —3.620 33 55 56 — 51 51 84 48
5425.247 3199 —3210 45 72 68 - 77 70 111 61
5534.834 3.245 —2770 - - 99 - - — -
5991.368 3.153 —3.560 43 68 — 55 65 63 103 55
6084.099 3.199 —3.800 28 — 47 47 - 52 78 48
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Tabela A.4 - Continuagao da Tabela

Elem. A(A) x(eV) loggf A B C DI D2 D3 E F
Ferr 6149.246 3.889 —2.720 32 61 62 50 55 60 — 56
6247.545 3.891 —2.340 47 — 85 52 72 T4 — 65
6369.462 2.891 —4.110 - - 45 - — - -
6416.921 3.891 —2.680 - 64 59 ~— 53 68 104 63
6432.682 2.891 —3.580 45 73 74 57 75 75 — 68
6456.383 3.904 —2.050 57 - 89 67 93 -~ - -
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Tabela A.5 - Continuagao da Tabela

Elem. A(A) x(eV) loggf G1 G2 G3 H 1 J K

Fer 5002.793 3.39% -1440 - - - - - 105 -
5012.793 4.283 -1640 - - - - - 75 —
5014.943 3.943 -0270 - - - - — 143 -
5031.915 4.371 —-1.520 - - - - = 67 -
5044.211 2851 -2040 - - - - - 118 -
5074.748 4.220 -0.160 - - - - - 156 —
5242.491 3.634 -0970 - - - — — 120 ~—
5253.030 2.278 -3.790 - - - - 8 - -
5288.525 3.694 -1510 - - -  — - 97T -
5315.0561 4.371 -1.400 - - 100 - 91 - 116
5321.108 4.434 -1.190 102 104 - - — — -
b322.041 2279 -2840 - - - - - 119 -
5364.871 4.445 +0230 - - - - - 142 -
5367.467 4415 +0439 - - - - - 150 -~
5373.709 4473 -0.710 - 111 - 105 109 98 133
5389.479 4415 -020 - - - - - 121 -
5417.033 4415 —-1530 &8 8 -~ 78 66 72 85
5441.339 4.312 —-1.580 90 85 93 82 72 62 100
5445.042 438 +0.041 - - - - - 139 -
5522.447 4209 -1400 - - - - 8 8 111
5560.212 4434 —-1.040 109 98 94 &1 90 -~ -~
5563.600 4.191 -0840 - - - - - 98 -
59584.765 3.573 -2.170 - 103 - - - 8T -
5624.022 438 -1330 - - - - 97 — -
5633.947 4991 -—-0.120 - 112 113 106 106 101 138
5635.823 4.256 —-1.740 - 80 97 69 75 68 93
5638.262 4.220 -0.720 - - - 125 122 114 -~
5691.497 4301 -1370 - - 95 - - - 123
5705.465 4.301 -1360 - - 90 - - — 103
5731.762 4.256 —-1.10 - 113 - - — 101 120
5775.080 4.220 -1.300 - 116 - - - - -
5806.725 4.607 —-0.900 112 - 105 88 97 91 106
5814.808 4.283 —-1.820 -~ 72 - 60 55 55 75
o848.129 4.607 -0.900 118 - - 97 & - -
5852.219 4548 -1180 - - - - 8 - -
5883.817 3960 -1210 - - - - — 115 ~—
5934.655 3.928 -1.020 - - - - 128 109 -

6024.058 4.548 -0.060 - - - - - 133 ~
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Tabela A.6 - Continuagao da Tabela

Elem. A(A)  x(eV) loggf G1 G2 G3 H I J K

Fer 6027.051 4.076 -1.090 - - 129 115 112 100 149
6056.005 4.733 —0.400 128 113 114 112 109 106 133
6079.009 4.652 —-0.970 107 91 90 92 89 80 125

6093.644 4.60v -130 - 70 - - - 7 80
6096.665 3.984 —-1.780 - 93 93 - - 75 100
6098.244 4.558 —-1.800 - 66 - - - - -
6120.248 0910 -5.950 - 108 127 - - 55 127
6151.618 2.176 -3.290 - - - - 124 112 -
6165.360 4.142 —-1.470 123 100 111 101 95 &7 127
6173.336 2.223 -280 - - - - - 130 -
6187.990 3.943 -—-1.570 118 116 112 104 100 93 -
6200.313 2.605 -2.440 - - - - - 130 -~
6213.430 2.223 -2480 - - - - - 147 -
6322.686 2.588 -—-2430 - - - - - 135 -
6380.743 4.186 -1320 - - - - 114 — —
6392.539 2280 -4030 - - - - - 73 -~
6419.950 4.733 -0.090 - - - - - 123 ~
6436.407 4.190 -2.460 60 57 - - - - -
6574.228 0990 -5020 - - - - - 115 -~
6591.313 4.590 -2.070 - - - - - 38 -~
6597.561 4.795 —-0.920 95 & 90 -~ 80 75 102
6608.026 2.280 —-4.030 124 - - - 8 &7 —
6646.932 2.610 -3.990 105 97 - -  — - -
6653.853 4.140 -2520 - - - - — — 61
6699.142 4590 -2.190 40 43 45 - - - 48
6704.481 4.220 -2.660 - 38 38 27 - 33 -~
6713.745 4.790 —-1.600 63 -~ 49 48 49 55 -~
6725.357 4.103 -2300 - - - 56 - — 58
6726.666 4.607v -1.170 104 - - 91 - - -
6739.522 1560 -490 - - - - 69 68 -
6745.956 4.070 -2.770 - 31 35 - 21 38 33
6806.845 2.730 -3.210 - - - - 112 93 -
6810.263 4.607 —-0.990 - 104 107 - 92 88 125
6820.372 4.638 —-1.170 106 -~ 100 — 88 83 124
6851.635 1610 -5320 - - — 69 64 — 113
6858.150 4.607 -0930 - - - - 91 & -
713298 4.076 -1610 - - - - - 79 -

7421.558 4.638 -1800 - - - - - 43 —
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Tabela A.7 - Continuagao da Tabela

Elem. A(A)  x(eV) loggf G1 G2 G3 H I J K
Ferr  4491.407 2855 —-2590 - — — - — 102 -~
4993.347 2.807 —-3.670 - 64 60 - -~ — -
4508.288 2.855 —-2310 - -~ - - — 110 -
4993.347 2.807 -3.670 - - - — - 65 106
5234.619 3.221 —2.240 - 109 97 - — 112 -~
5264.812 3230 -3.130 - - 56 - - 65 -
5325.559 3.221 —3.170 - -~ 55 70 -~ 63 89
5414.046 3.221 —3.620 75 48 — 58 57 55 79
5425.247 3.199 —3.210 89 65 59 75 84 62 100
5991.368 3.153 —3.560 87 ~ — 66 75 64 -
6084.099 3.199 —3.800 65 -~ -~ — 58 48 -
6149.246 3.889 —2.720 77 - -~ — T4 55 68
6247.545 3.891 —-2340 - 62 - - - 75 -
6416.921 3.891 —2.680 81 - - 60 77 59 87
6432.682 2.891 —3.580 98 61 56 73 82 73 90
6456.383 3.904 —2.050 - 75 - - - -
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Tabela A.8 - Larguras equivalentes das linhas de outras espécies estudadas neste trabalho.

Elem. A(A) x(eV) loggf Ref. A B C DI D2 D3 E
Nar 4751.820 2.100 —2.095 R03 — 64 127 92 50 51 —
6154.220 2.100 —1.560 P01 88 115 74 142 96 99 82
6160.750 2.100 —1.260 RO0O3 104 131 91 157 123 116 112
Mgt 4730.040 4.340 —2.389 RO03 101 102 100 117 110 106 111
5711.100 4.340 —1.750 R99 136 145 127 169 148 142 157
8712.690 5.930 -1.260 W69 — — — 84 — — —
8717.833 5910 —0.969 W69 — 98 — 102 99 96 —
8736.040 5.940 —0.340 W69 — — 137 136 — 96 —
Alt  6696.032 3.140 —1.481 M94 83 101 56 118 82 80 80
6698.670 3.140 —1.630 R03 60 78 40 97 64 59 60
7835320 4.040 —0.580 R03 68 8 58 94 — — —
7836.130 4.020 —0.400 RO3 79 — 67 107 91 — 78
8772.880 4.020 —0.250 RO3 — — — — — 102 —
8773.910 4.020 -0.070 RO3 — — — — — 111 —
Sit  5793.080 4.930 —2.059 R03 56 81 62 73 80 76 85
6125.030 5.610 —1.540 E93 — 60 45 — 58 52 67
6131.577 5.620 —1.685 E93 — — — 32 44 43 —
6145.020 5.610 —1.430 E93 37 — 44 45 54 53 69
6155.140 5.620 —0.770 E93 80 104 100 93 100 100 121
7800.000 6.180 -0.720 E93 — — — — — — T8
Car 5581.797 2520 —0.669 M02 146 152 — — 145 144 —
5867.572 2.930 —1.609 MO02 67 — 44 86 60 61 53
6161.300 2.520 —1.270 E93 124 141 84 — — 125 130
6166.440 2.520 —1.140 RO03 122 139 96 153 121 119 125
6169.040 2.520 —0.799 R03 138 — 126 — 142 144 —
6169.560 2.530 —0.480 R03 — — 143 — 149 — —
6455.600 2.510 —1.289 R03 110 134 87 455 — — 122
6471.660 2.510 —0.690 SM96 148 — 122 — 147 — —
6499.654 2.520 —0.809 MO02 145 — 121 — — — —
Tit  4562.640 0.020 —2.659 Mo02 — 115 — — — — —
4617.280 1.750 —0.389 M0O2 — 141 — — — — —
4758120 2.250 —0.419 MO02 106 112 75 141 100 92 95
4759.280 2.250 —0.510 MO02 113 119 78 154 103 96 100
4820.410 1.500 —0.440 M02 — — — — — — 112
5022.870 0.830 —0.429 M02 — — 125 — 154 — —
5039.960 0.020 —1.130 M02 — — 125 — — — —
5087.060 1.430 —0.840 E93 — — 76 — 104 — —
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Tabela A.9 - Continuagao da Tabela

Elem. A(A) x(eV) loggf Ref. A B C DI D2 D3 E
5113.450 1.440 —0.880 E93 — — — — 93 —
5147.480 0.000 —2.010 M02 — — — — 147 127 —
5152.190 0.020 —2.019 M0O2 — — — — — 118 —
5210.390 0.050 —0.879 M02 — — 150 — — — —
5295.780 1.050 —1.631 M02 — — 55 137 — — —
5866.460 1.070 —0.838 E93 — — 97 — — 135 125
5295.780 1.050 —1.631 M02 100 — — — — — —
6091.180 2.270 —0.369 R03 85 99 46 130 70 68 56
6126.220 1.050 —1.369 R03 125 133 65 — — 103 97
6258.110 1.440 —0.359 M02 — — 100 — — 126 127

Cr1  4789.340 2.543 —0.330 M02 — — — — — 130 —
4790.340 2.544 —1.480 M02 — — — 98 — 60 64
4814.280 3.086 —1.220 M02 60 — — 86 58 — —
4836.870 3.103 —1.090 M0O2 — — — — 61 — —
4870.800 3.078 —0.010 M02 — — 8 — 109 — 110
4887.680 2.543 —2.071 M02 — 40 — — — — —
4936.340 3.112 —0.250 M02 87 111 — 123 93 93 —
4953.710 3.120 —1.480 M02 31 38 — 49 30 — —
5065.920 2.707 —1.381 M02 — — 51 — — — 58
5067.720 2.708 —1.070 M02 — — 58 — 90 90 71
5110.750 2.708 —1.321 M0O2 — — — — — T2 —
5113.120 2.709 —1.480 M02 — — 41 — — — —
5144.660 2.709 —1.371 M02 8 8 — — — 73 —
5220.910 3.384 —0.890 M02 — — — — — — 42
5238.960 2.708 —1.270 M02 70 75 — — — — —
5243.360 3.394 —0.580 M02 73 — — — — —
5287.200 3.437 —0.870 M02 49 51 — — — — —
5300.740 0.982 —2.000 G88 147 — — — — — —
5312.870 3.448 —0.550 M02 57 — — — — — —
5318.810 3.437 —0.670 M02 48 — — — — —
5628.620 3.420 —0.740 M0O2 46 — — — — — —
5664.040 3.434 —0.710 M02 66 76 45 — 64 — 52
5702.320 3.448 —0.670 M02 — — 45 — — 65 51
5712.750 3.010 —1.030 M0O2 — — — — 70 62 —
5719.810 3.012 —1.580 M02 33 53 — — 30 30 —
5781.160 3.010 —1.000 M0O2 — — — 102 — — —
5787.040 3.012 —1551 G&8 — — — — — 39 —
5788.390 3.012 —1.491 M02 — 50 — — — 32 —
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Tabela A.10 - Continuagao da Tabela

Elem. A(A) x(eV) loggf Ref. A~ B C DI D2 D3 E
5838.650 3.010 —1.821 M0O2 — — — 59 — —
5844.590 3.012 —1.772 M02 30 — — 60 — 95 —
5876.540 3.009 —2.051 M02 — — — 41 — — —
5884.430 3.012 —1.860 G88 34 — — — — 95 —

Nir 4866271 3.538 —0.220 M02 — — — 19 —  —
4953.210 3.740 —0.580 M02 — — 85 — 121
5003.750 1.677 —3.070 MO02 100 — 82 122 93 95 —
5010.940 3.635 —0.980 M02 — 98 — 92 85 85 —
5017.576 3.538 —0.030 M02 — — — 127 134 —
5035.362 3.640 +0.290 M02 125 150 — 153 134 135 —
5102.966 1.676 —2.870 M02 — — 94 — 141
5157.980 3.606 —1.510 M0O2 — — — 61 — 53 —
5388.344 1.935 —3.510 M02 — 89 — — 63 60
5435.856 1.986 —2.580 MO02 109 131 93 — — — 133
5578.730 1.677 —2.830 M02 — — 104 —  — 147
5587.870 1.935 —2.390 M02 121 — — —
5846.994 1.677 —3.460 MO02 93 — 62 —  — 83
5847.010 1.677 —3.460 M02 — 103 74 124 — — —
6007.310 1.677 —3.400 M02 8 — — 123 — — 91
6128.980 1.677 —3.429 MO02 93 120 — —  — 109
6176.820 4.089 —0.259 R03 88 108 — 111 — — —
6177.250 1.826 —3.459 M02 75 — — — - —
6204.610 4.089 —1.079 MO02 42 71 45 — — — —
6223.990 4.106 —0.910 M02 47 — — 61 67 —
6327.600 1.677 —3.170 MO02 123 — 85 125 115 —
6378.260 4.154 —0.821 MO02 50 — — 2 -
6532.873 1.935 —3.350 MO2 — — — — 19 — —
6586.320 1.951 —2.780 M02 114 128 86 116 113 135
6643.630 1.676 —2.220 M02 — — 144 .
6767.780 1.826 —2.140 M02 — — 125 - =

Yo 4883.684 1.080 +0.070 S96 — — — 131 125 —
5087.430 1.080 —0.170 S96 103 115 90 112 113 —
5200.415 0.990 —0.570 S96 100 117 82 146 109 107 —
5289.815 1.030 —1.850 W00 — 57 — 62 41 39 56
5402.783 1.840 —0.440 R0O3 — 67 42 95 59 58 89

Zri 4772300 0.620 —0.060 A05 — 77 — 120 53 46 30
4784.940 0.690 —0.600 A0O5 — — — 8 — — —
4805.870 0.690 —0.580 A05 — — — 8 30 23 —
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Tabela A.11 - Continuacao da Tabela

Elem. A(A) x(eV) loggf Ref. A B C DI D2 D3 E
4809.470 1.580 +0.350 A05 — — — 49 — — —
4815.630 0.600 —0.270 A0O5 — — — — — — 28
4828.050 0.620 —0.750 A05 41 — — — 22 — —
5385.130 0.520 —0.640 A05 51 48 — — — 26 —
5620.130 0.520 —1.090 A05 — — — 89 26 — —
5879.790 0.150 —1.030 A05 — — — 114 — — —
5955.340 0.000 —1.700 A05 — — — 8 — —
6032.600 1.480 —0.350 A05 — — — 40 — — —
6127.460 0.150 —1.060 SM96 63 66 — 130 44 39 23
6134.570 0.000 —1.280 SM96 56 67 16 124 — 34 —
6143.180 0.070 —1.100 SM96 — 73 20 139 46 44 35

Lamm 5303.530 0.320 —1.350 R21 40 — 25 77 51 49 —
5880.633 0.235 —1.830 R4 — — — 70 — 34 —
6320.429 0.170 —1.520 SN96 — — 24 94 52 53 —
6390.480 0.320 —1.410 R21 46 57 — 105 66 64 61
6774.330 0.120 —1.709 R21 48 66 — 100 53 49 67

Cerr 4418.790 0.860 +0.270 SM96 — — 46 — — — —
4486.909 0.295 —0.180 SM96 — 92 — — — — 108
4562.370 0.480 +0.210 SM96 83 95 72 120 — — 115
4628.160 0.520 +0.140 SM96 81 93 71 124 90 — 110
5187.457 1.211 +0.170 W00 — 64 31 — — — 70
5274.236  1.044 +0.130 W00 49 69 36 76 58 56 —
5330.580 0.869 —0.400 L09 — 54 — — 37 38 —
5975.818 1.326 —0.450 L09 — — 13 35 — 20 —
6043.373 1.205 —0.480 R04 20 — — 40 23 28 40

Ndm 4706.540 0.000 —0.710 D03 77 90 50 130 81 — 100
4763.620 0.380 —1.270 D03 — — — 57 27 — —
4820.339 0.205 —0.920 D03 — — — — — — 90
4914.380 0.380 —0.700 D03 57 78 — 110 — 72 82
5063.722 0.976 —0.620 D03 — — — 65 — 50 —
5092.800 0.380 —0.610 D03 65 68 42 — 66 75 86
5249.576 0.980 +0.200 DO3 65 — — — — 90 —
5293.163 0.820 +0.100 DO3 — — — — — — 106
5306.460 0.859 —0.970 D03 — 42 — — — — —
5319.815 0.550 —0.140 D03 — — 60 — — 90 —
5356.970 1.263 —0.280 D03 — — — 48 — — —
5485.700 1.263 —0.120 D03 — 51 — 67 46 43 56
5740.875 1.160 —0.530 D03 23 40 17 52 33 31 40
5811.570 0.859 —0.860 D03 30 33 14 53 27 34 —
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Tabela A.12 - Continuacao da Tabela

Elem. A(A) x(eV) loggf Ref. F Gl G2 G3 H I J K
Na1 4751.820 2.100 —2.095 R03 58 62 8 8 — — 56 —
6154.220 2.100 —1.560 POl 104 132 — 134 75 93 99 104
6160.750 2.100 —1.260 RO0O3 120 139 146 146 168 120 118 122
Mgi 4730.040 4.340 —2.389 R03 99 115 118 — — 118 97 115
5711.100 4.340 —1.750 R99 138 — — — — 160 136 167
8717.833 5.910 —0.969 W69 — 106 104 98 90 — — —
8736.040 5.940 —0.340 W69 — 141 144 127 121 — — 140
Al 6696.032 3.140 —1.481 M94 94 101 124 119 — — 76 —
6698.670 3.140 —1.630 RO3 76 93 112 103 52 62 60 75
7835.320 4.040 —0.580 R0O3 — 93 — 100 60 — 78 80
7836.130 4.020 —0.400 RO3 95 104 120 114 70 91 95 100
8772.880 4.020 —0.250 RO3 — 134 — — — — —
8773.910 4.020 —0.070 RO3 — 150 — — — — — —
Sir 5793.080 4.930 —2.059 R03 70 — 60 64 — 8 76 —
6125.030 5.610 —1.540 E93 48 56 — — 47 58 55 68
6145.020 5.610 —1.430 E93 47 61 44 45 43 — 54 —
6155.140 5.620 —0.770 E93 96 111 78 72 — 114 105 108
8728.010 6.180 —0.360 E93 — — — — — — 89 —
8742.450 5.870 —0.510 E93 — — — — 91 — —
Ca1r 5867.572 2930 —1.609 MO02 65 71 87 95 61 61 65 78
6161.300 2.520 —1.270 E93 — 153 — — — 134 118 —
6166.440 2.520 —1.140 RO3 126 153 160 — 123 121 112 158
6169.040 2.520 —0.799 R0O3 — — — — — — 141 —
6169.560 2.530 —0.48) RO3 — — — — — — 157 —
6455.600 2.510 —1.289 RO03 130 148 160 — 119 131 114 147
6471.660 2.510 —0.690 SM9% — — — — — — 140 —
6499.654 2.520 —0.809 MO02 157 — — — — 155 — —
6798.467 2.710 —2.520 MO02 45 — 64 66 — — — —
Tit  4562.640 0.020 —2.659 M02 — 130 150 — — — — —
4617.280 1.750 —0.389 M0O2 — 151 — — 136 — — —
4758.120 2.250 —0.419 MO02 — 115 138 147 100 96 80 —
4759.280 2.250 —0.510 MO02 106 129 — 154 104 102 83 —
4820.410 1.500 —0.440 MO2 119 — — — 120 117 — —
5022.870 0.830 —0.429 M02 — — — — — — 127 —
5039.960 0.020 —1.130 M02 — — — — — — 147 —
5087.060 1.430 —0.840 E93 — — — — — — — 154
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Tabela A.13 - Continuacdo da Tabela|A.8

Elem. A(A) x(eV) loggf Ref. F Gl G2 G3 H I J K
5113.450 1440 -0.880 k93 100 116 — — — — — —
5147480 0.000 —2.010 M02 — — — — — — 103 —
5152.190 0.020 -2.019 M02 — — — — — — 100 —
5205.780 1.050 —1.631 M02 92 — 139 148 — 66 65 130
5866.460 1.070 —0.838 E93 — — — — — 141 115 —
6091.180 2.270 —0.369 R0O3 91 — 131 133 — 68 — 106
6126.220 1.050 —1.369 R03 125 151 — — 122 — — 164
6258.110 1.440 —0.359 M02 134 — — — — — — —

Cr1  4790.340 2.544 —1.480 M02 75 — — — 60 — — —
4870.800 3.078 —0.010 M02 — 138 — — — — 107 —
4887.680 2.543 —2.071 M02 42 — — — — — — —
4936.340 3.112 —0.250 M02 101 — — — 89 100 — —
4953.710 3.120 —1.480 M02 — — — 62 — — — —
5013.310 2.707 —0.770 M02 — — — — — — 97 —
5065.920 2.707 —1.381 M02 — — — — — — —
5067.720 2.708 —1.070 M02 — 101 — — — 97 T4 —
5144.660 2.709 —1.371 M02 79 93 — — 73 — 67 —
5238.960 2.708 —1.270 M02 — — 100 — — — — —
5241.450 2.709 —1.921 M02 — — 68 — — — — —
5287.200 3.437 —0.870 M02 51 51 — 8 — — — 62
5304.180 3.462 —0.670 M02 — — — — — 55 — 67
5312.870 3.448 —0.550 M02 — 65 — — — — — —
5318.810 3.437 —0.670 M02 — 76 — — — — — —
5344.790 3.448 —0.990 M02 41 — — — — — —
5664.040 3.434 —0.710 M02 — 82 94 101 — 74 — 87
5702.320 3.448 —0.670 M02 — — — 102 — — — 90
5712.750 3.010 —1.030 M02 — — — — 68 64 — 96
5719.810 3.012 —1.580 M02 40 — 71 76 36 — — —
5787.040 3.012 —1.551 G8&8 — — 72 — 44 — — 56
5788.390 3.012 —1.491 M02 — 51 — — — — — —
5844.590 3.012 —1.772 M02 41 46 63 — — — — —
5884.430 3.012 -1860 G&88 — — 51 — — — — —
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Tabela A.14 - Continuacao da TabelalA.8

Elem. A(A)  x(eV) loggf Ref. F GI G2 G3 H I J K
Nir 4953210 3.740 —0.580 M02 — — — — — 113 — —
5003.750 1.677 —3.070 M02 — 123 — — — — 83 —
5010.940 3.635 —0.979 M02 82 100 98 — — — 81 —
5017.576 3.538 —0.030 M02 — 152 — — — — —
5035.362 3.640 +0.290 MO02 140 160 — — — 153 130 —
5102.966 1.676 —2.870 M02 — — — — — 134 100 —
5388.344 1.935 —3.,510 M02 — — — — 62 78 — —
5424.645 1.950 —2.740 M02 — — — — — 127 — —
5435.856 1.986 —2.580 M02 — 136 140 136 — 124 97 —
5578.730 1.677 —2.830 M02 129 — — — — 122 111 —
5587.870 1.935 —2.390 M02 — — — — — — 106 —
5846.994 1.677 —3.460 M02 — 120 — — 94 — — —
5847.010 1.677 —3.460 M02 — 124 — — — — — 135
6007.310 1.677 —3.400 MO0O2 93 — 115 125 90 96 — —
6108.120 1.677 —2.600 M02 — — — — — 142 — —
6128.980 1.677 —3.430 MO02 108 133 — — 105 110 — 148
6176.820 4.089 —0.260 R0O3 100 113 108 109 — — — 119
6177.250 1.826 —3.460 M02 85 104 100 110 — — 68 112
6204.610 4.089 —1.080 M02 — — — — — — 62 79
6223.990 4.106 —0.910 M0O2 — — — — — — 61 83
6327.600 1.677 —3.170 M02 — — — — — 124 98 —
6378.260 4.154 —0.821 M02 — — — — — — — 87
6532.873 1.935 -3.350 M02 — 101 — — — — — 111
6586.320 1.951 —2.780 M02 128 — — — — — — 150
Y 4883.684 1.080 +0.070 S9% 130 — — — — — 99 —
5087.430 1.080 —0.170 S96 109 153 128 — 114 115 88 154
5200.415 0.990 —0.570 S96 111 143 — — — — 85 154
5289.815 1.030 —1.850 W00 48 71 53 62 42 46 27 —
5402.783 1.840 —0.440 RO3 64 88 73 73 61 65 46 90
Zr1 4772300 0.620 —0.060 A0O5 69 71 — — — 56 — —
4805.870 0.690 —0.580 A05 42 27 — 87 — — — —
4815.630 0.600 —0.270 AO5 — — — — — — 28
4828.050 0.620 —0.750 A05 42 — — 95 — — 13 —
5385.130 0.520 —0.640 A05 42 36 95 — — — 28 —
5620.130 0.520 —1.090 A05 — — — — — — 20 38
5955.340 0.000 —1.700 A05 — — 71 93 — — — —
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Tabela A.15 - Continuagao da Tabela
Elem. A(A) x(eV) loggf Ref. F Gl G2 G3 H I J K

6127.460 0.150 —1.060 SM96 69 — 115 134 59 34 29 88
6134.570 0.000 —1.280 SM96 61 54 115 130 48 35 30 72
6143.180 0.070 —1.100 SM9 — — 130 142 70 40 41 99
Latmm 5303.510 0.320 —1.873 R21 36 57 52 62 — 31 — —
5805.760 0.130 —3.033 L0O1 58 57 76 69 75 65 44 80
6320.290 0.170 —2.742 R21 47 57 42 78 62 — 29 63
6774.160 0.170 —-3.762 R21 47 57 — 92 62 48 17 71
Cemm 4562.370 0.480 +40.210 SM96 8 — 104 — 91 97 64 —
4628.160 0.520 +0.140 SM96 88 — 97 104 87 94 61 —
5187.457 1.211 +0.170 W0O — — 65 — — 44 — —
5274.236 1.044 +40.130 W00 56 79 89 80 57 57 42 66
5330.580 0.869 —0.400 L09 43 65 50 — 37 42 20 52
5975818 1.326 —-0450 LO9 — — 24 — — — — —
6043.373 1.205 —-0.480 R04 — 41 36 — — — 15 31
Ndir 4706.540 0.000 —-0.710 D03 79 118 97 109 77 98 — —
4859.030 0.320 —-0.440 DO3 — — 104 — — — — —
4914.380 0.380 —0.699 D03 73 99 8 — 66 77 39 —
4987.160 0.742 -0.790 DO3 — — — — — — 17 —
5092.800 0.380 -0.610 D03 — — 78 90 62 73 42 —
5212.361 0.200 -0.960 DO3 — — — — — — — 115
5249.576 0.980 +0.200 DO3 — — — — — — — 115
5293.163 0.820 +0.100 DO3 — 114 — — — — — —
5306.460 0.859 -0.970 DO3 — 40 — — — — — —
5311.460 0.980 -0.420 DO3 — — — — — — — 065
5319.815 0.550 -0.140 DO3 — — — — — — H4 —
5485.700 1.263 —-0.120 D03 — 67 48 59 — — — 69
5740.875 1.160 —0.530 D03 30 47 — 38 — — 20 59
5811.570 0.859 —-0.860 D03 31 47 — 4 — — — 55
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