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Thiago Flaulhabe Xavier Gomes

CARACTERIZANDO ESTRELAS GIGANTES VERMELHAS NO AGLOMERADO
ABERTO IC2714: UM ESTUDO ESPECTROSCOPICO E ASTROMETRICO

RESUMO

Neste trabalho, nosso objetivo é realizar um estudo aprofundado de uma amostra de
oito estrelas gigantes vermelhas reportadas na literatura como membros do aglomerado
aberto IC 2714. Utilizando espectros de alta resolucao, conduzimos uma analise quimica
a partir da determinacao dos parametros atmosféricos, velocidades rotacionais projeta-
das e abundancias de 21 elementos para as estrelas da amostra, utilizando as técnicas de
medicao de larguras equivalentes e sintese espectral. Além disso, utilizando algoritmos
robustos da literatura recente, conduzimos um estudo de adesao de membros utilizando
dados de astrometria e estimamos os parametros fisicos do aglomerado utilizando a téc-
nica de ajuste de is6cronas. Nosso estudo de astrometria permitiu a classificacao de 898
estrelas como membros do aglomerado e, devido a seus paradmetros astrométricos dis-
crepantes, duas das estrelas de nossa amostra foram classificadas como nao-membros.
As abundéancias quimicas de todas as gigantes vermelhas da amostra classificadas como
membros concordam com os resultados da literatura para anas e gigantes da vizinhanca
solar. Ademais, trés estrelas apresentam rotacao andémala e, dentre estas, reportamos
uma candidata a gigante rica em litio. Para explicar esta natureza quimicamente pecu-
liar, nossos resultados permitem sugerir que esta estrela passou por um evento de acre¢ao
de planetas ou de companheiras subestelares, que pode ter desencadeado um processo de
autoenriquecimento em litio. Por fim, discutimos os resultados do aglomerado 1C 2714
no contexto de gradientes quimicos na Galéxia e na analise de razoes de abundancias
como cronémetros cosmicos. Os resultados deste trabalho podem oferecer contribuigoes
ao estudo de modelos de nucleossintese estelar e de evolugao quimica da Galaxia, além de

direcionar possiveis estudos mais aprofundados.






Thiago Flaulhabe Xavier Gomes

CARACTERIZING RED GIANT STARS IN THE OPEN CLUSTER IC2714: AN
ASTROMETRIC AND SPECTROSCOPIC STUDY

ABSTRACT

In this work, our objective is to conduct a comprehensive study of a sample of eight red
giants previously reported as members of the open cluster IC 2714. Using high-resolution
spectra, we have performed a chemical analysis by determining atmospheric parameters,
projected rotational velocities, and chemical abundances for 21 species in the sample,
employing equivalent width measurements and spectral synthesis as techniques. Further-
more, using robust algorithms from recent literature, we have conducted a membership
study using astrometric data and estimated the physical parameters of the cluster through
isochrone fitting. Our astrometric study allows us to classify 898 stars as cluster members,
and due to their discrepant astrometric results, two stars in our sample were classified
as non-members. The chemical abundances of all the red giants classified as members
in our sample agree with literature results for dwarfs and giants in the solar neighbor-
hood. Moreover, three stars in our sample exhibit anomalous rotation, and among them,
we report a lithium-rich giant candidate. To explain this chemically peculiar nature, we
suggest that this star underwent accretion of a planet or substellar companion, which
possibly triggered a self-enrichment lithium process. Finally, we discuss our results for
the open cluster IC 2714 in the context of chemical gradients in the Galaxy and the study
of cosmic chronometers. The results of this work can contribute to the study of stellar
nucleosynthesis models and Galactic chemical evolution models, in addition to guiding

possible more in-depth studies.
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Capitulo 1

Introducao

Aglomerados abertos sao um dos principais formadores de estrelas na Galaxia e sao consti-
tuidos de estrelas gravitacionalmente ligadas que possuem distancias, idades e composigoes
quimicas iniciais similares. Estas estruturas fornecem condigoes ideais para o estudo de
fenomenos astrofisicos em diferentes contextos; podem ser utilizadas, por exemplo, como
laboratorios de estudo de modelos de evolucao e interiores estelares. Inicialmente, os
aglomerados abertos foram identificados preferencialmente distribuidos ao longo do disco
da Galéxia, e por essa razao estes objetos sao também conhecidos como aglomerados
Galacticos, em contraste com os aglomerados globulares do halo. Posteriormente, novas
observagoes corroboraram a visao historica destes objetos, mostrando que os aglomerados
abertos encontram-se de fato muito proximos do plano Galactico e sao compativeis com a
populacao do disco. Por conta desta distribuicao preferencial, sao importantes tragadores
das propriedades quimicas do disco e também podem ser utilizados para o estudo de mo-
delos de evolugao quimica da Galaxia (FRIEL, 1995; KRUMHOLZ et al., 2019; LADA e
LADA, 2003; NETOPIL et al., 2016).

Neste trabalho, com o objetivo de analisar e discutir as propriedades fisicas e quimi-
cas do aglomerado Galactico aberto 1C 2714, utilizamos espectros de alta resolucao para
estudar uma amostra de oito estrelas gigantes vermelhas que sao reportadas na literatura
como membros do aglomerado. Estes espectros foram utilizados inicialmente para a deter-
minacao dos parametros atmosféricos e das velocidades rotacionais projetadas das estrelas
(vseni). Em seguida, realizamos um amplo estudo quimico destes objetos, determinando
as abundancias de 21 elementos. O foco da anélise quimica foi o estudo de espécies re-
presentativas de diferentes processos de nucleossintese: estudamos os elementos leves Li,
C, N e O; os elementos do processo-a Si, Ca, Ti e Mg; do pico do ferro Sc, Cr e Ni; do
processo-s Y, Zr, Ba, La, Ce, e Nd; e do processo-r Sm e Eu. Além disso, determinamos
a razao isotopica do carbono 2C/'C, que pode atuar como um importante tragador qui-
mico do estagio evolutivo da estrelas (CHARBONNEL e LAGARDE, 2010; LAGARDE
et al., 2012); e a razao [C/N|, que pode ser utilizada como um tragador de idades estelares

(CASALI et al., 2019). Além disso, neste trabalho as anélises quimicas sdo complementa-
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das por um estudo de adesao de membros utilizando dados de astrometria, determinado
as probabilidades de adesao para milhares de estrelas pertencentes ao campo do aglo-
merado IC 2714, e estimando os parametros fisicos do aglomerado utilizando a técnica
de ajuste de isoécronas. Utilizamos softwares de analise e sintese espectral, e algoritmos
que empregam métodos estatisticos robustos e eficazes capazes de automatizar processos
de anéalise. Desta forma, nosso trabalho emprega métodos comprovadamente eficazes da
literatura, mas atualiza e otimiza metodologias classicas com a utilizagao de ferramentas

apresentadas na literatura recente.

O aglomerado IC 2714 se destaca por possuir trés candidatas a estrelas quimicamente
peculiares, com alto enriquecimento em litio (DELGADO MENA et al., 2016). E impor-
tante destacar que gigantes vermelhas ricas em litio sao extremamente incomuns, repre-
sentando cerca de 1 a 2% das gigantes da Galaxia (e.g. CAI et al., 2023; GAO et al.,
2022; SMILJANIC et al., 2018; WALLERSTEIN e SNEDEN, 1982). Além disso, este
aglomerado, até entao, nao possuia um estudo abrangente de suas estrelas que incluisse
analises quimicas com esse numero de espécies em conjunto com um estudo de adesao
de membros. Outros trabalhos da literatura que investigaram este aglomerado apresen-
tam seus parametros fisicos e/ou os parametros atmosféricos das estrelas, mas as anélises
quimicas, quando presentes, sdo limitadas as abundancias de litio (CANTAT-GAUDIN
et al., 2020; DELGADO MENA et al., 2016; SANTOS et al., 2009; TSANTAKI et al.,
2023). Portanto, estas razoes foram predominantes para a escolha da amostra de gigan-
tes vermelhas, selecionada de um survey espectroscopico que visa analisar a composi¢ao
quimica de gigantes vermelhas em aglomerados abertos. Este estudo compoe uma sé-
rie de outros trabalhos da literatura resultantes das observacgoes deste survey, tal como
DA SILVEIRA et al. (2018); HOLANDA et al. (2019, 2021, 2022); MARTINEZ et al.
(2020); PENA SUAREZ et al. (2018); RAMOS et al. (2024); SANTRICH et al. (2013).
Desta forma, com os resultados inéditos apresentados neste trabalho, podemos inserir
este o aglomerado IC 2714 no contexto de estudos de evolucao quimica de Galéxia e tes-
tar modelos de nucleossintese e evolucao estelar que sao discutidos na literatura atual. E
ainda, somos capazes de entender as propriedades fisicas do aglomerado e estudar suas
estrelas de forma aprofundada, verificando suas probabilidades de adesao e analisando as

peculiaridades quimicas reportadas na literatura.

Iniciamos apresentando no Capitulo 2 uma revisao béasica sobre a Via Lactea e suas
principais estruturas, direcionada para a importancia dos aglomerados abertos nos estudos
da Galéaxia. Este capitulo apresenta uma visao geral dos aglomerados abertos, comenta
sobre os estudos que estao sendo atualmente conduzidos na literatura, e demonstra como
estes aglomerados podem ser utilizados como ferramentas de anéalise da formacgao e evo-
lucao estelares, e da evolucao quimica da Galaxia. Em seguida, o Capitulo 3 apresenta
a evolucao estelar de estrelas de baixa massa e de massa intermediaria com foco em seus

principais processos de nucleossintese e eventos de mistura que afetam as abundéncias



quimicas observadas em suas fotosferas. No Capitulo 4 descrevemos e detalhamos os mé-
todos utilizados neste trabalho para conduzir a determinagao dos parametros estelares,
estudar as abundéancias quimicas das estrelas da amostra, e realizar o estudo de adesao
de membros no aglomerado IC 2714. Além disso, o final deste capitulo é dedicado a apre-
sentar de modo geral o funcionamento de duas ferramentas robustas da literatura recente
destinadas a determinar, de forma semiautomatica, probabilidades de adesao, e a realizar
um ajuste automatizado de isdécronas, respectivamente. A seguir, discutimos os nossos
resultados no Capitulo 5, onde realizamos comparagoes com outros trabalhos da litera-
tura. Por fim, o Capitulo 6 apresenta as conclusoes e perspectivas do nosso trabalho,
sumarizando os nossos principais resultados, e destacando possiveis desdobramentos das

analises conduzidas, indicando caminhos para confirmar os resultados expostos.
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Capitulo 2
Aglomerados Abertos na Via Lactea

Abordamos neste capitulo aspectos gerais da estrutura da Galadxia e de suas populagoes
estelares, e destacamos a importancia dos aglomerados abertos objetos no contexto do
estudo de modelos de evolugao quimica e estrutura Galacticas, a luz dos trabalhos que

estao sendo atualmente realizados na literatura.

2.1 A Via Lactea

Estrelas sao formadas a partir do material interestelar que esta presente de forma abun-
dante na Galéxia. Este material pode ser ionizado e aquecido pela pressao de radiacao
das estrelas e por explosoes de estrelas massivas, e é composto por gas e poeira. Particu-
larmente, a formacao estelar se da em grandes nuvens moleculares, que sao encontradas
principalmente no disco da Galéxia, com massas entre 10° a 105 Mg, temperaturas entre
10 e 100 K, e densidades entre 10 a 100 particulas/cm?® (SALARIS e CASSISI, 2005).

A Via Lactea é uma galaxia espiral e possui um disco formado por poeira, gas e es-
trelas. Acredita-se que o diametro do disco seja de aproximadamente 50 kpc, e sabemos
que este nao é um cilindro completamente simétrico. Esta estrutura possui duas com-
ponentes principais: o disco fino e o disco espesso. O disco fino é composto por estrelas
relativamente jovens, e atualmente ¢ uma regiao de formagao estelar ativa na Galaxia,
abrigando seu plano central da distribuigao de gas e poeira. Por outro lado, o disco espesso
é composto por uma populacao de estrelas mais velhas, e possui uma densidade estelar
significativamente menor: apresenta apenas ~ 8.5% da densidade do disco fino no plano
médio Galactico (CARROLL e OSTLIE, 2017). A Figura 2.1 apresenta um esquema da
Via Lactea vista de frente, com suas estruturas (fora de escala).

Além disso, o disco fino e o disco espesso possuem estrelas com diferentes velocidades
e composi¢oes quimicas. Em geral, podemos classificar as estrelas de acordo com as
suas abundéancias relativas de elementos pesados: estrelas de Populagao I sao ricas em
metais, com Z ~ (.02, estrelas de Populagao II sao pobres em metais, e estrelas de

Populacao III sao hipotéticas, e teoricamente destituidas de metais, com Z ~ 0. Entre as
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Figura 2.1: Representagao esquematica da Via Lactea vista de frente, de CARROLL e
OSTLIE (2017).

estrelas de Populagao I e de Populacgao II, encontramos as chamadas estrelas de populacao
intermediaria, ou estrelas da populagao do disco. Para quantificar e comparar composicoes
quimicas de diferentes objetos astrofisicos, utilizamos o conceito de metalicidade: neste
contexto, esta grandeza é calculada como sendo a razao entre o niimero Ng, de dtomos
de ferro pelo nimero Ny de atomos de hidrogénio por unidade de volume na atmosfera

de uma estrela (), em comparagao com o Sol:

[Fe/H| = log (%‘;) — log @;)@ (2.1)

Na Galaxia, podemos encontrar estrelas em um amplo intervalo de metalicidades:
desde estrelas velhas, “ultrapobres em metais” com [Fe/H| < —4.0 (SESTITO et al., 2019),

até estrelas jovens “extremamente ricas em metais” com [Fe/H]> +0.5, encontradas no

centro da Via Lactea (RIX et al., 2024). As estrelas do disco fino possuem maior metalici-
dade do que as do disco espesso, e sao provavelmente significativamente mais jovens. Em
relacao a formacao estelar, observagoes de anas brancas e de seus tempos de resfriamento
tedricos indicam que, no disco fino, a formacao de estrelas se iniciou ha cerca de 8 Gyr
e ainda esta ativa atualmente, como mencionado. Por sua vez, ha indicagoes de que a
formagao estelar no disco espesso ocorreu cerca de dois a trés bilhoes de anos antes, entre
10 e 11 Gyr atras (SALARIS e CASSISI, 2005). Ao observar nuvens de hidrogénio neutro
ou objetos relativamente jovens como estrelas O e B; regioes HII; e aglomerados abertos,
podemos tragar e visualizar a estrutura espiral da Galéxia.

Outra estrutura presente na Galaxia pode ser encontrada em suas regioes mais centrais,
onde o disco da lugar ao bojo Galactico. Estudar as propriedades dessa estrutura, que

abriga a barra central da Galaxia, torna-se um desafio por conta da grande quantidade
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de poeira presente na direcao do centro Galactico, onde a extingao interestelar pode
chegar a 30 magnitudes no visivel. Porém, existem linhas de visada para as quais a
extingao ¢ minima, e estas permitiram obter evidéncias observacionais que indicam a
grande variacao de abundancias quimicas presente entre as estrelas do bojo, que sao
encontradas no intervalo de —2 < [Fe/H| < 0.5 (SALARIS e CASSISI, 2005). Além disso,
as abundancias indicam a existéncia de trés grupos de estrelas no bojo: um grupo com
estrelas muito jovens, com até 200 Myr; outro com estrelas de idade entre 200 Myr e 7
Gyr; e um terceiro com estrelas mais velhas do que 7 Gyr. Por fim, o dltimo componente
luminoso da Galaxia ¢ o halo, composto por aglomerados globulares e estrelas do campo.

Podemos encontrar muitos aglomerados estelares nas estruturas da Galaxia, e dentre
eles os mais compactos e os de menor metalicidade sao os aglomerados globulares. Estes
objetos aproximadamente esféricos sao encontrados tanto em regices distantes do halo,
quanto em regioes do bojo e do disco espesso da Galaxia. Os aglomerados mais velhos e
mais pobres em metais sdo encontrados no halo, e possuem estrelas com [Fe/H| < —0.8;
enquanto os mais jovens encontram-se distribuidos de forma mais dispersa e podem estar
associados ao disco espesso, abrigando estrelas com [Fe/H|> —0.8. Sao conhecidos ao
menos 150 aglomerados globulares na Galaxia, com distancias entre 500 pc a 120 kpc:
0s mais jovens possuem cerca de 11 Gyr, enquanto os mais velhos podem chegar a 13
Gyr de idade (BINNEY e MERRIFIELD, 1998; CARROLL e OSTLIE, 2017; VAN DEN
BERGH, 2008). Contudo, apesar de os aglomerados globulares serem objetos de grande
relevancia nos estudos da Via Lactea, neste trabalho estamos interessados em outra classe
de aglomerados, que s@o em geral mais jovens, menos compactos e que encontram-se

distribuidos no disco da Galéxia: os aglomerados abertos.

2.2 Aglomerados Abertos: Laboratoérios Astrofisicos

2.2.1 Visao geral

Os aglomerados abertos sao encontrados cobrindo um amplo intervalo de propriedades
fisicas, como massa, idade, luminosidade e distancias Galactocéntricas. Em geral, esses
objetos sao menos massivos, menos compactos e apresentam aspecto mais difuso quando
comparados aos aglomerados globulares. Tipicamente, um aglomerado aberto possui da
ordem de 100 estrelas visiveis. Este valor nao é representativo do seu niimero total de
estrelas, mas é suficiente para permitir a identificacao visual do aglomerado.

Apesar de serem encontrados aglomerados cobrindo um amplo intervalo de idades, os
aglomerados abertos sao tipicamente jovens, apresentando idades de algumas centenas de
milhoes de anos. Os mais jovens podem ser utilizados no estudo da formacao estelar;
enquanto os mais velhos, que podem chegar a idades de alguns bilhoes de anos, podem

ser utilizados para mapear e testar modelos de evolucao de aglomerados e de formagao
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do disco, por exemplo. Uma grande vantagem do amplo intervalo de idades encontrado
nesses objetos é a possibilidade de sondar a histéria do disco Galactico por completo, o
que nao é possivel ao utilizar outras populagoes estelares mais limitadas (FRIEL, 2013).
Em relacao as suas abundéancias, estes objetos apresentam composicoes proximas a solar,
mas também podem ser encontradas variagoes dentro da populacao de aglomerados que
permitem o estudo aprofundado de processos de evolugao estelar e nucleossintese, e de
padroes de gradientes e evolucao quimica da Galaxia, conforme discutiremos mais adiante

neste capitulo.

A habilidade de utilizar aglomerados abertos para estudar as propriedades da Galéaxia
estd diretamente relacionada com a capacidade de identifica-los de maneira confiavel e,
por possuirem estrelas muito brilhantes, estes objetos sempre puderam ser identificados a
distancias significativas. Porém, a morfologia difusa destes aglomerados, a grande quan-
tidade de poeira e a alta densidade de estrelas do campo no plano da Galéxia sao alguns
fatores que introduzem complica¢oes na identificacao visual destes objetos. Essa dificul-
dade refletiu-se em alguns dos primeiros catalogos publicados, como o catidlogo Messier
(MESSIER, 1781), que lista apenas 27 aglomerados abertos, em contraste com a grande
parcela dos aglomerados globulares atualmente conhecidos que ja encontrava-se listada
na época (BINNEY e MERRIFIELD, 1998).

Contudo, levantamentos posteriores expandiram de forma significativa o ntmero de
objetos conhecidos. O primeiro catalogo a ser utilizado de forma ampla foi o de LYNGA
(1981), que reuniu dados de 1180 objetos identificados em diferentes levantamentos visuais
de colegoes de placas fotograficas. Este catalogo forneceu as primeiras amostras extensas
de aglomerados e associacoes estelares, e estabeleceu muitas das propriedades fundamen-

tais dos aglomerados abertos, além de sua dependéncia com a estrutura Galactica (FRIEL,

2013).

Posteriormente, MERMILLIOD (1988) apresenta um banco de dados virtual de aglo-
merados Galacticos, incluindo parametros fisicos como idade, metalicidade e distancia;
e dados de fotometria, velocidades radiais e de astrometria com probabilidades de ade-
sao para as estrelas. Em seguida, utilizando os catalogos anteriores e outros dados da
literatura, DIAS et al. (2002) compilaram em um tnico catélogo todos os aglomerados
abertos e candidatos identificados na Galaxia até entao, e o trabalho de DIAS et al
(2007) apresenta um total de 1629 objetos. Contudo, um nimero crescente de levanta-
mentos tém surgido nas tltimas décadas, permitindo a descoberta de muitos aglomerados
em regioes antes pouco exploradas ou obscurecidas da Galéxia, sendo um dos pioneiros
o levantamento 2MASS (CUTRI et al., 2003b), que foi dedicado a observar a Galaxia no

infravermelho préximo.
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2.2.2 Levantamentos Recentes

Na tltima década, os estudos de aglomerados abertos na Galéxia se ampliaram de maneira
significativa a partir das observacoes da missao Gaia (GAIA COLLABORATION et al.,
2016), que forneceu um extenso banco de dados astrométricos e fotométricos que permitiu
a descoberta de um grande ntimero de aglomerados. Com estes dados, tornou-se possivel
a identificagao de novos aglomerados a partir da sobredensidade de estrelas no espaco de
coordenadas espaciais, de movimentos proprios e de paralaxes. Por exemplo, os traba-
lhos de CANTAT-GAUDIN et al. (2018b), FERREIRA et al. (2020); FERREIRA et al.
(2019), CANTAT-GAUDIN e ANDERS (2020), JAEHNIG et al. (2021), FERREIRA
et al. (2021) e HUNT e REFFERT (2023) foram alguns dos responséveis por expandir
de forma significativa o censo de aglomerados abertos na Galéxia utilizando os dados do
Gaia, tendo HUNT e REFFERT (2023) apresentado uma amostra de 4105 aglomerados
com dados de astrometria de alta qualidade. Além disso, técnicas de aprendizado de
maquina nao-supervisionado tém sido amplamente utilizadas para a deteccao de novos
aglomerados abertos (e.g. CANTAT-GAUDIN et al., 2019; CASTRO-GINARD et al.,
2018, 2019, 2020, 2022; LIU e PANG, 2019).

Atualmente, entende-se que a melhor forma de analisar aglomerados abertos é rea-
lizar espectroscopia de alta resolucao para derivar abundancias quimicas detalhadas de
seus membros (MAGRINTI et al., 2023) e, nesse sentido, é valido citar os grandes levanta-
mentos espectroscopicos que passaram a atuar no sentido de complementar os dados da
missao Gaia. Nesse contexto, um dos principais levantamentos realizados foi o Gaia-ESO
(GILMORE et al., 2012, 2022; RANDICH et al., 2013, 2022). Esse survey possui como
foco a populagao Galactica de aglomerados abertos, cobrindo um amplo intervalo de ida-
des, distancias, massas e metalicidades. Além disso, também devemos citar dois grandes
levantamentos de resolugbes média e alta, mas agora focados no campo da Via Lactea:
o GALAH (GALactic Archeology with HERMES, DE SILVA et al., 2015) e o APOGEE
(Apache Point Observatory Galactic Evolution Experiment, MAJEWSKI et al., 2017),
que fornecem um amplo banco de dados que permitiu, por exemplo, abordar a questao
da distribuigao radial de abundancias quimicas (e.g. MYERS et al., 2022; SPINA et al.,
2021). No regime de baixas resolu¢oes, o LAMOST (Large Sky Area Multi-Object fiber
Spectroscopic Telescope, ZHAO et al., 2012) é também um importante levantamento, que
contribuiu de maneira significativa para definir o formato do gradiente quimico, em con-
junto com os dados do Gaia (e.g. FU et al., 2022; ZHONG et al., 2020). Ademais, os
dados fornecidos pelo GaiaDR3 (GAIA COLLABORATION et al., 2023) tém fornecido
abundancias elementais obtidas de espectros observados pelo espectrografo RVS, e permi-
tido o delineamento do gradiente Galactico. Futuramente, instrumentos como o WEAVE
(DALTON et al., 2018) e 0 AMOST (DE JONG et al., 2019), dedicados a levantamentos

espectroscopicos, permitirao a inclusao de muitos novos aglomerados as analises realiza-
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das.

2.2.3 O Diagrama Cor-Magnitude

Pelo fato de as estrelas de um aglomerado possuirem idades e composi¢oes quimicas
semelhantes, refletindo as propriedades da nuvem molecular que as formou, o estudo desses
objetos permite analisar diversos aspectos da formagao, evolucao e nucleossintese estelar.
A ferramenta mais fundamental para se estudar as propriedades dos aglomerados abertos
sao os diagramas cor-magnitude (CMDs). Com eles, somos capazes de determinar os
parametros fisicos dos aglomerados e algumas propriedades de suas estrelas constituintes.

A Figura 2.2 apresenta o classico CMD de M67, um aglomerado aberto bem conhe-
cido de 4 Gyr de idade e metalicidade solar. Este diagrama oferece um bom exemplo das
propriedades dos aglomerados que podem ser observadas nos CMDs: observamos uma
Sequéncia Principal bem delineada, o ponto de turn-off e os ramos das Subgigantes e
Gigantes bem populados, além da sequéncia de binarias que se destaca acima da Sequén-
cia Principal. Desse modo, verificamos que estes diagramas fornecem praticamente um

panorama completo da evolugao estelar.
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Figura 2.2: Diagrama cor-magnitude das estrelas do aglomerado aberto M67, de MON'T-
GOMERY et al. (1993).

Porém, a anélise dos CMDs de aglomerados abertos torna-se significativamente mais
desafiadora quando ha contaminacao das estrelas do aglomerado pelas estrelas do campo:
nesse caso, ¢ necessario realizar a descontaminagao dessas estrelas e determinar as suas
probabilidades de pertencerem ao aglomerado, ou probabilidades de adesao. A Figura
2.3 ilustra esse processo, apresentando CMDs das estrelas de dois aglomerados abertos,

com a escala de cor representando as probabilidades de adesao das estrelas: em ambos os
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Figura 2.3: Diagramas cor-magnitude para os aglomerados NGC 5999 e UFMG 1, com a
escala de cor representando a probabilidade de adesao das estrelas. Adaptado de FER-
REIRA et al. (2019).

casos, podemos observar como as estrelas de maior probabilidade delineiam a Sequéncia
Principal, conforme o esperado para membros de um aglomerado. Contudo, a realizagao
desse processo exige a aplicacao de métodos estatisticos sofisticados, como por exemplo
o método Vasilevski-Sanders e variagoes, amplamente aplicados aos parametros de mo-
vimentos proprios para realizar estudos de adesao de membros e determinar parametros
cinematicos de estrelas em aglomerados (DIAS et al., 2006; KHARCHENKO et al., 2004;
KRONE-MARTINS et al., 2010). Por outro lado, métodos ndo-paramétricos foram suge-
ridos para contornar alguns dos problemas apresentados pelo método Vasilevski-Sanders
(e.g. CABRERA-CANO e ALFARO, 1990; JAVAKHISHVILI et al., 2006). Ainda, na
literatura mais recente, BALAGUER-NUNEZ et al. (2020) apresentam uma ferramenta
interativa para determinar probabilidades de adesao. Particularmente, no trabalho de
KRONE-MARTINS e MOITINHO (2014a), os autores apresentam um algoritmo nao-
supervisionado que se propoe a determinar probabilidades de adesao a partir de dados de
fotometria e de posigoes, mas que também ¢ utilizado com dados de movimentos proprios
e paralaxes em diversos trabalhos (e.g. CANTAT-GAUDIN et al., 2018a,c, 2019; CAR-
RERA et al., 2019). No presente trabalho, adotamos uma adaptacdo deste algoritmo
apresentada por PERA et al. (2021), que sera discutida no Capitulo 4.

Com os membros do aglomerados bem determinados, é possivel analisar o CMD e
determinar os parametros fisicos do aglomerado a partir do ajuste de is6cronas tedricas.
Por exemplo, a Figura 2.4 mostra trés ajustes de isoécronas com diferentes valores de idade
para o aglomerado NGC 5999, mantendo fixos os parametros de avermelhamento e distan-
cia. Porém, os parametros que podem ser derivados deste ajuste, como avermelhamento,
distancia, metalicidade e idade, sao acoplados entre si de modo que a solucao fornecida
por este método nao é univoca. Além disso, muitos trabalhos utilizam a técnica de ajuste

visual para encontrar a isocrona que melhor se ajusta aos dados (e.g BONATTO e BICA,
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Figura 2.4: Ajuste de isécrona para o aglomerado aberto NGC 5999, para trés valores de
idade. Adaptado de FERREIRA et al. (2019).

2007; FERREIRA et al., 2019; HOLANDA et al., 2021, 2022; ORTOLANT et al., 2005;
SAROON et al., 2023), de modo que os resultados finais podem tornar-se dependentes de
critérios subjetivos e apresentar incertezas significativas. Por essa razao, diversos traba-
lhos da literatura foram dedicados a aprimorar esta metodologia tradicional, utilizando
métodos estatisticos a fim de encontrar resultados mais precisos (e.g. FERREIRA et al.,
2024; MORTON, 2015; PERREN, G. L. et al., 2015; SOUZA et al., 2020). O algoritmo
de FERREIRA et al. (2024) é apresentado e detalhado no Capitulo 4.

2.2.4 Estrutura e Quimica do Disco Galactico

Conforme citado anteriormente, os aglomerados abertos também podem ser utilizados
para mapear as estruturas fisicas da Galaxia. Por exemplo, CANTAT-GAUDIN et al.
(2020) utilizaram 2017 aglomerados abertos que foram identificados a partir dos dados da
missao Gaia DR2 (GATIA COLLABORATION et al., 2018), para realizar o mapeamento
dos bracos espirais da Galaxia. Este estudo é possivel por conta da correlagao entre a
distribuicao espacial de aglomerados jovens e a localizagao dos bragos espirais (BECKER e
FENKART, 1970; DIAS e LEPINE, 2005; MORGAN et al., 1953), como pode ser visto na
Figura 2.5: observamos a distribui¢ao preferencial dos aglomerados mais jovens e a forma
como estes delineiam o contorno dos bragos espirais. Ao considerar os bragos espirais
como regioes de alta densidade de matéria e alta formacao estelar onde sao formados
os aglomerados abertos, é coerente pensar que os aglomerados mais jovens ainda nao se
distanciaram de forma significativa do seu local de formacao.

Além disso, o trabalho de HUNT e REFFERT (2023) apresenta outras propriedades
da estrutura Galéctica que o estudo dos aglomerados abertos pode oferecer. A Figura
2.5 evidencia o chamado galazy warp (“empenamento galactico”) nas distribuigoes XZ
para X < —2 kpc, uma caracteristica observada em cerca de 50% das galaxias espirais

(GUIJARRO et al., 2010; RESHETNIKOV et al., 2016); e também destaca a distribui¢ao
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Figura 2.5: Distribuicao de aglomerados em coordenadas heliocéntricas, vista de lado
(parte superior) e de cima para baixo (parte inferior), de HUNT e REFFERT (2023). A
escala de cor representa a idade dos aglomerados (& esquerda) e a extingao interestelar (a
direita).

predominante dos aglomerados ao longo do disco, concentrados majoritariamente a dis-
tancias de até 250 pc acima e abaixo deste. Podemos observar também como, na dire¢ao
do centro Galactico (para a direita, na Figura 2.5), os aglomerados possuem altos valores
de extingao Ay no 6ptico, ilustrando como a grande quantidade de poeira nesta diregao
obscurece muitos aglomerados abertos e limita os estudos desses objetos nos comprimentos
de onda visiveis, conforme mencionado anteriormente.

E importante destacar que, apesar dos grandes avancos nos estudos de aglomerados
abertos na Galaxia das ultimas décadas, ainda existem diversas questoes em aberto para
as quais nao ha consenso na literatura. Por exemplo, diversas populacoes estelares ja
foram utilizadas para estudar a evolugao temporal dos gradientes quimicos da Galéxia,
como nebulosas planetarias (e.g. MAGRINI et al., 2016; STANGHELLINI e HAYWOOD,
2010, 2018), e estrelas de diferentes idades (e.g. ANDERS et al., 2017). Contudo, os aglo-
merados abertos possuem a grande vantagem de constituirem uma populagao homogénea
com idades e distancias que podem ser bem determinadas. Por isso, esses aglomerados
também atuam como excelentes ferramentas para acompanhar a evolucao temporal destes
gradientes.

Neste sentido, MAGRINI et al. (2023), a partir de espectros de alta resolugao dos
aglomerados abertos do levantamento Gaia-ESO, buscam mapear a forma e a evolucao
dos gradientes quimicos radiais, e assim tragar as mudancas temporais de metalicidade
e a distribuigao radial da Galaxia. A Figura 2.6 apresenta o gradiente radial de [Fe/H]|
dos aglomerados divididos em trés intervalos de idade. Considerando apenas o argumento
de que populagoes mais velhas devem possuir menor metalicidade do que as mais jovens,

nao somos capazes de reproduzir a evolugao do gradiente observada. No intervalo radial
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Figura 2.6: Evolugao temporal do gradiente radial de [Fe/H|, com a escala de cor repre-
sentando diferentes intervalos de idade para os aglomerados, de MAGRINI et al. (2023).
A interseccao das linhas pontilhadas marca a posi¢ao e a abundéancia solar.

de Rae ~ 6 a 10 kpc, podemos observar uma evolucao incomum, na qual os aglomerados
mais jovens sao menos enriquecidos em metais. Além disso, até a regiao de Rgc ~ 10
kpc, o gradiente é mais plano para os aglomerados mais jovens, mas observa-se que esta

tendéncia se inverte para maiores distancias.

A partir de resultados precisos de abundéancias, pode-se estudar a evolucao temporal
dos gradientes de diferentes espécies quimicas a fim de entender e visualizar as proprie-
dades dos sitios astrofisicos onde sao formados estes elementos. A Figura 2.7 apresenta a
evolugao temporal dos gradientes das razoes de abundancias quimicas de diversas espécies
analisar por MAGRINI et al. (2023). Nessa Figura, podemos observar o comportamento
de cada conjunto de elementos, que encontram-se agrupados de acordo com seu sitio

astrofisico de formacao.

Em relagao aos elementos do processo-a estudados pelos autores (O, Mg, Si, Ca e
Ti), o gradiente observado estd de acordo com o modelo de formagao “inside-out” da
Galaxia e com as diferentes escalas de tempo de formagao desses elementos: observa-se
uma ligeira diminui¢ao do gradiente no disco interno e um aumento no disco externo para
os aglomerados mais velhos, com mais de 1 Gyr. Para os elementos do pico do ferro
(Sc, V, Cr, Mn, Co, Ni e Zn), os gradientes de abundancia sdo praticamente planos, o
que é esperado por conta dos sitios astrofisicos destes elementos que sao comuns ao do
ferro. Por outro lado, os elementos do processo-s (Y, Zr, Ba, La e Ce) apresentam maiores
complicagoes: o gradiente médio para esses elementos nao mostra variagoes significativas
com a idade nas regioes mais internas, enquanto que os aglomerados mais jovens sao os
mais enriquecidos nas regioes mais externas. Esse comportamento pode ser consequéncia
das diferentes escalas de tempo de producgao destes elementos e de suas fortes dependéncias
com a metalicidade (e.g. CASALI et al., 2020; MAGRINI et al., 2021b). Por fim, em

relagao aos elementos do processo-r (Mo, Pr, Nd e Eu), estes apresentam evolugao similar
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Figura 2.7: Razoes elementais em funcao das distancias Galactocéntricas R, de aglome-
rados abertos da Galaxia, de MAGRINI et al. (2023). Os aglomerados estao divididos em
trés intervalos de idade, conforme a escala de cor apresentada no topo.

a dos elementos do processo-a, o que é esperado devido as suas formagoes em uma curta
escala de tempo (e.g. MATTEUCCI, 2014).

Portanto, é evidente que, a partir das abundancias quimicas detalhadas para estrelas
de aglomerados abertos, pode-se estudar minuciosamente diversos aspectos relacionados
a evolugao quimica da Galaxia. Em particular, a fim de entender as evolugoes observadas
dentre elementos de diferentes sitios astrofisicos, torna-se fundamental o estudo dos pro-
cessos de nucleossintese estelar dos objetos que permitem a realizacao de espectroscopia

de alta resolugao nos aglomerados abertos, as gigantes vermelhas.
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Capitulo 3
Nucleossintese e Evolucao Estelar

Estrelas de baixa massa (~ 0.8—2 Mg) e de massa intermediaria (~ 2—10 Mg) apresentam
um nucleo degenerado no final da fase de queima de hélio ou de carbono. Por essa razao,
aumentos posteriores da temperatura central nao sao possiveis, e consequentemente estas
estrelas nao sao capazes de realizar a queima de elementos mais pesados em seu niicleo,
encerrando sua evolu¢ao como uma ana branca de C—0O ou de O—Ne. Em conjunto
com a metalicidade inicial e a binaridade estelar, a massa inicial desempenha um papel
fundamental e é um dos fatores que possui a maior influéncia na trajetéria evolutiva das
estrelas (KARAKAS e LATTANZIO, 2014; SALARIS e CASSISI, 2005).

O foco deste trabalho sao as gigantes vermelhas, estrelas de baixa massa ou de massa
intermediaria nos quais ja se encerrou o processo de queima de hidrogénio no ntcleo, e
que portanto encontram-se em estagios avancados da evolugao estelar. Por conta de suas
altas luminosidades, estes objetos atuam como excelentes ferramentas para o estudo de
certas propriedades dos aglomerados abertos e facilitam a realizacao de espectroscopia
de alta resolucao, que conforme discutido anteriormente, é crucial nos estudos de abun-
dancias quimicas. Além disso, ocorrem importantes processos de nucleossintese enquanto
as estrelas percorrem a fase de gigantes vermelhas, e os produtos destes processos sao
trazidos a superficie pela primeira dragagem, de modo que estas estrelas permitem acesso
direto ao material que foi processado em seu interior nas fases anteriores. A fim de tornar
possivel a discussao da natureza das gigantes vermelhas, descrevemos a seguir os princi-
pais processos de nucleossintese e de mistura associados a estrutura e evolugao estelar de

estrelas de baixa massa e de massa intermediéria.

3.1 A Sequéncia Principal e a Queima de Hidrogénio

Enquanto ocorre a queima de hidrogénio em seu ntucleo, a estrela percorre a chamada
Sequéncia Principal (MS), na qual passa a maior parte de seu tempo de vida. Nesta
fase, a fusao de hidrogénio pode ocorrer através de dois grupos de reagoes em cadeia:

as cadeias proton-proton (pp) e o ciclo CNO. Estas reagoes costumam ocorrer simulta-

17
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neamente, mas possuem eficiéncias significativamente diferentes que dependem da massa
inicial da estrela. As estrelas menos massivas, com M < 1.2 Mg, possuem nucleos radiati-
vos onde predominam as cadeias pp; enquanto que o ciclo CNO é fortemente dependente

da temperatura e é predominante nas estrelas com M = 1.2 Mg, favorecendo a presenca de
um ntcleo convectivo (CARROLL e OSTLIE, 2017; KARAKAS e LATTANZIO, 2014).

Existem trés cadeias pp e cada uma possui probabilidades de ocorréncia que depen-
dem da temperatura central da estrela. A cadeia pp I exige que os protons sofram um
decaimento 57, o que é possivel apenas no caso de colisdes nucleares. Durante a curta
escala de tempo de encontro entre dois protons, um deles pode sofrer o decaimento S+,
originando um neutrino (v,), um positron (e¢*) e um néutron. Entao, o néutron pode ser

capturado pelo préton remanescente, gerando um deutério (*H). A cadeia pp I ¢ dada por

"H+'H—?H+e" 4+,
°H+'H — *He + v (3.1)
SHe + *He — “He + 2'H

O decaimento S+ é governado por interacoes fracas, e por isso possui baixa probabi-
lidade de ocorréncia. Por essa razao, este processo torna-se significativo apenas a partir
de T ~ 5 x 10° K. Até que se atinjam temperaturas T ~ 8 x 10% K, as reacoes que pro-
duzem 3He no ntcleo sao mais frequentes do que aquelas que o consomem, e portanto héa
um aumento de sua abundancia. Quando se atingem temperaturas maiores, ocorre uma
diminuicao da abundancia de *He, como consequéncia da maior eficiéncia das reacoes
SHe +2He e *He +*He. E entdo, a producao e o consumo de *He atingem um estado de
equilibrio em um curto periodo de tempo. A frequéncia das outras duas reagoes, pp Il e
pp 111, apresentadas nas Equacoes 3.2 e 3.3 respectivamente, sao fortemente dependentes
da temperatura. Em geral, conforme a temperatura no nicleo aumenta, a cadeia pp II
torna-se mais eficientes do que a cadeia pp I se ha *He o suficiente, e a cadeia pp III
torna-se gradualmente mais eficiente do que a cadeia pp II (SALARIS e CASSISI, 2005).

"H4+'H—2H+e" +1,
H+'H — *He + v
*He + “He —> "Be + v (3.2)
Be+e — Li+ v,
i+ ?H — 2*He
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'H4+'H—?H+e" +1,
H+'H — *He + v
*He + *He — "Be +
(3.3)
Be+'H— B +7y
B— ®Be+ et + 1,

8Be —> 24He

Nas condicoes do ntcleo solar, onde T ~ 15 x 10° K, a cadeia pp I possui 69%
de probabilidade de ocorréncia, enquanto a cadeia pp II possui cerca de 31%. Como

esperado, a ocorréncia da cadeia pp III é extremamente improvavel a essas temperaturas,
apresentando menos de 0.1% de probabilidade (CARROLL e OSTLIE, 2017).

Por sua vez, o ciclo CNO ¢ dividido em dois ramos: CN e NO. Nesse processo, o
carbono, o nitrogénio e o oxigénio sao produzidos e destruidos ao longo das reagoes,
atuando como catalisadores para a fusao do hidrogénio em hélio. As reagoes envolvidas

no ciclo CN e no ciclo NO sao apresentadas nas Equacgoes 3.4 e 3.5, respectivamente.

PC+'H— "N +y
BN — BC+et +u,
BC+'H — "N +4

(3.4)
UN+TH— B0+~
B0 — BN +em 4+,
N +'H — 2C + *He
PN+'H— 0 +y
YO+'™H— ""F++4
(3.5)

P S0 +ef 41,

O+ 'H— "N+ *He

A probabilidade de ocorréncia do ciclo NO (Equacao 3.5) é de apenas ~ 0.04%, de
modo que a producao de '°O a partir de suas reacoes é insignificante. Porém, essa pro-
ducao ainda se faz relevante por permitir que o ntcleo de '°O inicial contribua com a
producao de *N. Em geral, o ciclo NO torna-se eficiente apenas para temperaturas mai-
ores do que T ~ 20 x 10° K (CARROLL e OSTLIE, 2017; SALARIS e CASSISI, 2005).

Apos a deplegao do hidrogénio, o nicleo da estrela torna-se essencialmente um nucleo
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Figura 3.1: Diagrama HR esquemético mostrando a trajetéria evolutiva de uma estrela
de massa intermediaria de 5 Mg, de CARROLL e OSTLIE (2017).

de hélio, e a escala de tempo para que ocorra esta deplecao é fortemente dependente da
massa inicial. Conforme desenvolvido no livro de MACIEL (2020), para estimar esta es-
cala é razoavel considerar que o tempo de permanéncia da estrela na sequéncia principal
é aquele durante o qual a luminosidade estelar pode ser mantida pela conversao de hidro-
génio em hélio no nicleo, e assumir que cerca de 10% do material estelar esta disponivel
para a queima. Com isso, podemos chegar a uma relagao aproximada entre a escala de
tempo de permanéncia na sequéncia principal tyg, a massa inicial M da estrela e sua

luminosidade L, dada por

tms =~ 1010 x MMo anos. (3.6)

A Figura 3.1 apresenta um diagrama Hertzsprung-Russell (HR) esquematico, com a

trajetoria evolutiva de uma estrela de massa intermediaria de 5 M.

3.2 Nucleossintese P6s-Sequéncia Principal

Apos deixar a sequéncia principal, a queima continua ocorrendo em um envelope rico
em hidrogénio ao redor do niicleo de hélio. Como a temperatura no niicleo ainda nao é

alta o suficiente para realizar a queima do hélio, a regiao central da estrela nao contribui
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com a produgao de energia total nesta etapa. Além disso, observa-se que, nesses casos, 0
mecanismo dominante na casca de queima de hidrogénio é o ciclo CNO.

A evolucao se segue com a lenta contragao do nucleo de hélio, seguida por uma expan-
sao do envelope ao seu redor. Como consequéncia, as camadas mais externas da estrela
se resfriam e ocorre um aumento significativo da opacidade do envelope, confinando a
energia produzida no interior da estrela. Quando ocorre actimulo o suficiente desta ener-
gia no envelope, ela passa a suportar a expansao das camadas mais externas, marcando
o inicio da estrela no Ramo das Subgigantes (SGB). A trajetoria da estrela de massa
intermediaria no SGB pode ser visualizada na Figura 3.1: a expansao das camadas ex-
ternas leva a diminuicao da temperatura efetiva da estrela, mantendo sua luminosidade
aproximadamente constante.

Nestas estrelas, conforme ocorre o resfriamento das camadas mais externas causado
por sua expansao, surge um processo convectivo no envelope, que por sua vez passa a
atuar como um eficiente mecanismo de transporte de energia no sentido de desacelerar
esta expansao: este momento marca o inicio do Ramo das Gigantes Vermelhas (RGB). Em
decorréncia das expansoes ao longo do SGB, nesta fase a estrela possui um raio que pode
chegar a cerca de 100 vezes o seu raio na Sequéncia Principal (KARAKAS e LATTANZIO,
2014), e esperamos que sua velocidade rotacional tenha diminuido de maneira significativa
em razao da conservacao do momento angular. As expansoes subsequentes passam a
ocorrer a temperaturas aproximadamente constantes conforme a luminosidade aumenta.

A Tabela 3.1 apresenta as principais modificagoes na abundancia quimica superficial

da estrela em decorréncia dos processos que serao discutidos a seguir.

e .. . ~ Estagio
Processo Principais Modificagoes Evolutivo
Primeira Dragagem | Aumento: *He, 13C, 1*N, 170 e 23Na RGB
Diminuicao: 2C, "Li, °0 e 80
Segunda Dragagem | Aumento: *He, *N e 23Na E-AGB

Diminuicao: H, 2C, 13C e 1°N
Terceira Dragagem | Aumento: '2C e elementos do processo-s | TP-AGB
(e.g. Y, Zr, La, Ce, Nd)

Hot Bottom Burning | Aumento: 3C, N e 7Li TP-AGB
Diminuicao: 2C
Mistura Termohalina | Aumento: *He, 3C, N, 170 e #Na RGB

Diminuicao: 12C, 7Li, %0 e 80

Tabela 3.1: Principais alteracoes na composi¢ao quimica fotosférica decorrentes dos trés
principais processos de mistura que ocorrem apés a Sequéncia Principal, e as decorrentes

do processo Hot Bottom Burning. A tltima coluna contém os estagios evolutivos nos quais
cada processo pode ocorrer. Adaptado de KARAKAS e LATTANZIO (2014).
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3.2.1 O Ramo das Gigantes Vermelhas e a Primeira Dragagem

Apos o SGB, conforme a convecgao atinge regioes cada vez mais profundas, ocorre a
mistura do material do envelope com parte do hélio produzido durante a queima de
hidrogénio no centro da estrela. Desta forma, a abundancia superficial de hélio cresce
monotonicamente até que a convecc¢ao atinja sua profundidade maxima. Esse fendémeno
¢ conhecido como a primeira dragagem, que ocorre tanto para estrelas de baixa massa
quanto para estrelas de massa intermediéria ao longo de suas trajetorias ascendentes pelo
RGB. Neste momento, também ha misturas de outras espécies quimicas envolvidas na
queima do H, como o 3He e os elementos CNO. As principais modificacoes geradas pela
primeira dragagem podem ser verificadas na Tabela 3.1. De forma geral, ocorre o aumento
significativo da abundancia superficial de **N, que é aproximadamente dobrada; a reducao
de aproximadamente 30% da abundancia superficial de 2C; a formacao de uma razao
isotopica ?2C /13C de aproximadamente 20—30; e a drastica redugao das abundancias
de Li e Be no envelope (SALARIS e CASSISI, 2005). Em particular, espera-se que
apo6s a primeira dragagem as gigantes apresentem abundéncias de litio log, (Li) < 1.5 dex
(CHARBONNEL e BALACHANDRAN, 2000), de modo que abundéancias superiores a
esse limite costumam ser associadas a estrelas quimicamente peculiares, conforme sera

discutido mais adiante.

Bump da Fung¢ao de Luminosidade

Ao longo do RGB, a casca de queima de hidrogénio desloca-se constantemente em dire¢ao
a camadas mais externas, e o limite inferior do envelope de convec¢ao retrocede na dire-
¢ao da superficie, sem se sobrepor a casca. Neste processo, surge uma descontinuidade
quimica na camada mais profunda da zona de conveccao do envelope. Quando a casca
de queima de H alcanca essa descontinuidade durante seu deslocamento, a taxa com a
qual a estrela percorre o RGB diminui temporariamente e chega a ser momentaneamente
revertida. Esse comportamento, por sua vez, é consequéncia da alteragao na eficiéncia de
queima de hidrogénio, decorrente de uma diminui¢ao do peso molecular médio. Entao,
apos ultrapassar a descontinuidade, o peso molecular médio se mantém fixo e a lumino-
sidade superficial cresce monotonicamente conforme a massa do ntcleo aumenta. Como
resultado, a estrela percorre trés vezes o mesmo intervalo de luminosidade, de forma
a gerar um pico na funcao de luminosidade da estrela, o chamado bump da funcao de
luminosidade do RGB (SALARIS e CASSISI, 2005).

Além disso, a massa e a densidade do nicleo aumentam a medida que o hidrogénio se
converte em hélio na casca de queima. Como consequéncia, ha um respectivo aumento
da temperatura no nicleo da estrela que, ao atingir temperaturas T~ 108 K, permite o
inicio da queima do hélio através das reacoes triplo-a. Neste processo, dois ntucleos de

“He (particulas-ar) formam um niicleo de 8Be, que por sua vez é capaz de interagir com



3.2. NUCLEOSSINTESE POS-SEQUENCIA PRINCIPAL 23

uma terceira particula-a e produzir 12C (CLAYTON, 1983). Dessa forma, temos

‘He + “He = ®Be + v
(3.7)
*Be + “He — 2C + .

Contudo, em nitcleos altamente degenerados, como é o caso das estrelas de baixa
massa, a taxa das reacoes aumenta significativamente, a queima do He torna-se instavel e
ocorre uma espécie de escape térmico ao atingir o topo do RGB. Este é o chamado flash
do hélio, que libera uma quantidade significativa de energia nuclear (da ordem de 10°
Lg) em poucos segundos e marca o fim do RGB para as estrelas de baixa massa. No caso
das estrelas de massa intermediéaria, como os nucleos nao sao degenerados, o hélio comeca

a queimar sob condigoes quiescentes.

Mistura Termohalina

Ao comparar modelos tedricos com as observagoes de estrelas RGB, observa-se que, para
maiores luminosidades, as abundancias encontradas sao superiores as previstas pela pri-
meira dragagem. Como modelos classicos nao predizem nenhuma alteracao nas abundan-
cias fotosféricas das RGBs apos a primeira dragagem, algum processo de mistura deve
estar sendo desconsiderado pelos modelos.

Por exemplo, para estrelas de baixa massa, espera-se um rapido decrescimento da
razao isotopica do carbono 2C/13C para maiores valores de massa inicial. Contudo, as
observagoes apresentam outra tendéncia: observacoes da razao isotopica do carbono em
aglomerados de alta metalicidade revelam valores de < 20 ou até de < 10 (e.g. GILROY,
1989; MIKOLAITIS et al., 2010; SMILJANIC et al., 2009), menores do que os esperados.
Esses resultados poderiam ser explicados ao considerar um processo de mistura capaz de
conectar a regiao superior da casca de queima de H com o envelope convectivo, de modo
que o processo deva ocorrer entre essas duas regides (KARAKAS e LATTANZIO, 2014).

Outra evidéncia surge ao se analisar o litio (e.g. LIND et al., 2009), cuja abundancia
decresce na primeira dragagem atingindo valores A(Li)~ 1, mas para maiores luminosi-
dades decresce de forma significativa chegando a valores de A(Li)~ 0 a —1. Da mesma
forma, esse comportamento poderia ser explicado pela exposicao do material do envelope
a temperaturas maiores, para as quais o litio é destruido. Além disso, LIND et al. (2009)
demonstram como as observacgoes indicam que este processo de mistura extra deve ocorrer
apo6s o bump na funcao de luminosidade no RGB, momento em que a abundéancia de litio
decresce rapidamente.

Uma terceira evidéncia da presenca de um mecanismo de mistura surge ao analisar as
abundancias estelares de *He (LAGARDE et al., 2011, 2012). A evolugao de estrelas de

massas baixa e intermediaria prediz que estas estrelas devem produzir grandes quantidades



24 CAPITULO 3. NUCLEOSSINTESE E EVOLUCAO ESTELAR

de 3He por conta das cadeias pp, cerca de duas vezes mais do que o contetido observado
no meio interestelar da Galaxia (KARAKAS e LATTANZIO, 2014).

Um dos mecanismos que pode explicar as diferencas entre as abundéancias fornecidas
por modelos de evolucao estelar e as das observacoes é a mistura termohalina, proposta
como sendo a possivel responsavel pela mistura adicional necesséria no RGB. Esse feno-
meno é caracterizado por uma instabilidade hidrodinamica que surge quando um gradiente
quimico instavel é estabilizado por um gradiente na temperatural.

No caso das gigantes vermelhas, uma inversao do peso molecular médio ocorre natu-
ralmente ao longo da evolugao no RGB (EGGLETON et al., 2006). Durante a Sequéncia
Principal, estrelas de baixa massa produzem *He a temperaturas relativamente baixas por
conta das cadeias pp. Contudo, em temperaturas mais altas em regioes mais proximas ao
centro, ocorre a destruicao do *He por outras reacoes das cadeias pp. Temos que a abun-
dancia de 3He é baixa no centro, atinge um méximo na metade da trajetéria para fora, e
na superficie volta a cair para a composic¢ao inicial. Quando a primeira dragagem comeca
a homogeneizar a composic¢ao interna, ocorre a mistura de uma quantidade significativa de
3He no envelope. Entao, quando a camada de H se aproxima da descontinuidade H—He, a
primeira reacao a ocorrer a uma taxa significativa ¢ a destruicao de *He, que nesta etapa
possui uma abundancia algumas ordens de grandeza superior ao valor de equilibrio para

a regiao envolvida na queima de H. Esta reagao, que completa a fusao do He, é

3He 4+ *He — “He + 2p.

Essa reagao é incomum no sentido de que aumenta o nimero de particulas por volume,
gerando trés particulas a partir de duas. O resultado é que a massa se mantém inalterada
e o peso molecular médio p é reduzido localmente. Nesse caso, essa reagao produz uma
inversao do p, o que deve fazer com que a mistura termohalina se inicie. Este momento
corresponde exatamente ao bump da funcao de luminosidade, em acordo com a maior
parte das observagoes, corroborando com a existéncia desse mecanismo (KARAKAS e
LATTANZIO, 2014).

Ramo Horizontal

A préxima etapa da evolugao estelar para as estrelas de baixa massa se dé cerca de 1
Myr ap6s a igni¢ao do hélio no niicleo. Por conta da expansao do nicleo apds o flash do
hélio, que acaba por resfriar a casca de queima de hidrogénio, nesta etapa a luminosidade
da estrela ja encontra-se significativamente mais baixa em comparacao a luminosidade no
topo do RGB. A trajetoria que corresponde ao inicio da fase de queima de hélio para essas

estrelas ¢ conhecida como Ramo Horizontal (HB). A principal caracteristica dessa fase é o

Thttps:/ /www.stellarphysics.org /thermohaline-mixing
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decaimento significativo da eficiéncia da queima de hidrogénio na casca enquanto hé um
aumento constante da eficiéncia de queima do He no ntucleo. Enquanto a luminosidade
produzida pela casca de queima de H se mantém superior a produzida pelas reagoes triplo-
« no nucleo, a estrela evolui em direcao a maiores temperaturas efetivas. Porém, quando
o processo de queima de He torna-se a principal fonte da energia da estrela, sua trajetoria
evolutiva no diagrama HR se reverte na direcao de menores temperaturas.

Por outro lado, o flash do He nao ocorre para estrelas de massa intermediaria, e apos a
ignicao do ntcleo, a estrela passa a percorrer uma trajetoria descendente no diagrama HR.
Agora, a estrela percorre uma fase estendida de queima de He em um ntcleo convectivo em
constante expansao. A queima de H em uma fina casca continua a fornecer a maior parte
da luminosidade superficial da estrela, de forma que a massa do niicleo de He continua a
crescer. Na Figura 3.1, podemos observar o [oop no diagrama HR caracteristico do HB.
Ao deixar o RGB, a estrela inicia uma trajetoria em direcao a maiores temperaturas: isto
acontece por conta da energia gerada pela casca de queima de hidrogénio. Apoés atingir
o maximo de temperatura no loop inferior, a energia produzida pela queima comeca a
decrescer de forma constante, e a estrela retrocede em sua trajetoria, sofrendo diminuicao
de sua temperatura apos sofrer um ligeiro aumento de luminosidade. Nesta trajetoria,

ocorre a deple¢ao de hélio no nicleo da estrela (SALARIS e CASSISI, 2005).

3.2.2 O Ramo Assint6tico das Gigantes e suas Dragagens

Independentemente da massa inicial da estrela, quando a abundéancia de hélio em seu
nucleo atinge um limite inferior, ela se desloca em direcao a menores temperaturas efeti-
vas e maiores luminosidades, iniciando sua trajetéria no Ramo Assintotico das Gigantes
(AGB). Esta fase também ¢é caracterizada pela queima de hélio, mas desta vez, em uma
casca esférica ao redor do niicleo, de maneira anéloga a casca de queima de hidrogénio ao
redor do niicleo de hélio nas fases anteriores.

Apos a deplecao do hélio no nicleo, a regiao central da estrela no AGB contém um
nucleo de C—0 com uma camada de queima de hélio ao seu redor. De maneira semelhante
as fases anteriores, agora a massa do nicleo aumenta conforme a produgao de carbono
e oxigénio decorrente da queima de hélio na casca. Outra consequéncia desta queima
é o desaparecimento da camada sobrejacente de queima de hidrogénio, que sofre uma
expansao e uma diminuigao de sua temperatura (SALARIS e CASSISI, 2005).

Segunda Dragagem

Durante a fase inicial do AGB, conhecida como Early-AGB (E-AGB), estrelas de massa
inicial M = 4 Mg passam por um novo processo convectivo de significativa importan-
cia, conhecido como segunda dragagem. Desta vez, a zona convectiva externa alcanca

as regioes internas da estrela onde nao ha mais hidrogénio. Em comparacao a primeira
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Figura 3.2: Estrutura interna de uma estrela de 5 Mg na fase inicial do AGB, de CAR-
ROLL e OSTLIE (2017).

dragagem, esta se destaca por gerar uma diminui¢ao da abundéancia de hidrogénio fotos-
férica e um aumento da razao isotopica MN/®N (KARAKAS e LATTANZIO, 2014). A
Figura 3.2 mostra um esquema da estrutura de uma estrela de massa intermediaria na

fase E-AGB, e também apresenta o raio de cada camada em relacao ao raio estelar total
R..

Em seguida, apos a deplecao do hélio, a densidade central no niicleo de C—0O aumenta
significativamente, e como consequéncia, a degenerescéncia eletronica gera significativas
perdas de energia por neutrinos. Neste sentido, o valor maximo de massa inicial para a
qual a degenerescéncia eletronica no nucleo é alta o suficiente para impedir a ignicao do
carbono define a proxima trajetoria evolutiva da estrela: estrelas com massa superior a
esse limite irao iniciar a queima de carbono no nucleo, enquanto estrelas com massa abaixo
do limite entrardo na fase de pulsos térmicos no AGB (SALARIS e CASSISI, 2005).

Durante a fase E-AGB, a casca de queima de hélio se desloca para fora e se extingue
ao se aproximar da descontinuidade H—He. Apoés uma rapida contracao, a casca de
queima de hidrogénio volta a tornar-se eficiente e a fornecer a energia necesséaria para a
continuidade da evolucao estelar. Essa parada momentanea da casca de queima de hélio
marca o inicio da fase de Pulsos Térmicos do AGB (TP-AGB).

Enquanto ocorre a queima do hidrogénio, as cinzas de hélio depositadas no ntcleo
de C—O0 sao comprimidas e aquecidas de forma que, quando atingem uma massa critica,
ocorre a ignicao do hélio e um escape termonuclear. Esse escape significa que, quando a
casca recebe energia da queima do hélio, sua temperatura aumenta e, consequentemente,

a producao de energia torna-se ainda maior.
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Terceira Dragagem

No méximo deste flash, a liberacao de energia pode chegar a valores da ordem de 107 — 108
Lo, e a maior parte desta energia aquece as camadas de queima nuclear de modo que a
estrela passa por uma nova expansao, e a casca de queima de hidrogénio torna-se no-
vamente inativa. Nesse momento, as condi¢oes tornam-se propicias para a formagcao de
uma nova zona convectiva, que se estende da casca de queima de hélio até a desconti-
nuidade H—He no envelope. Agora, conforme o material na casca convectiva continua a
se expandir para fora, a fonte de energia da casca encontra-se expandida e nao ha mais
condicoes no interior estelar para a ocorréncia de um novo pulso térmico. Entao, a casca
comega a esfriar e a taxa de queima de hélio cai abruptamente. Como consequéncia, a
casca convectiva pode desaparecer em AGBs cujos ntcleos possuem massa M > 0.7 Mg
(SALARIS e CASSISI, 2005). Em AGBs menos massivas, neste estagio a base da casca
convectiva torna-se capaz de alcangar a regiao da queima incompleta de hélio, de modo
que os produtos desta queima sao misturados por toda a regiao localizada entre a casca
de queima de He e a descontinuidade H—He: esse fenémeno é conhecido como terceira

dragagem.

Entao, a estrela segue sua trajetoria em uma fase quiescente de queima de hélio, que
se encerra quando o material processado pelas reagoes triplo-a (Equagao 3.7) se iguala ao
material processado pela queima de hidrogénio antes do flash. Nesta etapa, ocorre uma
nova ignicao do hidrogénio préoximo a descontinuidade H—He e a estrela inicia uma nova
fase extensa de queima de H. Quando a massa das camadas de queima de hélio alcancam
novamente o valor critico, ocorre um novo pulso térmico e este ciclo se repete por muitas

vezes, com a amplitude do pulso aumentando a cada vez.

A terceira dragagem é responsével pelas mudancas mais significativas nas abundéancias
superficiais de AGBs de baixa massa e possui importantes consequéncias na nucleossintese
de AGBs de massa intermediaria: essencialmente, a terceira dragagem é responsavel por
trazer a superficie 12C e elementos produzidos pela captura lenta de néutrons (processo-s),
como Sr, Y, Zr, Ba, La, Ce e Nd. Além disso, como consequéncia de recorrentes episodios,
a terceira dragagem pode produzir estrelas ricas em carbono, com uma razao fotosférica
C/O > 1 (KARAKAS e LATTANZIO, 2014; SALARIS e CASSISI, 2005). Contudo,
a terceira dragagem nao ocorre em todas as estrelas AGB: observagoes sugerem que a
massa inicial minima para que uma estrela torne-se rica em carbono em consequéncia
da terceira dragagem ¢ de aproximadamente 1.5 Mg (WALLERSTEIN e KNAPP, 1998).
Isso ocorre porque, estrelas com massas abaixo desse limite ja possuem, no inicio do
TP-AGB uma envelope com massa residual muito baixa. Por essa razao, nao esperamos
encontrar estrelas ricas em carbono em populagoes estelares muito velhas (SALARIS e
CASSISI, 2005). Ademais, este processo de mistura permite que, em sistemas binérios,

AGBs possam ceder material rico em elementos do processo-s a uma companheira nao
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evoluida, dando origem a estrelas ricas em bario (JORISSEN, 2019; JORISSEN et al.,
1998; MCCLURE, 1983).

Hot Bottom Burning

Em estrelas mais massivas, com massas iniciais M > 6—7 Mg (KARAKAS e LATTANZIO,
2014), ha possibilidade de ocorrer um processo peculiar: a temperatura pode atingir
valores altos o suficiente (T ~ 8 x 107 K) a ponto de permitir uma queima significativa
na base da zona convectiva, um processo conhecido como Hot Bottom Burning (HBB).
Como consequéncia, ocorre o aumento significativo da luminosidade superficial da estrela
e alteragoes consideraveis em sua composicao quimica fotosférica. Em particular, o HBB
converte 2C presente na superficie em N, impedindo portanto a formacao de estrelas

ricas em carbono. Ainda, modelos preveem também a formacao de “Li a partir de reacoes

do mecanismo Cameron-Fowler (CAMERON e FOWLER, 1971), dadas por:

*He + *He — "Be +
(3.8)
Be+e — Li+v,.

Neste mecanismo, por conta do eficiente processo de mistura presente no envelope
convectivo, parte do "Be ¢ transportado para regioes mais externas e portanto mais frias
da estrela, onde o litio pode ser gerado. Sem este transporte eficiente do berilio, os &tomos
de litio sao facilmente destruidos pela captura de protons nas camadas mais internas.
Porém, quando nicleos de "Be alcancam as camadas mais frias, ocorre a producao "Li
através de capturas eletronicas, e o litio ¢ mantido nestas camadas até que se esgote o
3He disponivel, ou até que o HBB seja interrompido pela ejecao do envelope causada por
ventos estelares. Em decorréncia desse processo, esperamos encontrar enriquecimento em

litio em AGBs mais massivas, que costumam apresentar log, (Li) 2 2 dex (KARAKAS e
LATTANZIO, 2014; MARIGO et al., 2013).

3.2.3 Estagios Finais da Evolugao Estelar

Durante a fase de TP-AGB, em decorréncia do grande niimero de pulsos térmicos, a es-
trela pode sofrer uma perda de massa significativa, da ordem de 1078 a 10™* Mg yr—*
(SALARIS e CASSISI, 2005). Além disso, modelos preveem a ocorréncia de um “super-
vento” (RENZINI, 1981), de modo que a estrela deixa o AGB tendo perdido a maior parte
de seu envelope convectivo. Em estrelas de até ~ 7 Mg, a remanescente estelar evolui
rapidamente apo6s o fim do AGB, em direcao a maiores temperaturas efetivas mantendo
sua luminosidade aproximadamente constante. Nesta trajetoria, ainda ocorre a queima
de H em uma fina casca até que a estrela atinja o ponto mais a esquerda de sua trajetoria

no diagrama HR (Figura 3.1). Entao, a queima de H torna-se inativa e os envelopes ricos
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em H e He sofrem uma rapida contracao. A partir desta etapa, a estrela pode seguir trés
caminhos distintos: (i) se a queima nuclear cessar por completo, a remanescente se resfria
e encerra sua evolugao como uma ana branca de C—0; (ii) no caso em que o aquecimento
das camadas ricas em He conduz a um escape térmico na casca de He, a estrela pode re-
tornar ao AGB como uma estrela “born-again”; (iii) ou se o aquecimento do envelope rico
em hidrogénio induzir um escape termonuclear de queima de H, a remanescente explode
como uma nova e pode encerrar sua evolugao como uma ana branca de C—0O sem resqui-
cios de hidrogénio (SALARIS e CASSISI, 2005). Por fim, estrelas de massa intermediaria
ligeiramente mais massivas possuem condigoes que permitem a ignicao do carbono em
seu interior: em geral, estas estrelas sofrem pulsos térmicos em uma fase conhecida como
super-AGB e encerram sua evolu¢do como anas brancas de O-Ne (KARAKAS e LAT-
TANZIO, 2014). Entre o AGB e a fase de ana branca, o material em expansao ejetado é

ionizado pela radiacao da estrela central, dando origem a uma nebulosa planetaria.
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Capitulo 4
Metodologia

Neste capitulo, descrevemos as metodologias adotadas para conduzir as analises deste
trabalho, incluindo a selecao e observacao das estrelas estudadas, determinacao dos seus
parametros atmosféricos e de suas abundéancias quimicas das espécies de interesse, e o

estudo de adesao de membros.

4.1 Selecao da Amostra e Observacoes

Este trabalho possui como foco a anélise de 8 gigantes vermelhas, denominadas como
#005, #028, #034, #053, #087, #121, #126 e #190. As estrelas foram inicialmente
classificadas na literatura como membros do aglomerado aberto IC2714 com base nas
suas velocidades radiais, no trabalho de MERMILLIOD et al. (2008). No trabalho citado,
os autores determinaram velocidades radiais para 1309 gigantes vermelhas e 166 aglome-
rados com o objetivo de procurar por binarias espectroscopicas em aglomerados abertos,
determinar seus parametros orbitais e verificar se as estrelas pertencem ou nao ao campo
dos aglomerados.

Apos a definicao da amostra, obtivemos espectros de alta resolucao para as estrelas
durante duas missoes observacionais, realizadas em 2009 no European Southern Observa-
tory em La Silla, no Chile. As observagoes foram conduzidas sob acordos de colaboragao
do Observatorio Nacional com o ESO e com o Max-Planck-Gesellschaft. O instrumento
utilizado foi o Fiber-fed Extended Range Optical Spectrograph (FEROS, KAUFER et al.,
1999), acoplado ao telescopio de 2.2m. O FEROS é um espectrografo Echelle com co-
bertura espectral de 3700 a 9000 A e resolucdo de R ~ 48000, ¢ os espectros obtidos apre-
sentam razio sinal-ruido (SNR) de 100 a 150 em 6000 A. Por fim, a reducéo espectral foi
conduzida com a utilizacao do software FEROS Data Reduction System'. A Tabela 4.1
apresenta as informagoes gerais sobre as estrelas que compoem a amostra analisada.

O préximo passo foi obter os parametros atmosféricos das estrelas, que sao necessa-

https://www.eso.org/sci/facilities/lasilla/instruments/feros/tools/DRS.html
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Estrela ID GaiaDR3 RA“ DEC* vt (V — K)%? Data de obs. Exp.
deg deg mag mag d-m-a S
#005  5336796177276485504 169.341 —62.829 11.040 3.070 10-03-2009 1800
#028  5336818854704940544 169.483 —62.802 10.419 4.059 10-03-2009 1800
#034  5336820813210118144 169.536 —62.746 10.625 3.995 10-03-2009 1800
#053  5336821397325746432 169.566 —62.701 11.522 3.253 10-03-2009 1800
#087  5336828509796089344 169.445 —62.614 11.389 2.994 13-05-2009 2400
#121  5336820469612710784 169.380 —62.722 10.836 3.542 11-03-2009 1800
#126  5336820297818569088 169.383 —62.745 10.899 3.206 13-05-2009 1800
#190  5336823115312490368 169.204 —62.729 11.302 3.263 13-05-2009 1800

Tabela 4.1: Informagoes gerais sobre as estrelas da amostra, incluindo dados do
GaiaDR3%, MERMILLIOD et al. (2008)" e CUTRI et al. (2003a)¢.

rios para conduzir uma das principais analises deste trabalho, o estudo de abundancias

quimicas.

4.2 Parametros Atmosféricos

Os parametros atmosféricos de uma estrela caracterizam sua natureza fisica de forma
abrangente e sao 6timos indicadores dos processos fisicos e quimicos que ocorrem em seu
interior. Através desses parametros, podemos conduzir anélises detalhadas da natureza
estelar. Por exemplo, a temperatura efetiva (Teg) de uma estrela é definida como a
temperatura da camada atmosférica cuja profundidade 6tica corresponde a 7 = 2/3: esta
camada também ¢é definida como a fotosfera estelar.

Outro parametro atmosférico importante que analisamos neste trabalho é o logaritmo
da gravidade superficial da estrela log ¢g. Esta grandeza ¢ uma medida da forca gravitacio-
nal na superficie estelar, e, por estar diretamente relacionada a massa e ao raio da estrela,
é um poderoso indicativo de sua fase evolutiva: por exemplo, para o Sol, encontramos
log go ~ 4.44 (GRAY, 1992).

Além disso, a metalicidade [Fe/H]? ¢ uma grandeza tradicionalmente usada para indi-
car a abundancia de metais de uma estrela em relacao ao Sol, e assume um papel crucial
no estudo da evolucao quimica do meio interestelar. Considerando que a abundéancia de
hélio e de elementos mais pesados sao insignificantes em relagao a abundancia de H nas
atmosferas estelares, a metalicidade de uma estrela pode ser aproximada pelo logaritmo

da razao entre a abundancia de metais na estrela e a do Sol, ou seja,

Zs
[Fe/H| ~ log 7o

2|Fe/H] =log (%—fj)* —log (%—ﬁ)@, onde Nx é o nimero de atomos por unidade de volume.
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Por fim, também determinamos o parametro de velocidade de microturbuléncia (&).
Em contraste aos outros parametros, por nao estar diretamente associada a processos
fisicos ou quimicos na estrela, a velocidade de microturbuléncia nao possui significado
fisico: a inclusao desta grandeza torna-se necessaria por conta da limitacao imposta pe-
los modelos atmosféricos em uma dimensao (1D) utilizados neste trabalho, que nao sao
capazes de reproduzir a geometria tridimensional da estrela. Descri¢coes detalhada sobre
os processos fisicos e quimicos presentes nas atmosferas estelares podem ser encontradas
nos livros-texto de CARROLL e OSTLIE (2017) e GRAY (2022).

Para determinar os parametros atmosféricos das estrelas de nossa amostra, realizamos
uma selecao cuidadosa de linhas de Fel e Fell presentes na literatura. No trabalho de
LAMBERT et al. (1996), os autores apresentam uma lista de 165 linhas de Fel e 24
linhas de Fell. Para selecionar as linhas de melhor qualidade no espectro de cada estrela,
descartamos medidas de largura equivalente superiores a 150 mA e inferiores a 20 mA,
e desconsideramos as linhas com blending significativo e/ou com erro relativo superior a
10% da medida. Em geral, a largura equivalente ¢ determinada a partir da gaussiana que
melhor se ajusta a linha espectral. Contudo, linhas muito intensas podem deixar de ser
bem ajustadas por gaussianas, e linhas muito fracas podem se misturar ao ruido espectral.
A Tabela 4.2.1 apresenta os parametros atmosféricos que determinamos para as gigantes
vermelhas de nossa amostra, incluindo a quantidade de linhas utilizadas para cada estrela
(colunas 8 e 10).

Entao, a partir da lista de linhas espectrais de melhor qualidade, realizamos a medicao
de suas larguras equivalentes. A largura equivalente de uma linha espectral é definida
como sendo correspondente & largura de um retangulo, centrado no comprimento de onda
central da linha, que possui a altura do continuo e a mesma area da linha espectral.
Neste trabalho, utilizamos a rotina splot do PyRAF? para obter o melhor ajuste de forma
manual.

O PyRAF é uma linguagem de comando construida para que se torne possivel executar
o IRAF (Image Reduction and Analysis Facility; TODY, 1986) dentro de um ambiente
simplificado de programagao Python. Por sua vez, o IRAF é um conjunto de softwares
desenvolvido para reducao e analise de dados astronomicos, amplamente utilizado em
estudos espectroscopicos.

Além das medidas manuais, também realizamos medidas automaticas utilizando a
segunda versao da ferramenta ARES! (Automatic Routine for line Equivalent widths in
stellar Spectra; SOUSA et al., 2015), que foi construida com o objetivo de automatizar os
processos comumente realizados de forma manual no IRAF. A Figura 4.1, obtida a partir
da execucgao do ARES, ilustra o processo de determinagao de larguras equivalentes citado,

apresentando os melhores ajustes gaussianos (em verde) aos dados observados (em roxo).

3https://github.com/iraf-community/pyraf
“https://github.com/sousasag/ARES
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Figura 4.1: Adaptagao da saida fornecida pelo programa ARES, ilustrando o processo
de determinacao de larguras equivalentes. A linha horizontal apresenta a determinacao
da posi¢ao do continuo para a regiao do espectro considerada; os dados observados sao
apresentados em roxo; e o melhor ajuste gaussiano as linhas consideradas é apresentado
em verde.

Para verificar a qualidade das medidas automaticas do ARES, realizamos a comparacao
com as medidas manuais do IRAF para a estrela #005, representativa da nossa amostra
de gigantes vermelhas. Esta comparacao ¢ apresentada na Figura 4.2. H& 6tima concor-
dancia entre os resultados, de modo que, a fim de otimizar o processo de determinacao
das larguras equivalentes, utilizamos os resultados fornecidos pelo ARES para analisar as
abundancias de Fel e Fell das estrelas da amostra. As larguras equivalentes das linhas
espectrais dos demais elementos foram determinadas a partir do procedimento manual.

Em posse das larguras equivalentes das linhas de Fel e Fell, o préximo passo foi
utilizar estas medidas para determinar os parametros atmosféricos das oito estrelas da
amostra. Esta etapa foi realizada com a utilizacio do codigo q? (qgoyllur-quipu; RAMIREZ
et al., 2014)°, baseado na algoritmo de andlise espectral MOOG® (SNEDEN, 1973) em
sua versao de 2019. Este cédigo permite a determinacao de abundancias quimicas e
de parametros atmosféricos estelares de maneira semiautomatica, a partir das anélises
tradicionais dos equilibrios de excitagao e ionizacao de linhas de ferro. Nesta anélise,
adotamos os modelos de atmosfera unidimensionais da grade de CASTELLI e KURUCZ
(2004), que seguem as condi¢oes do equilibrio termodinamico local (LTE). A aplicacao
do codigo g? foi supervisionada utilizando-se os resultados de medidas manuais realizadas
com o driver abfind do MOOG. Por sua vez, esta ferramenta é amplamente utilizada no
estudo de abundéancias quimicas estelares por permitir uma grande variedade de analises
LTE e a realizacao de sinteses espectrais. Neste trabalho, utilizamos trés de seus drivers:

abfind, para o caso mais geral de medidas de larguras equivalentes; blends, quando

Shttps://github.com/astroChasqui/q2
Shttps://www.as.utexas.edu/~chris/moog.html
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Figura 4.2: Comparagao entre as medidas de larguras equivalentes das linhas de Fel e
Fe11 da estrela #005 obtidas manualmente com o IRAF e de maneira automatica pelo
ARES.

precisamos levar em consideragao a estrutura hiperfina das linhas espectrais; e synth,
quando o objetivo é determinar a abundancia quimica pela técnica de sintese espectral.

Para a determinacao dos parametros atmosféricos, utilizando tanto o método manual
como o semiautomético, foi aplicado o processo iterativo tradicional, variando-se os pa-
rametros até que se atingissem as condi¢oes buscadas. Em primeiro lugar, a temperatura
efetiva foi obtida buscando-se satisfazer a condicao de equilibrio de excitacao, que neste
caso é alcancada quando nao ha correlacao significativa entre as abundancias de Fel e o
potencial de excitagao (x). Em segundo, a velocidade de microturbuléncia foi determi-
nada a partir da minimizacao da correlagao entre as abundancias de Fel e o logaritmo da
largura equivalente reduzida (log EW/A). Por fim, o logaritmo da gravidade superficial
foi determinado ajustando-se os demais parametros a fim de se atingir o equilibrio de
ionizacao, dado pela consisténcia entre as abundéancias médias de Fel e Fell. A Figura
4.3 ilustra, no grafico acima, a condi¢ao de equilibrio de ionizagao buscada, e no gra-
fico abaixo, a relagdo entre a abundéancia de Fel e log EW/A, utilizando o melhor ajuste
para os parametros da estrela #005. Em ambos os casos, a melhor solucao é aquela que
minimiza o coeficiente angular da reta de ajuste linear (slope ~ 0).

As incertezas dos parametros atmosféricos foram determinadas seguindo a metodologia
de HOLANDA et al. (2019, 2020a): a incerteza da temperatura efetiva foi estimada a
partir da incerteza no coeficiente de slope da rela¢ao [Fe/H| vs. x (Figura 4.3, grafico
superior); o erro no parametro de velocidade de microturbuléncia foi obtido a partir da
incerteza no slope da relagao |[Fe/H| vs. logEW/X (Figura 4.3, grafico inferior); e a
incerteza do log g foi determinada variando-se o parametro até que a diferenca absoluta

entre as abundancias de Fel e Fell atingisse o valor do desvio padrao da metalicidade
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Figura 4.3: Abundéncias de ferro vs. potencial de excitagdo (acima) e vs. o logaritmo da
largura equivalente reduzida (abaixo) para a estrela #005. A linha horizontal representa
a regressao linear dos dados, desconsiderando as linhas de Fell.

(nesse caso, 0.096 dex). Utilizando a estrela #005 como referéncia, as incertezas obtidas
foram de o = 70 K, 0¢ = 0.09 km/s, e 01o54 = 0.20 dex.
A Figura 4.4 apresenta um fluxograma que contém a metodologia adotada neste tra-

balho, destacando as ferramentas utilizadas e os parametros obtidos.

4.2.1 Determinagao dos Parametros utilizando Fotometria e Ra-
zao de Profundidade de Linha

Calculamos os parametros atmosféricos utilizando outros dois métodos independentes a
fim de avaliar a qualidade dos resultados obtidos através do método tradicional de analise
espectral. O primeiro método foi o da determinacao da temperatura e gravidade superfi-
cial fotométricas. Para calcular a temperatura fotométrica T((;f/*K)
de GONZALEZ HERNANDEZ e BONIFACIO (2009), apresentado na equacdo 4.1, e apli-

camos a relagao Teg = 5040 /0. Na equagao 4.1, X representa a cor intrinseca da estrela,

, utilizamos o polinémio

nesse caso, (V—K)j. E importante mencionar que a validade do polinémio da equacio
4.1 se da apenas para gigantes dentro dos intervalos de cor intrinseca 1.1 < (V—K)y < 3.4,
e de metalicidade —4.0 < [Fe/H| <0.2. Por defini¢ao, a cor intrinseca de uma estrela é
determinada pela cor fotométrica corrigida pelo parametro de avermelhamento. Neste
caso, (V=K)o= (V-K)—-E(V-K), onde o ultimo termo do lado direito da equagao re-
presenta o avermelhamento da estrela na cor V — K. Para o calculo do avermelhamento
E(V—-K), utilizamos as constantes fotométricas de MCCALL (2004) para os filtros V, B
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Figura 4.4: Fluxograma contendo a metodologia utilizada neste trabalho. Encontra-se
dividido em duas partes: 1. Analise dos Parametros Estelares e Abundancias Quimicas, e

II. Estudo de Adesao de Membros
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Figura 4.5: Comparagao dos parametros de temperatura efetiva (a esquerda) e de logg
(a direita) obtidos pelos métodos utilizados neste trabalho.

e K; respectivamente Ry =3.070, Rg =4.070 e Rx =0.350. Utilizando estas constantes
em conjunto com a relacao fundamental entre a extingao interestelar A; em uma banda 7
qualquer e o avermelhamento E(B—V), A; =R; E(B—V), a relagao obtida para o calculo
da cor intrinseca foi (V—K)y~ (V—K) —0.886 Ay.

6 = 0.5293 + 0.2489 — 0.0119 X> — 0.0042 X [Fe/H]

, (4.1)
+ 0.0135 [Fe/H| + 0.001 [Fe/H]

Por sua vez, calculamos o log g fotométrico a partir do polinémio apresentado por

GONZALEZ HERNANDEZ e BONIFACIO (2009):

Mturn—oﬂ
Mg

+4 log Te(f\f/*K) — 2 log Tkpe — 16.5.

log ¢"™" = log ( ) + 04 (K — Ax + BCk)

(4.2)

Na equacao 4.2, podemos verificar a relagao do log g com a massa de turn-off Mium—oft
do aglomerado; com sua magnitude K, extingdo Ak e corre¢ao bolométrica BCk na banda
K; com sua temperatura fotométrica Tg_K)

as constantes de MCCALL (2004), a relagao obtida foi Ax/Ay = 0.114.

; e com sua distancia ryp,. ao Sol. Utilizando

Além disso, corre¢ao bolométrica BCk foi calculada utilizando a relagao de MASANA
et al. (2006):
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Estrela Tgf/_K) log gPhot TLDR TS log goPee [Fe1/H] # [Fe11/H] &
K dex K K dex dex dex kms™!

=

#005 5053 £ 86 2.36 5090+19 4971 2.13 —-0.03+£0.09 37 —-0.04+£0.10 6 141
#028 4261+ 39 1.60 4450 +£118 4409 1.85 —-0.26+0.10 30 —-027+£0.07 4 223
#034 4306 + 39 1.70 4510 £127 4359 1.59 —-025+£0.11 40 -026£0.12 4 1.27
#053 4882465 2.47 5111+80 4961 241 —-0.14+0.11 32 -0.14+0.08 3 1.39
#087 5134 +36 2.54 5126 +29 5201 2.69 +0.04+0.11 40 +0.04+0.11 5 1.39
#121 4632+ 57 2.05 4835+46 4741 2.09 —-0.124+0.10 36 —-0.11+0.11 3 1.69
#126 4928 £70 2.23 5027+ 36 4944 2.16 —-0.11+0.12 42 -0.11+0.10 4 1.76
#190 4871+ 96 2.37 5046 +£20 4969 2.25 —-0.07+£0.10 36 -0.07+£0.08 6 1.71

Tabela 4.2: Parametros de atmosfera obtidos neste trabalho para cada uma das estrelas
da amostra, em comparacao com os resultados obtidos pelos diferentes métodos utilizados
neste trabalho.

BCk = —0.1041 + 1.26 (V — K), — 0.1570 (V — K)” + 0.1460 [Fe/H]|

(4.3)
+ 0.001 [Fe/H|*> — 0.0631 (V — K)q [Fe/H| — 0.0079 log g**°.

Em segundo lugar, utilizamos a técnica de razao de profundidade de linha (LDR) para
obter medidas independentes para a temperatura das estrelas. Neste caso, utilizamos o
método e as calibragoes descritas por BIAZZO et al. (2007) para estrelas gigantes sem
velocidades rotacionais projetadas (vseni) significativas. Foram utilizadas as larguras
equivalentes de 26 linhas espectrais entre 6199 e 6275 A, incluindo linhas de Fer, Fer,
V1, Sc1, Nit e Sil. E entao, calculamos 12 razoes de linhas e realizamos a correcao pelo
parametro de log g de cada estrela. A Tabela4.2.1 retine os resultados dos parametros at-
mosféricos obtidos para as estrelas da amostra utilizando os trés métodos discutidos neste
capitulo. A Figura 4.5 apresenta a comparacao entre os valores de temperatura efetiva e
log g obtidos pelos métodos de espectroscopia, fotometria e LDR. Podemos observar que,
considerando-se as incertezas, ha 6tima concordancia entre os resultados, reforcando a
validade dos resultados espectroscopicos, que serao utilizados para se conduzir o restante
das anélises deste trabalho.

Com os parametros atmosféricos bem determinados, podemos estimar a velocidade

rotacional projetada das estrelas utilizando a técnica de sintese espectral.

4.3 Velocidade Rotacional Projetada

O desconhecimento do angulo de inclinacao do eixo de rotagao da estrela em relacao a
um observador na Terra nos impossibilita de obter a sua velocidade de rotacao. Ao invés
disso, a espectroscopia nos permite obter a velocidade rotacional projetada, vseni. Este
parametro fornece um limite superior para a velocidade de rotacao da estrela, e pode
ser utilizado como um bom indicador de sincronia de maré em sistemas binarios com

estrelas proximas, por exemplo. Consideramos como estrelas de rotagao réapida aquelas
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que possuem vsen i > 8 km s7! (DRAKE et al., 2002; KATIME SANTRICH et al.,
2013; MASSAROTTT et al., 2008), e estas sao raras, compondo apenas cerca de 2% da
populacao de gigantes vermelhas (CARLBERG et al., 2011).

Para determinar a velocidade rotacional projetada, selecionamos quatro linhas de Fe I
suficientemente isoladas e localizadas em uma regiao espectral com uma boa SNR: 5848,
6151, 6301 e 6302 A. Estas linhas foram analisadas com a técnica de sintese espectral,
utilizando o driver synth do MOOG. Nesse processo, a velocidade de macroturbuléncia foi
fixada no valor tipico de 3.0kms™! para gigantes (FEKEL, 1997), e assumimos a largura
a meia-altura compativel com as caracteristicas instrumentais do espectrografo FEROS,
de FWHM ~ 0.13 A. O valor final da vseni para cada estrela foi determinado a partir da
média dos quatro valores obtidos pelas sinteses espectrais.

A Figura 4.6 apresenta o método de sintese espectral aplicado a linha de Fel em 5848
A, em conjunto com o modelo (linha cheia em vermelho) que melhor se ajusta aos dados
observacionais (circulos em cinza), para as estrelas #028 e #126. Nesta figura, podemos
verificar que a velocidade rotacional é um importante mecanismo de alargamento das
linhas espectrais: estrelas com maiores vsens possuem linhas mais alargadas e portanto
menos profundas.

Dados os resultados das velocidades rotacionais projetadas, o proximo passo foi a

determinacao das abundancias quimicas das estrelas, conforme descrito a seguir.

4.4 Abundancias Quimicas

Neste trabalho, analisamos 21 espécies quimicas: Li, C, N, O, Na, Mg, Al, Si, Ca, Sc, Ti,
Cr, Ni, Y, Ba, Zr, La, Ce, Nd, Sm e Eu. Determinamos a maior parte das abundancias
utilizando a técnica de larguras equivalentes, conforme citado anteriormente. Para esses
casos, selecionamos as linhas de melhor qualidade do catalogo de HEITER et al. (2021), e
descartamos aquelas que nao estavam suficientemente isoladas e/ou que possuiam larguras
equivalentes superiores a 150mA ou inferiores a 20mA. Para determinar as melhores
linhas, utilizamos os indicadores gfflag e synflag do catalogo e as selecionamos utilizando
a seguinte ordem de prioridade: i) gfflag=Y + synflag=Y; ii) gfflag=Y + synflag=U,
iii) gfflag=U + synflag=Y ou U. Estes marcadores foram definidos por HEITER et al.
(2021) para classificar as linhas de boa qualidade (Y) e as de qualidade indefinida (U).
Em particular, para as abundancias quimicas de Mg, Nd e Sm, selecionamos as linhas de
melhor qualidade utilizadas nos trabalhos de HOLANDA et al. (2019, 2021). Para estas
linhas, as abundancias foram determinadas utilizando-se o driver abfind do MOQG.

E importante mencionar que o as abundéancias de s6dio costumam estar sujeitas a
desvios significativos das condi¢oes LTE, e é necessario aplicar corregoes aos resultados

observados. As corre¢oes NLTE para o sdédio foram calculadas utilizando as calibracoes
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Figura 4.6: Sintese espectral para a determinacao do parametro de vseni de uma estrela
de baixa rotagao (acima) e de uma estrela de rotacdo anémala (abaixo) da amostra. O
melhor ajuste é mostrado em vermelho, em comparacao a modelos de diferentes valores

de vsenz.
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de LIND et al. (2011), e conduzidas com o uso do INSPECT’, um banco de dados virtual
que retine modelos para corre¢oes NLTE para diversas espécies quimicas. Além disso, as
abundéancias de lantanio foram determinadas utilizando-se o driver blends do MOOG, que

leva em conta a estrutura hiperfina presente nas linhas espectrais desse elemento.

A lista final das linhas espectrais adotadas para as abundancias das 15 espécies qui-

micas determinadas pela método de larguras equivalentes é apresentada no Apéndice A.

Por outro lado, as abundancias de sete espécies quimicas foram determinadas pela
técnica de sintese espectral, com o uso do driver synth: C, N, O, Li, Sc, Ba e Eu. A
Figura 4.7 apresenta as sinteses espectrais destes sete elementos para diferentes estrelas da
amostra, em conjunto com o melhor ajuste (em vermelho) e com a comparagao com outros
modelos (em azul e laranja). O melhor ajuste foi obtido a partir do método de minimos
quadrados, conduzido manualmente de forma iterativa no MOOG. Podemos verificar como
diferencas nas abundancias quimicas podem alterar significativamente o perfil das linhas

espectrais.

No processo de determinacao das abundancias dos elementos leves, utilizamos as ca-
libragoes de LIND et al. (2009) para aplicar corre¢coes NLTE as abundancias de litio,
calculadas conforme o trabalho de GHEZZI et al. (2009). Para o oxigénio, as calibragoes
de RAMIREZ et al. (2007) foram aplicadas para corrigir as abundéancias de oxigénio, de-
terminadas pela média entre as abundancias dadas pelo tripleto de 7770 A (medidas por
larguras equivalentes), e aquelas dadas pela sintese espectral da linha proibida de 6300 A
Apesar de as abundancias dadas pela sintese serem mais confidveis, este processo foi ne-
cessario por conta da auséncia da linha de 6300 A no espectro de algumas das estrelas.
Além disso, verificamos que nao hé contaminacao por linhas teliricas em nenhuma das
gigantes.

Por sua vez, as abundancias de carbono foram determinadas conforme a metodologia
de DRAKE e PEREIRA (2008), a partir da sintese da espectral na regido de 5635 A,
que compoe a banda molecular A3 II, — X3II, do sistema Swan Cy(0,1). Por fim, para
a determinacdao das abundéancias de nitrogénio utilizamos o conjunto de linhas de *CN
entre 8002 e 8006 A da banda A2TI — X2X. Além disso, determinamos a razio isotopica
12C/13C utilizando as linhas de *CN na regido de 8005 A.

Em relagao aos elementos mais pesados, realizamos sinteses espectrais para determinar
as abundancias de Sc, Ba e Eu. Utilizamos a linha de 6645 A e os parametros espectrais
(A, x e log gf) de LAWLER et al. (2001) para o Eu; a linha de 5657 A e os parametros de
LAWLER et al. (2019) para o Sc; e a linha de 5853 A para o Ba, utilizando os parametros
de MCWILLIAM e RICH (1994).

As razoes [X/Fe| foram normalizadas de acordo com as abundancias solares de AS-
PLUND et al. (2009), de acordo com a relagdo fundamental

"http://www.inspect-stars.com/
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Figura 4.7: Sinteses espectrais realizadas para a determinacao das abundéancias de C, N,
O, Li, Sc, Ba e Eu, em diferentes estrelas da amostra. O melhor ajuste é mostrado em
vermelho, em comparacao a modelos de menor e maior abundancias, em laranja e azul

respectivamente.
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[X/Fe] = A(X), — A(X)p — [A(Fe), — A(Fe)g.

Nesta rela¢ao, A(X), representa a abundancia do elemento X na estrela e A(X)g € a
abundéancia solar deste elemento. A Tabela 4.3 apresenta, para as oito gigantes vermelhas
da amostra, as razoes elementares dos elementos leves estudados neste trabalho, incluindo
as abundancias NLTE do litio. Além disso, também sao apresentadas a razao [C/N] e
a razao isotopica do carbono 2C/13C. Os resultados para os outros dezessete elementos
quimicos sao apresentados na Tabela 4.4, na qual as tltimas linhas (19 a 23) sao reservadas
para as médias dos elementos odd-Z, dos elementos do processo-«, do pico do ferro, do
processo-s e do processo-r, respectivamente. Em ambas tabelas, a tltima coluna apresenta
os valores médios para cada espécie quimica, desconsiderando-se as estrelas #028 e #034.
Estas estrelas foram removidas desta anélise apos os resultados do nosso estudo de adesao

de membros, descrito na Secao 4.5.

4.4.1 Incertezas das abundancias

Finalmente, calculamos as incertezas das abundancias devidas as incertezas dos para-
metros atmosféricos. Este calculo foi conduzido criando-se modelos de atmosfera com
incrementos especificos nos parametros atmosféricos, e entao verificando a alteracao nos
resultados das abundancias elementais para a estrela #005, representativa da amostra

total. A incerteza final o,, foi obtida a partir da seguinte expressao:

2 2

2 2 2
Oatm = OT.q4,log e(X) + Olog g,log e(X) + oA log e(Fe),log e(X) + O¢ log e(X)* (44)

Na Equacao 4.4, os termos do lado direito representam o quadrado das incertezas
associadas a cada um dos parametros atmosféricos. As diferengas encontradas em cada
modelo, assim como os incrementos considerados e as incertezas finais para cada espécie
quimica sao apresentados na Tabela 4.5. Apos finalizar o processo de determinagao dos
parametros atmosféricos e das abundéancias quimicas, encerramos a analise espectrosco-
picas das estrelas e partimos para a analise astrométrica, a partir do estudo de adesao de

membros que sera descrito a seguir.

4.5 Estudo de Adesao de Membros

De modo a complementar as anélises quimicas descritas anteriormente, neste trabalho
utilizamos dados de astrometria e de fotometria a para realizar um estudo de adesao de
membros e determinar os parametros fisicos do aglomerado IC 2714. Deste modo, somos
capazes realizar um estudo aprofundado do aglomerado. A metodologia que seréd descrita

a seguir encontra-se resumida na parte II do fluxograma da Figura 4.4.
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Razao #005 #0238 #0341  #053 #0387 #121 #126 #190 Média
log (L)  +0.96 +0.13 +0.62 +107 +1.39 +030 +1.08 +096 +0.96+0.33
log e(Li)npre +1.15 4044 +0.95 +125 +154 +054 +127 +1.15 +1.15+0.30
[C/Fe] (Co) —0.15 —0.02 —033 —0.17 —0.15 —030 —0.10 —0.17 —0.17+0.07
[N/Fe| (CN)  +0.17 +0.30 +0.04 +022 +043 +041 +0.50 +0.33 +0.34+0.13

[O/Fe| -010 +0.29 +0.12 +0.10 +0.05 +0.09 +0.09 —-0.02 +0.03£0.08
[C/N] -032 —-032 -037 —-039 -058 —-071 —-0.60 —-0.50 -—-0.52+0.13
12¢/13¢C 14.0 16.0 11.0 18.0 11.0 16.0 19.0 15.0 16 £3

Tabela 4.3: Razoes de abundancias [X/Fe| dos elementos leves e razao isotopica do carbono
das gigantes vermelhas estudadas. O valor médio foi calculado desconsiderando-se as
estrelas 77028 e #034.

Razdo #005 #028 #034  #053 #087 #121  #126  #190 Média
Nai/Fe] +011 —004 —016 +006 +002 —013 +0.19 +0.03 +0.05+0.10
[Na1/Felxire +0.10 —0.21 —041 +0.04 —0.03 —011 +0.18 +0.01 +0.03+0.09
[Mg1/Fe]  +0.23 +0.11 +0.33 +017 —005 +026 +026 +0.10 +0.16+0.12
[AlT/Fe]  +0.17 +0.06 +0.12 +023 —011 +0.04 —0.01 +0.05 +0.07+0.10
[Sit/Fe] 4001 +031 +021 +0.16 +021 +0.07 +020 +0.14 +0.16+0.09

[Ca1/Fe] -0.05 +0.01 +013 +0.11 +0.13 +0.02 -0.09 -0.01 +0.024+0.09
[Sc11/Fe] -0.18 +0.07r +000 —-0.06 —-006 —-0.05 +0.00 —-0.02 —-0.06+0.06
[Ti1/Fe] -0.12 +0.14 +0.16 +0.00 +0.03 +0.06 -0.12 -0.05 —0.03%+0.08

[Cri1/Fe] +0.00 +0.19 -001 4004 +006 +0.09 -013 -0.15 —-0.01%£0.10
[Ni1/Fe] +0.07 -0.02 +020 -005 -0.02 +001 -0.04 -0.07 —-0.0240.05
[Y 11/Fe] +0.04 +0.14 -0.15 4+0.02 +0.05 +0.07 —0.08 —0.11 0.00+0.07
[Zr1/Fe] +0.03 +0.34 +0.02 —-0.05 +0.12 +0.15 +0.02 —-0.07 +0.07+0.12
[Bar/Fe]  +0.12 —042 +0.08 4009 +019 —-0.15 —-0.13 —0.13 —0.04+0.19
|[La11/Fe| +0.14 +037 4020 +0.22 +0.17 +0.22 +020 +0.15 +0.18+0.03
[Ce11/Fe] +0.03 +0.06 +037 +020 +024 +0.05 —-0.04 +0.16 +0.05+0.14
[Ndir/Fe]  +0.33 +0.38 +0.24 +0.15 +0.07 +0.18 +0.11 +0.00 +0.14+0.11
[Smii/Fe]  +0.09 +0.10 +024 +0.14 —0.12 +0.08 —0.09 —0.12 0.00+0.12

[Eu1r/Fe| -0.03 +032 +002 -006 +0.00 —-0.02 +0.06 +0.10 +0.01+0.05
[odd/Fe] +014 -0.08 -015 +0.13 —-0.07 —-0.03 +0.09 +0.03 +0.05+0.08
|/ Fe] +0.02 +014 +021 4011 +0.08 +0.10 +0.06 +0.05 +0.07+0.03
[peak/Fe| —-0.04 +0.08 +007 —-0.02 —-0.01 +0.02 —-0.06 —0.08 —0.03+0.03
[s/Fe| +0.11 +026 +0.14 +0.11 +0.13 +0.14 +0.04 -0.04 +0.07+£0.07
[r/Fe] +0.03 +021 +0.13 4004 —-006 +0.05 —-0.01 —-0.01 +0.01+0.04

Tabela 4.4: Razoes de abundéancias [X/Fe| dos elementos estudados nas estrelas da amos-
tra, e suas respectivas médias. As médias foram calculadas desconsiderando-se as estrelas

#028 and #034.
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El. ATog Alog g A [Fe/H] A&t O atm
+70K +0.16dex  +0.09dex  +0.06kms~!

Cy +0.05 +0.00 —0.01 +0.00 0.05

N@eny +0.00 —0.09 —0.06 —0.12 0.16

Or1 —0.04 +0.08 +0.00 —0.06 0.11

Lit +0.18 +0.10 +0.09 +0.10 0.25

Na1 +0.09 —-004 +0.01 +0.00 0.10

Mgr +0.03 -0.01 +0.00 —0.02 0.04
Al1 +0.05 —-0.01 +0.00 —0.01 0.05
Sit +0.01 +0.02 +0.01 —0.01 0.03
Cal +0.07 —-0.02 -0.01 —0.03 0.08
Scll +0.00 +0.09 +0.00 —0.02 0.09
Ti1 +0.09 -0.01 -0.01 —0.01 0.09
Cri1 +0.07 —-0.01 +0.00 —0.02 0.07
Ni1 +0.06 +0.02 +0.01 —0.03 0.07
Y11 +0.00 +0.07 +0.03 —-0.04  0.09
Bamm  +0.03 +0.05 +0.01 —0.08 0.10
Zr1 +0.12 —-0.01 —0.01 +0.00 0.12
Lait  +0.01 +0.07 +0.03 —0.02 0.07
Cerr  +0.01 +0.07 +0.03 —0.01 0.08
Ndm +0.01 +0.07 +0.03 —0.02 0.08
SmIir  +0.02 +0.07 +0.03 —0.02 0.08
Eunr  +0.00 +0.07 +0.01 —0.01 0.07

Tabela 4.5: Incertezas nas abundancias elementais devidas as incertezas dos parametros
atmosféricos para a estrela 1C 2714-005.

Inicialmente, reunimos uma amostra astrométrica contendo todos os dados de astrome-
tria do catélogo Gaia DR3 (GAIA COLLABORATION et al., 2016, 2023) em um campo
de 1° centrado no aglomerado IC2714. Nesta etapa, foram obtidos 531620 objetos do
catalogo. Porém, pelo fato de a missao Gaia ser realizada em grandes escalas e fornecer
dados de astrometria e fotometria para milhoes de objetos, é necessario realizar uma ana-
lise preliminar para verificar a qualidade destes dados. Dessa forma, a etapa seguinte foi

realizar cortes de qualidade.

O primeiro parametro analisado foi a paralaxe: uma parcela dos dados fornecidos pelo
Gaia apresenta, de forma fisicamente incoerente, dados de paralaxes negativas. Assim,
filtramos apenas as estrelas com paralaxes positivas; este corte removeu 170140 objetos,
aproximadamente 32% da amostra inicial. Em seguida, realizamos um corte na magni-
tude G, que se faz necessario tendo em vista as incertezas nos dados astrométricos, que
crescem de forma significativa para estrelas com G > 18 mag. Este aspecto pode ser ob-
servado na Figura 4.8: as incertezas na paralaxe e nas componentes de movimento proprio
ultrapassam 20 (linha horizontal) a partir da magnitude G = 18 mag (linha vertical). Este
segundo corte, por sua vez, removeu 272929 objetos, aproximadamente 75% da amostra

restante. Em terceiro lugar, consideramos o parametro ruwe do catalogo Gaia, que quan-
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Figura 4.8: Relagao entre as incertezas dos parametros de paralaxe (mais acima) e mo-
vimento proprio (meio e mais abaixo), e magnitude G do Gaia DR3. Podemos observar
que, a partir de G =18 (linha vertical), as incertezas aumentam significativamente, além
do 20 médio das medidas (linha horizontal).

tifica a solugao astrométrica dos dados: objetos com ruwe > 1.4 podem estar associados a
sistemas binarios astrométricos (JORISSEN, 2019). Portanto, consideramos apenas as es-
trelas com ruwe < 1.4, e este terceiro corte foi responsével por remover 6089 estrelas. Por
fim, na amostra restante realizamos uma descontaminacao de estrelas com movimentos
proprios discrepantes, que apresentavam valores significativamente distantes da média do
aglomerado. Em particular, adotamos o seguinte corte: —8.15 < p¥ < —7.05 mas yr—1,

2.20 < ps < 3.20 mas yr—t. A amostra astrométrica final é composta por 4498 objetos.

4.5.1 O Codigo pyUPMASK

Com a amostra astrométrica final bem determinada, esta foi utilizada como entrada do
algoritmo pyUPMASK® (PERA et al., 2021), um codigo baseado na ferramenta UPMASK
(KRONE-MARTINS e MOITINHO, 2014b), que utiliza métodos estatisticos para asso-
ciar probabilidades de pertencimento a cada uma das estrelas da amostra a partir de
correlacoes entre os dados de astrometria. Originalmente, este codigo foi desenvolvido
para analisar dados fotométricos, e posteriormente foi adaptado para utilizar dados de
astrometria (CANTAT-GAUDIN et al., 2020). O funcionamento deste algoritmo ¢é apre-
sentado de forma resumida a seguir. E importante ressaltar que, nesta discussio, o termo
cluster refere-se a aglomerados estatisticos empregados nas analises realizadas, e nao a

aglomerados estelares.

8https://github.com/msolpera/pyUPMASK?tab=readme-ov-file
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O codigo pyUPMASK se propoe a atribuir probabilidades de pertencimento a estrelas
do campo e membros de aglomerados. Porém, essa atribuigao apresenta alguns desafios
estatisticos, como o fato de que estrelas do campo costumam ser muito mais numerosas
do que os membros do aglomerado ao analisar as regioes do céu; e de que membros e
nao-membros possuem entre si fortes correlagoes de seus parametros fisicos, resultando
em sobreposicao das estrelas ao analisar as suas coordenadas espaciais em duas dimensoes
(2D), por exemplo. Para resolver estes problemas, a proposta do algoritmo é considerar
o fato de que a distribuicao das estrelas do campo pode ser aproximada por um modelo
uniforme. O pyUPMASK é composto por dois blocos principais: um outer loop (loop externo)
e um inner loop (loop interno). Por sua vez, estes blocos sdo compostos por sub-blocos
de analise, que serao descritos a seguir. O loop externo é responsével por considerar as
incertezas nos dados e por executar o loop interno um certo ntamero de vezes. Por conta
da estocasticidade intrinseca de alguns métodos que sao aplicados pelo loop interno, como
o K-Means (KMS), este deve ser executado mais de uma vez. O nimero de execugoes
do loop externo é um dos pardmetros mais importantes do algoritmo, e neste trabalho,
foi fixado em 10 execugoes. A Figura 4.9 apresenta o fluxograma do funcionamento do
pyUPMASK.

O pyUPMASK se baseia na biblioteca Python scikit-learn, que inclui diversos méto-
dos de clustering, que podem ser selecionados pelo usuario. Neste trabalho, optamos pelo
método KMS, por este ja possuir sua eficicia validada no contexto do estudo de aglome-
rados abertos na Galaxia (e.g. CANTAT-GAUDIN et al., 2018a; HOLANDA et al., 2022;
YONTAN et al., 2019).

Por sua vez, o loop interno é composto pelos métodos de clustering, de rejeicao de
random field (RFR), e pelo método GUMM. O método de clustering é aplicado a para-
metros nao-posicionais (e.g. astrometria e movimentos proprios), e agrupa os dados em
N clusters. O valor de N é determinado por um parametro n, que determina o ntimero
de elementos por cluster. Ou seja, dividindo-se o niimero total de estrelas por n, obtemos
o nimero final N de clusters gerados. O ntimero N ¢é fixado indiretamente pelo usuario,
que deve fixar um valor para n. Neste trabalho, adotamos n =10 como sendo o niimero
de elementos por cluster. Em conjunto com o ntmero de execugoes do loop externo, o
ntumero N é o parametro mais importante do pyUPMASK, por possuir relacao direta com a

performance do método.

Depois que o método KMS ¢é aplicado, o método RFR filtra os clusters identificados
e seleciona aqueles que sao consistentes com uma distribuicao uniforme aleatoria. Nesta
etapa, o algoritmo introduz a funcao K de Ripley para avaliar a proximidade de um
cluster a uma distribui¢ao uniforme aleatéria, implementando a func¢ao K do astropy.
Em sintese, apés o encerramento do bloco RFR e a rejeicao dos clusters, sao mantidas
apenas as estrelas encontradas em clusters suficientemente diferentes de uma distribuicao

uniforme aleatoria. Porém, este conjunto de dados ainda possui contaminacao por estrelas
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Figura 4.9: Fluxograma contendo os procedimentos realizados durante a execucao do
pyUPMASK, de PERA et al. (2021).



50 CAPITULO 4. METODOLOGIA

do campo, que podem estar associadas a um cluster composto majoritariamente por
membros do aglomerado estelar. Entao, para realizar uma descontaminagao eficaz, o
algoritmo aplica nas coordenadas espaciais um método baseado em ajustar um modelo de
mistura uniforme gaussiana ao conjunto de dados (denominado GUMM), considerando
como verdadeira a hipotese de que os membros do aglomerado estao mais concentrados
no espago de coordenadas do que as estrelas do campo. Este bloco encerra uma execugao

do loop interno.

Apobs o encerramento de um loop interno, cada estrela é classificada ou como mem-
bro ou como nao-membro. Na fase de GUMM, sao associadas probabilidades espaciais
continuas as estrelas, mas essas sao usadas para aplicar uma classificagao grosseira entre
membros e nao-membros. A informacao que segue para o bloco seguinte é a classificagao
binéaria bruta, de forma que sao fornecidos apenas valores de probabilidade 0 e 1. Este
etapa seguinte é responsavel por realizar uma anéalise de estimativa bidimensional de den-
sidade de kernel (KDE). Em suma, o bloco recebe as probabilidades binarias e as converte
em probabilidades continuas no intervalo entre 0 e 1. Dessa forma, o resultado final é
melhorado, contando com probabilidades mais realistas. Para métodos de clustering como
o KMS, as probabilidades finais sao estimadas como sendo a média de todos os valores
binarios (0 e 1) de probabilidade associados aquela estrela. Estas probabilidades KDE
sao associadas a cada execugao completa do loop interno, de modo que, ao final de todas
as iteracoes do loop externo, o algoritmo ja possui amostras suficientes para classificar as
estrelas como membros ou nao-membros do aglomerado. Maiores detalhamentos sobre os

processos estatisticos aplicados na metodologia do algoritmo podem ser encontrados em

PERA et al. (2021) e KRONE-MARTINS e MOITINHO (2014b).

Para a execucao do pyUPMASK, fornecemos como entrada, além das coordenadas es-
paciais de ascens@o reta (a) e declinagao (§), os pardmetros de movimentos proprios
(u* e us) e paralaxe (m). Para analisar os resultados, consideramos como membros do
aglomerado as estrelas com probabilidades p > 0.7. Apesar de nao haver consenso na
literatura em relacao ao valor de probabilidade na classificagao dos membros, o valor as-
sumido é baseado em outros trabalhos que analisam as estrelas do aglomerado 1C 2714
(e.g. CANTAT-GAUDIN et al., 2020), de forma a viabilizar a comparagao de resultados.

Utilizando este critério, o niimero de membros do aglomerado foi de 898 estrelas.

Com a lista de membros do aglomerado bem determinada, é possivel realizar o ajuste
de isécronas ao diagrama cor-magnitude (CMD) dos membros, a fim de estimar os pa-
rametros fisicos de idade, metalicidade, distancia e avermelhamento. Este processo sera

descrito a seguir.
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4.5.2 Ajuste de Is6crona

A partir do estudo de adesao de membros, utilizamos o algoritmo SIESTA? (FERREIRA
et al., 2024), que tem como objetivo, a partir de uma amostra descontaminada de membros
de um aglomerado, realizar o ajuste automatizado de isécronas a fim de determinar seus
parametros fisicos.

O co6digo SIESTA é escrito em Python e é executado em blocos, que exigem a su-
pervisao e insercao manual dos parametros necessarios em cada etapa. Este algoritmo
permite a caracterizacao de populagoes estelares a partir da comparacao da distribuicao
de membros do aglomerado no CMD com aquelas obtidas de populagoes sintéticas, ge-
radas a partir de grades de is6cronas. Ha flexibilidade para o usuéario utilizar diferentes
grades de isocronas, que devem ser definidas e configuradas conforme mencionado pelos
autores. Neste trabalho, optamos por utilizar as is6cronas PARSEC de BRESSAN et al.
(2012), obtidas através da interface CMD 3.8'0.

Em primeiro lugar, a caracterizagao do aglomerado inicia-se com a construgao do seu
diagrama de Hess, a partir de histogramas 2D com bins de largura fixa, definida pelo
usuario de modo a restringir regides importantes do CMD, como o turn-off da Sequéncia
Principal e o Red Clump do aglomerado, por exemplo. Nesta etapa, o usuario pode
remover outliers manualmente do CMD, a fim de otimizar o tempo computacional e o
desempenho do algoritmo. Além disso, o histograma pode ser reavaliado por um nimero
f de vezes, com o objetivo de incorporar as incertezas fotométricas no diagrama de Hess,
sendo esta etapa particularmente util ao utilizar dados com altas incertezas. Em nossa
analise, adotamos f =10000. Assim, o diagrama de Hess final representa a média das
reavaliacoes e é utilizado como base para a comparagao com as populagoes sintéticas ao
longo da etapa de ajuste.

Em seguida, o préoximo passo é gerar populagoes sintéticas a partir de um conjunto
de parametros fisicos. Utilizando como entrada estimativas iniciais para os parametros
de idade, metalicidade, médulo de distancia e excesso de cor, o algoritmo seleciona uma
isocrona da grade fornecida e a insere no CMD, permitindo uma verificagao visual. Neste
trabalho, as estimativas iniciais dos parametros do 1C 2714 foram obtidas conforme QIU
et al. (2024). Os autores realizam a minimizagao da funcao de referéncia proposta por LIU
e PANG (2019) e DING et al. (2021), utilizando o método de arvore k-D e o algoritmo
de minimizacao Nelder-Mead para encontrar a isdcrona que melhor se ajusta aos dados
observados. Contudo, apesar de implementar ferramentas estatisticamente robustas, ob-
servamos que este método fornece, a principio, resultados fortemente dependentes dos
parametros iniciais. Porém, verificamos que esta metodologia fornece estimativas iniciais
adequadas, e entao estas foram utilizadas de entrada nesta etapa do SIESTA.

Ainda nesta etapa do algoritmo, em suma, o c6digo realiza uma amostragem sintética

Shttps://github.com/Bereira/SIESTA/
Onttp://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd
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Figura 4.10: Resultado final fornecido como saida do algoritmo SIESTA para o aglomerado
IC2714.

de sistemas binarios nao-resolvidos, realiza uma simulacao da completeza fotométrica dos
dados e utiliza a curva de completeza para remover estrelas da populagao sintética. Por
fim, esta etapa se encerra com a construcao de um diagrama de Hess para a populacao
sintética usando os mesmos bins definidos para os dados observados. Sao utilizadas apro-
ximadamente 10000 estrelas sintéticas para minimizar os efeitos estocasticos intrinsecos
a0 processo, e ocorre uma subsequente renormalizacao para se obter o niimero médio de
objetos por bin. Antes da avaliacao do diagrama de Hess, é adicionado ruido gaussiano
aos dados sintéticos de modo a reproduzir o ruido dos dados observados devido aos erros
fotométricos.

A etapa final do algoritmo consiste em utilizar uma abordagem Bayesiana para de-
terminar o conjunto de parametros que cria a populagao sintética mais representativa do
CMD observado. Neste contexto, sao levadas em consideracao a distribuicao posterior,
a distribuicao prior e a funcao de likelihood, sendo esta tultima utilizada para comparar
o numero de estrelas em cada bin do diagrama de Hess com a populagao sintética. O
algoritmo utiliza uma funcao de likelihood baseada na distribuigao de Poisson, adequada
para analisar a probabilidade de se medir um certo nimero de contagens, sem assumir
uma taxa intrinseca de ocorréncia de estrelas em cada cor e magnitude.

Para a amostragem da distribuigao posterior, o SIESTA utilizou o amostrador Mar-
kov Chain Monte Carlo invariante afim emcee. Os valores finais de idade, metalicidade,
modulo de distancia, excesso de cor e fracao de binarias sao obtidos a partir do ajuste
de fung¢oes normais assimétricas as suas distribuicoes posteriors marginalizadas, com os

modos correspondentes representando os valores de melhor ajuste e os desvios-padrao
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atuando como incertezas. O resultado final que obtivemos para o aglomerado IC 2714 a
partir desta metodologia ¢ apresentando na Figura 4.10. Nela, podemos ver a determi-
nacao dos parametros fisicos do aglomerado; os corner plots das distribui¢oes posteriors
marginalizadas (ao lado direto); a diagonal principal com os histogramas 1D, com os pri-
ors (linha pontilhada) e o ajuste (em azul); e os CMDs comparando os dados sintéticos a
serem ajustados (em laranja), e a populagao sintética que melhor se ajusta aos dados (em
verde), junto ao ajuste de is6crona. Maiores detalhamentos sobre os processos estatisticos
e sobre os procedimentos aplicados na metodologia do algoritmo podem ser encontrados
no trabalho de FERREIRA et al. (2024).

Na anélise da amostra dos membros do 1C 2714, nés optamos por utilizar priors gaus-
sianos para a metalicidade e distancia, pelo fato de que obtivemos estimativas para estes
parametros de forma independente do CMD: para a metalicidade, utilizamos a média dos
valores espectroscopicos medidos para as gigantes vermelhas com p > 0.7; e estimamos a
distancia utilizando a média dos resultados de paralaxe do Gaia DR3 para os membros
do aglomerado. Para os parametros restantes (idade e extingao), utilizamos box priors,
limitados por valores de referéncia da literatura para o aglomerado IC 2714. Ainda, para
a fracao de binarias, optamos por um prior log-normal, conforme sugerido pelos autores
do algoritmo. Por fim, a partir da is6crona que melhor se ajusta aos dados, estimamos a
massa de turn-off do aglomerado buscando pelo ponto de inflexao na relacao entre massa
estelar e cor, e estimamos a incerteza considerando o dobro do bin de massa da isdcrona

ajustada. Os resultados sao apresentados no Capitulo 5.
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Capitulo 5

Discussao dos Resultados

5.1 Estudo de Adesao de Membros

Em primeiro lugar, as analises conduzidas conforme a metodologia apresentada no Capi-
tulo 4 resultaram em probabilidades de adesao para 4498 estrelas associadas ao campo do
aglomerado IC 2714 e nos permitiram classificar 898 estrelas como membros, utilizando o
corte de probabilidade p > 0.7. Em comparacao com outros trabalhos da literatura, uti-
lizando o mesmo corte de probabilidade e metodologia semelhante, CANTAT-GAUDIN
et al. (2020) classificaram 888 membros. Por outro lado, HUNT e REFFERT (2024),
utilizando metodologia alternativa, determinaram 924 membros para o aglomerado. Por-
tanto, nosso trabalho concorda com os resultados da literatura, que apresentam em torno

de 900 membros para este aglomerado.

Em particular, em relacao as oito gigantes vermelhas analisadas neste trabalho, desta-
camos o resultado para os objetos #028 e #034: a estrela #028 apresenta probabilidade
significativamente baixa em relagao as demais (~ 9%), e a #034 foi removida no corte
de movimentos proéprios, de modo que nao foi possivel associar uma probabilidade de
adesao para esta estrela. Este resultado é notével, uma vez que ambas foram classificadas
como membros no trabalho de MERMILLIOD et al. (2008) por conta de suas velocidades
radiais, e posteriormente CANTAT-GAUDIN et al. (2020) classificaram a estrela #028
como membro a partir de dados de astrometria do Gaia DR2. A Tabela 5.1 apresenta os
parametros astrométricos do Gaia DR3 que foram utilizados como entrada do algoritmo
pyUPMASK para a associagao de probabilidades de adesao e os resultados fornecidos, além
de mostrar as velocidades radiais calculadas neste trabalho em comparacao as apresenta-
das na literatura. A tabela também apresenta as notas de MERMILLIOD et al. (2008)
associadas a cada estrela da amostra: “S” refere-se a estrelas tnicas e o termo “SB” é
associado a binarias espectroscopicas. Podemos observar como todas as estrelas possuem
probabilidades de adesao p > 99%, com excegao das estrelas #028 e #034, que também

sao indicadas como sendo possivelmente associadas a sistemas binarios espectroscopicos.
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Estrela ke s © Ge (Ggp — Grp)* ruwe®  RV® RV® RV¢ Nota®  p°
mas yr~ ! masyr~! mag mag kms™! kms! km st

#005 —7.502 2.801 10.623 1.478 0.95 —14.32 —14.53 —13.45+0.54 S 0.995
#028 —7.690 3.099 9.750 1.884 1.08 —10.77 —-13.32 —12.07+0.82 SB  0.093
#034 —11.509 7.622 9.985 1.842 0.88 —1746 —17.76 —17.69+0.59 SB? -

#053 —7.651 2.837 11.050 1.554 0.88 —13.09 —13.37 —13.35+0.66 S 0.994
#087 —7.415 2.684 10.987 1.472 0.75 —12.67 —13.23 —13.12+0.70 S 0.993
#121 —7.522 2.834 10.308 1.688 096 —13.11 —-13.37 —13.45+0.54 S 0.995
#126 —7.534 2.614 10.451 1.559 0.96 —14.05 —14.42 —-14.10+0.65 S 0.995
#190 —7.543 2.556 10.666 1.602 096 —13.09 —13.60 —13.69+0.63 S 0.993

Tabela 5.1: Parametros astrométricos e fotométricos das gigantes vermelhas da amostra
e suas probabilidades de adesao. Respectivamente: ambas as componentes de movimento
proprio; magnitude, cor e parametro de solucao astrométrica do Gaia; velocidades radi-
ais; nota de classificacao de binaridade; e probabilidades de adesao. Referéncias: GAIA
COLLABORATION et al. (2023)?, MERMILLIOD et al. (2008)°, Este Trabalho®.

Além disso, ao analisar os dados do Gaia DR3, verificamos que todas as gigantes apre-
sentam ruwe < 1.4, o que indica que seus parametros astrométricos provavelmente nao
estao sendo afetados por companheiras binarias. Isto sugere que nao ha binérias astro-
métricas dentre as estrelas da amostra. Contudo, as variagoes observadas na velocidade
radial da estrela #028, ao considerar os valores apresentados na literatura e os estimados
neste trabalho, podem indicar que esta estrela integra um sistema binario espectroscopico,
conforme indicado por MERMILLIOD et al. (2008). Finalmente, as analises das proba-
bilidades de adesao sugerem que as estrelas #028 e #034 nao pertencem ao aglomerado
IC 2714, e por esta razao sao desconsideradas nas analises subsequentes e na estimativa

dos parametros e abundancias médios do aglomerado.

A Figura 5.1 sumariza as anélises realizadas em nosso estudo de adesao de membros.
Em cada grafico, estao presentes todas as estrelas que passaram pelos cortes de qualidade,
e a escala de cor estd associada as suas probabilidades de adesao calculadas com o uso
do pyUPMASK. Além disso, as seis gigantes vermelhas classificadas como membros sao
mostradas em vermelho, enquanto as estrelas #028 e #034 sao mostradas em verde. No
grafico superior esquerdo, apresentamos a distribuicao de movimentos proprios. Nesta
distribuicao, podemos verificar como os membros formam uma sobredensidade visual no
grafico, conforme o esperado; e como os seis membros da nossa amostra posicionam-se
nesta sobredensidade, enquanto a estrela #028 posiciona-se fora desta. Neste caso, a

estrela #7034 encontra-se fora dos limites do gréfico.

No grafico superior direito da mesma figura, observamos a relagao entre a magnitude
G e a paralaxe para as estrelas, e podemos verificar como os membros do aglomerado
se distribuem ao redor da paralaxe média do IC2714, e como as estrelas #028 e #34
estao posicionadas de forma significativamente discrepante em relagao aos membros. No
canto inferior esquerdo, apresentamos o CMD do aglomerado, onde podemos visualizar
claramente sua sequéncia principal formada pelos membros, com as estrelas da amostra

populando o RGB, conforme o esperado. Neste grafico, apresentamos também o ajuste de



5.2. PARAMETROS ATMOSFERICOS E VELOCIDADE ROTACIONAL PROJETADAST

isocrona (em vermelho), juntamente com os parametros fisicos determinados para o aglo-
merado através deste ajuste. Particularmente, a metalicidade do aglomerado determinada
pelo ajuste de isocrona ([Fe/H| = —0.18 + 0.15) concorda, dentro das incertezas, com a
metalicidade média obtida a partir da espectroscopia das gigantes vermelhas classificadas
como membros ([Fe/H| = —0.07 £+ 0.09). Por fim, no canto inferior direito apresentamos
a distribuicao espacial das estrelas analisadas, onde novamente podemos verificar uma so-
bredensidade de membros centrada nas coordenadas do aglomerado IC 2714. Além disso,
podemos notar também como todas as oito gigantes vermelhas posicionam-se nesta sobre-
densidade, com relativa proximidade espacial, o que, em conjunto com suas velocidades
radiais (Tabela 4.1), pode ter induzido as classifica¢oes erroneas encontradas na literatura.

A Tabela 5.2 apresenta os parametros fisicos do aglomerado 1C 2714 determinados
pelo ajuste de isdcrona (metalicidade, massa de turn-off, distancia, idade e extingao), em
conjunto com os parametros astrométricos calculados a partir da média dos parametros
dos membros do aglomerado (RA, DEC, paralaxe, coordenadas de movimentos proprios
e distancia Galactocéntrica), em comparac¢ao com os resultados de CANTAT-GAUDIN
et al. (2020), TSANTAKI et al. (2023) e HUNT e REFFERT (2023). O ajuste da is6crona
foi realizado considerando-se apenas as estrelas com p > 0.7, ou seja, desconsideramos
nesta etapa as estrelas classificadas como nao-membros. Podemos verificar como nossos
resultados sao em geral compativeis com os determinados pelos trabalhos da literatura.
Além disso, apresentamos neste trabalho resultados inéditos para o aglomerado 1C 2714.

Com os membros do aglomerado bem determinados, a seguir conduziremos as dis-
cussoes dos resultados dos parametros atmosféricos, velocidades rotacionais projetadas e
de abundéancias quimicas, respectivamente. Nestas analises, as estrelas #028 e #034 sao

desconsideradas dos calculos médios do aglomerado.

5.2 Parametros Atmosféricos e Velocidade Rotacional

Projetada

Iniciamos esta secao partindo da comparagao entre os parametros atmosféricos determi-
nados neste trabalho, e os parametros determinados em outros trabalhos que também
utilizaram espectroscopia de alta resolucao para estudar algumas das estrelas presentes
em nossa amostra, sendo eles SANTOS et al. (2009), DELGADO MENA et al. (2016),
TSANTAKI et al. (2023) e RAMOS et al. (2024). Esta comparagao ¢ apresentada na
Tabela 5.2. Em primeiro lugar, destacamos que a estrela #028 nao possui parametros
determinados por espectroscopia de alta resolugao em nenhum outro trabalho até entao,
de modo que os resultados aqui apresentados sao inéditos. Além disso, os parametros da
estrela #034 foram estudados em apenas um outro trabalho da literatura por RAMOS

et al. (2024). Apesar de existirem outros estudos na literatura que analisam os parametros
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Figura 5.1: Distribuicao de movimentos proprios ao redor do centro do aglomerado I1C 2714
(superior esquerdo); distribui¢ao de paralaxe versus magnitude G (superior direito); dia-
grama cor-magnitude para o aglomerado, incluindo o ajuste de is6crona e os parametros
fisicos determinados (inferior esquerdo; desconsiderando as estrelas #028 e #034); e a
distribuicao espacial das estrelas no campo do aglomerado. A escala de cor representa a
probabilidade de adesao das estrelas.
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Parametro Referéncia
RA 169.383 £+ 0.327 deg Este trabalho
DEC —62.7154+ 0.138  deg Este trabalho
w —7.590 £0.132 mas yr—! Este trabalho
—7.597 CANTAT-GAUDIN et al. (2020)
—7.595 HUNT e REFFERT (2023)
L +2.6914+0.140 mas yr* Este trabalho
+2.639 CANTAT-GAUDIN et al. (2020)
+2.691 HUNT e REFFERT (2023)
s 0.744 +0.035 mas Este trabalho
0.719 CANTAT-GAUDIN et al. (2020)
0.741 HUNT e REFFERT (2023)
Rac 7.95+0.16 kpc Este trabalho
[Fe/H]spee  —0.07£0.09 dex Este trabalho
+0.06 +0.02 TSANTAKI et al. (2023)
Mmoot 2.33 +0.02 Mg Este trabalho
d 1.28 +0.03 kpc Este trabalho
1.360 CANTAT-GAUDIN et al. (2020)
1.294 HUNT e REFFERT (2023)
log ty, 8.84 +£0.02 Este trabalho
8.72 CANTAT-GAUDIN et al. (2020)
8.64 HUNT e REFFERT (2023)
Ay 1.11+0.02 mag Este trabalho
0.95 CANTAT-GAUDIN et al. (2020)
0.95 HUNT e REFFERT (2023)

Tabela 5.2: Parametros fisicos do aglomerado 1C 2714 determinados pelo ajuste de is6-
crona. Os parametros astrométricos foram calculados a partir da média dos membros do
aglomerado. Para a distancia Galactocéntrica Rgc, assumimos Rgeg = 8.34 + 0.16 kpce
(REID et al., 2014).
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Estrela TU5°  log g™ [Fe1/H]| & Ref.
K dex dex kms—!
#005 4971 2.13 —0.03+0.09 1.41 Este trabalho
5224 2.85 +0.04 1.91 DELGADO MENA et al. (2016)
4983 2.35 —0.06 — TSANTAKI et al. (2023)
4028 4409 1.85 —0.26 +£0.10  2.23 Este trabalho
#4034 4359 1.59 —0.25+0.11  1.27 Este trabalho
4300 1.60 —0.31 1.42 RAMOS et al. (2024)
#053 4961 2.41 —-0.14+0.11  1.39 Este trabalho
5211 2.89 +0.02 1.64 SANTOS et al. (2009)
5261 3.01 +0.08 1.68 DELGADO MENA et al. (2016)
5031 2.63 —0.05 - TSANTAKI et al. (2023)
#087 5201 2.69 +0.04+0.11  1.39 Este trabalho
5253 3.03 +0.03 1.69 SANTOS et al. (2009)
5377 3.45 +0.11 1.69 DELGADO MENA et al. (2016)
5053 2.61 —0.04 - TSANTAKI et al. (2023)
4121 4741 2.09 —0.12+0.10 1.69 Este trabalho
4768 2.34 —0.04 1.77  DELGADO MENA et al. (2016)
4665 2.16 —0.09 - TSANTAKI et al. (2023)
#126 4944 2.16 —0.11+£0.12 1.76 Este trabalho
5211 3.21 +0.07 2.12  DELGADO MENA et al. (2016)
4888 2.23 —0.06 - TSANTAKI et al. (2023)
#190 4969 2.25 —0.07+0.10 1.71 Este trabalho
5077 2.82 +0.00 1.91 DELGADO MENA et al. (2016)
4927 2.36 —0.05 — TSANTAKI et al. (2023)

Tabela 5.3: Comparagao entre os parametros de atmosfera obtidos neste trabalho e os
dados da literatura.

dessas estrelas utilizando calibragoes fotométricas e astrométricas (e.g. ANDERS et al.,
2019), a espectroscopia de alta resolugao é o método que fornece os resultados mais con-

fiaveis para se realizar estudos de abundancias quimicas, conforme discutido no Capitulo

3.

A Figura 5.2 apresenta esta comparagao de forma visual para os quatro parametros
atmosféricos, incluindo suas incertezas apresentadas no Capitulo 4, e a incerteza média da
metalicidade ofpe/m; = 0.11 dex. Podemos observar como, dentro das incertezas, os resul-
tados de TSANTAKI et al. (2023) e RAMOS et al. (2024), os mais recentes da literatura,
apresentam oOtima concordancia com os nossos resultados. Em particular, destacamos os
resultados para as estrelas #028 e #034, que apresentam as menores metalicidades dentre
as estrelas da amostra. Este resultado, combinado ao nosso estudo de adesao de membros,

pode reforcar a hipdtese de que estas estrelas nao pertencem ao aglomerado.

Em geral, podemos observar como, mesmo considerando as incertezas de nossas me-
didas, ambos os trabalhos de SANTOS et al. (2009) e DELGADO MENA et al. (2016)

apresentam parametros atmosféricos que distanciam-se de forma sistemética dos demais
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Figura 5.2: Comparagao entre dos parametros atmosféricos obtidos neste trabalho e re-
sultados da literatura. As barras de erros apresentadas em cada grafico representam as
incertezas dos resultados deste trabalho e as médias das incertezas dos resultados da lite-
ratura. Referéncias e estrelas consideradas: S09 (#053 e #087), SANTOS et al. (2009);
DM16 (#005, #053, #087, #121, #126 e #190), DELGADO MENA et al. (2016); TS23
(conforme DM16), TSANTAKI et al. (2023); R24 (#034), RAMOS et al. (2024).

resultados. Especialmente, notamos como estes trabalhos superestimam os valores de
temperatura efetiva das estrelas de forma sistematica em relagao aos determinados neste
trabalho e, como consequéncia, os valores dos outros parametros apresentam-se, da mesma
forma, superestimados. Isto pode ser consequéncia de diversos fatores, como a conduc¢ao
do método de determinacao de larguras equivalentes das linhas e a grade de modelos
de atmosfera utilizada pelos autores. Conforme discutido no Capitulo 4, neste traba-
lho calculamos os parametros atmosféricos utilizando outros dois métodos independentes
(fotometria e LDR), cujos resultados corroboram os valores obtidos por espectroscopia.
Além disso, os resultados de TSANTAKI et al. (2023) e RAMOS et al. (2024) ajudam a
reforcar a validade dos nossos resultados espectroscopicos e nos permitem assumir que os
resultados de SANTOS et al. (2009) e DELGADO MENA et al. (2016) apresentam-se,

de fato, superestimados.

Em seguida, os valores determinados para a velocidade rotacional projetada das es-
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a

1

Estrela vseni vseni
kms™! kms™
#005 6.184+0.74 7.24
4028 2.59+0.86 -
#034 2.91+0.92 —
#053 5.00+0.49 6.45
#087 6.70+0.82 7.61
#121 2.76+0.85 4.54
4126 6.65+1.18  7.47
4190 5.39+0.69 6.10

Tabela 5.4: Velocidades rotacionais projetadas (vseni) determinadas para as estrelas da
amostra em comparagao com os resultados de DELGADO MENA et al. (2016)%, quando
disponiveis.

trelas sao apresentados na Tabela 5.4, em comparagao com os resultados de DELGADO
MENA et al. (2016). Desconsiderando as estrelas #028 e #034, a velocidade rotacional
projetada média do aglomerado ¢ de (vseni) = 5.45 + 1.48 kms~!. Destacamos como
as estrelas #028 e #034 apresentam duas das menores velocidades encontradas em nossa
amostra e assumem valores que atingem quase 20 abaixo da média. Particularmente,
a estrela #121 também apresenta um resultado significativamente abaixo da média do
aglomerado. O valor médio calculado concorda com a relagao entre a velocidade rotacio-
nal projetada média e a idade de aglomerados abertos apresentada por HOLANDA et al.
(2021), utilizando o resultado de idade determinado pelo ajuste de is6cronas.

Em comparagao, observamos individualmente uma superestimativa sistematica dos
dados de DELGADO MENA et al. (2016), que também apresentam uma média cerca de

20% maior para o aglomerado, de (vseni) = 6.56 + 1.06 kms™'.

Contudo, ambas as
velocidades rotacionais projetadas médias concordam dentro das incertezas, e as diferencas
individuais podem estar associadas & metodologia empregada por DELGADO MENA
et al. (2016), que derivaram os valores de vseni a partir de sinteses conduzidas com o
software de anélise espectral de VALENTI e PISKUNOV (1996).

Em especial, aqui destacamos resultados para as estrelas #005, #087 e #126, que
apresentam as mais altas velocidades rotacionais projetadas da amostra, e podem ser
classificadas como rotadoras anémalas. Em particular, em razao da significativa alteracao
do momento angular por conta de uma companheira estelar, estrelas com altas velocidades
de rotacao podem estar associadas a sistemas binérios. Contudo, conforme mostrado na
Tabela 5.1, estas estrelas sao reportadas como nao-binarias por MERMILLIOD et al.
(2008), e apresentam o pardmetro ruwe < 1.4. Portanto, neste caso as altas velocidades
rotacionais encontradas podem estar associadas a fontes externas de momento angular,
como & fusdo com companheiras subestelares e/ou a acregao de planetas, por exemplo.
Conforme seré discutido na proxima sec¢ao, estes cenarios podem ser refor¢ados por certos

tragadores quimicos, como o litio.
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5.3 Abundéancias Quimicas

A Figura 5.3 mostra os resultados da maior parte das abundancias quimicas determina-
das neste trabalho, em comparacao com dados da literatura. Nesta figura, cada grafico
apresenta a relacgao entre a razao de abundancia [X/Fe| pela metalicidade [Fe/H| da es-
trela. Os resultados deste trabalho s@o comparados com as abundancias quimicas de
gigantes G—K da vizinhanga solar determinadas por LUCK e HEITER (2007); e com as
abundancias de C, N, O e Na das gigantes vermelhas estudadas por MISHENINA et al.
(2006). Além disso, para os elementos mais pesados do que o oxigénio, também utili-
zamos as abundéncias de estrelas anas e subgigantes da vizinhanga Solar de BENSBY
et al. (2014), em conjunto com os resultados de BATTISTINI e BENSBY (2016) para
elementos do processo-s e processo-r para anas F—G. Os resultados foram normalizados
conforme as abundéncias solares de ASPLUND et al. (2009), e estas sdo mostradas pelas
linhas pontilhadas nos graficos. Mais uma vez, os resultados para as estrelas da amostra
que pertencem ao aglomerado sao apresentados em vermelho, e as estrelas #028 e #034

sao apresentadas em verde.

Conforme discutido no Capitulo 3, as mudangas mais significativas na composicao
quimica fotosférica da estrela entre a fase de sequéncia principal e a fase RGB sao devi-
das & primeira dragagem, que altera principalmente as abundéancias de He, Li C, N, O
e Na (Tabela 3.1). Em relagdo ao sédio, CHARBONNEL e LAGARDE (2010) indicam
que, em estrelas de baixa massa com metalicidades tipicas do disco, nao h& aumento sig-
nificativo de abundéancia devido a primeira dragagem, enquanto podem ser encontradas
ligeiros enriquecimentos de sédio em estrelas de massa intermediaria, de até ~0.2 dex
(e.g SMILJANIC et al., 2009). Contudo, hé resultados conflitantes na literatura sobre
as alteragoes na abundancia de Na provocadas pela primeira dragagem, de modo que
um consenso ainda nao foi atingido (KARAKAS ¢ LATTANZIO, 2014). Em particu-
lar, MISHENINA et al. (2006) reportam um ligeiro enriquecimento de sodio de 0.1 dex
em suas gigantes. Na Figura 5.3, podemos ver a comparacao deste resultado com as
abundéancias das estrelas anas de BENSBY et al. (2014). Em relagao aos elementos mais
pesados do que o sodio, nao esperamos que estrelas do RGB apresentem significativas
alteracoes de sua composi¢ao quimica fotosférica inicial. Por essa razao, nao esperamos
encontrar divergéncias relevantes ao comparar as abundancias das gigantes de LUCK e
HEITER (2007) e das gigantes vermelhas de nossa amostra com as abundancias das anas
de BENSBY et al. (2014) ¢ BATTISTINI e BENSBY (2016). No que diz respeito aos
nossos resultados, observamos, em geral, uma boa concordancia entre as abundancias das
gigantes vermelhas da amostra e os dados da literatura. As excec¢Oes sao novamente as
estrelas #028 e #034, que se destacam por apresentarem discrepancias significativas em
relacao as demais estrelas da amostra. Isto corrobora mais uma vez com a indicacao de

que estas estrelas provavelmente nao pertencem ao aglomerado. A seguir, discutimos os
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resultados das abundancias quimicas separadamente, de acordo com os sitios astrofisicos

comuns aos elementos aqui estudados.
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Figura 5.3: Razoes de abundancias [X/Fe| pela metalicidade |Fe/H| das espécies quimi-
cas estudadas neste trabalho. Em vermelho constam as gigantes da amostra classificadas
como membros; e em verde as estrelas #028 e #034. Os quadrados em cinza representam
as gigantes estudadas por LUCK e HEITER (2007); os losangos em azul representam as
gigantes de MISHENINA et al. (2006); e os circulos em laranja representam anas estuda-
das por BATTISTINI e BENSBY (2016); BENSBY et al. (2014). As abundancias solares
sao normalizadas conforme ASPLUND et al. (2009), e sdo indicadas pela intersecc¢ao das
linhas pontilhadas.



5.3. ABUNDANCIAS QUIMICAS 65

5.3.1 Elementos CNO, Razao ?C/!*C e Litio

Iniciamos com a discussao das abundancias dos elementos leves, que sao apresentadas na
Tabela 4.3. Em primeiro lugar, podemos verificar na Figura 5.3 como, dentro das incer-
tezas, todas as gigantes vermelhas da amostra que pertencem ao aglomerado concordam
com as tendéncias dos elementos CNO apresentadas por MISHENINA et al. (2006). Em
relacao as abundéncias solares, observamos baixas abundéancias de carbono, um signifi-
cativo enriquecimento de nitrogénio, e oxigénio compativel com o solar. Estes resultados
concordam com o esperado para a primeira dragagem, que conforme discutido no Capitulo
3, ocorre na fase RGB e gera uma reducao de 2C, aumentando de maneira significativa
a abundancia de N na fotosfera, sem gerar alteragoes expressivas no oxigénio (Tabela
3.1). Este evento também gera uma razao isotopica do carbono caracteristica para estrelas
no RGB, e esperamos que esta também sofra alteracoes como consequéncia da mistura

termohalina.

A razdo 2C/13C pode ser utilizada como um tragador da evolugao e nucleossintese
estelar, e neste sentido, a Figura 5.4 apresenta esta razao isotdpica na parte superior e a
razao [Na/Fe| na parte inferior, ambas em fun¢ao da massa de turn-off do aglomerado.
A figura apresenta os modelos de evolu¢ao quimica para a metalicidade solar padrao (Z
= 0.02) de CHARBONNEL e LAGARDE (2010) e LAGARDE et al. (2012), incluindo
as abundancias previstas pela primeira dragagem (1IDUP ST); apenas pela mistura ter-
mohalina (TH); e as abundancias esperadas levando-se em considerac¢ao tanto a mistura
termohalina quanto a mistura induzida por rotagao (TH+V). Além disso, sdo apresenta-
dos resultados para os aglomerados abertos estudados por PENA SUAREZ et al. (2018),
DA SILVEIRA et al. (2018), MARTINEZ et al. (2020) e HOLANDA et al. (2019, 2021,
2022). Por sua vez, a massa de turn-off do aglomerado IC 2714 foi determinada a partir

do ajuste de is6cronas.

Em relacao ao litio, a Figura 5.5, apresenta a esquerda a comparacao das abundan-
cias deste trabalho com os resultados de DELGADO MENA et al. (2016) e TSANTAKI
et al. (2023). De maneira semelhante ao caso dos parametros atmosféricos e da veloci-
dade rotacional projetada, encontramos boa concordancia entre nossos resultados e os de
TSANTAKI et al. (2023), e observamos que DELGADO MENA et al. (2016) apresen-
tam abundéancias de litio superestimadas. Particularmente, estes autores reportaram trés
gigantes ricas em litio, mas este resultado poderia ser explicado por seus parametros de

temperatura efetiva e de gravidade superficial.

A direita da Figura 5.5, apresentamos a relacdo entre abundancias de litio e a veloci-
dade rotacional projetada para as gigantes vermelhas da amostra, incluindo os resultados
para RGBs de aglomerados de DELGADO MENA et al. (2016) e os de gigantes do campo
ricas em litio de MAGRINI et al. (2021a). Nesta figura, os resultados para o litio ja

encontram-se corrigidos pelos efeitos NLTE. Destacamos o resultado para a estrela #087,
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Figura 5.4: Relagao entre a razao isotopica do carbono (acima), e entre a razao de abun-
dancia de sodio (abaixo), e a massa de turn-off média do aglomerado. Os simbolos apre-
sentam os dados de PENA SUAREZ ef al. (2018) (triangulos em cinza), DA SILVEIRA
et al. (2018) (losangos em azul), MARTINEZ et al. (2020) (circulos em azul), e HO-
LANDA et al. (2019, 2021, 2022) (quadrados em laranja). Referéncias: L12, LAGARDE
et al. (2012), CL10, CHARBONNEL e LAGARDE (2010).

que apos as correcoes NLTE, passa a cumprir o critério tradicional para gigantes ricas em
litio de log, (Li) > 1.5. Esse limite encontra-se marcado na figura pela linha horizontal.
Em particular, este resultado é notavel em razao de esta estrela também apresentar uma
alta velocidade rotacional projetada, de 6.70 +0.82 kms™!.

Segundo MAGRINTI et al. (2021a), parece haver uma tendéncia que associa maiores
abundancias de litio a maiores valores de velocidades rotacionais projetadas para estrelas

1 e nossos resultados parecem reforcar esta relacao. Contudo,

com vseni < 10 kms™
esta relacdo ainda ndo ¢ clara, conforme reforgado trabalho de DU et al. (2021). Uma
correlagao entre as abundancias de litio e vseni poderia estar associada ao processo de
engolfamento de planetas ou de companheiras subestelares e/ou a interagoes de maré,
conforme proposto nos trabalhos de SIESS e LIVIO (1999a,b) e CASEY et al. (2019). Por
outro lado, sao encontradas muitas estrelas ricas em litio com baixos valores de vseni, o
que pode indicar que o caminho preferencial para este enriquecimento em litio em gigantes
esta relacionado a algum processo de autoenriquecimento durante a nucleossintese estelar
(CASEY et al., 2019; MAGRINI et al., 2021a; SIESS e LIVIO, 1999a,b).

Conforme discutido anteriormente, a primeira dragagem acaba por remover o litio fo-

tosférico assim que a estrela entra na fase RGB, de modo que nao esperamos encontrar
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Figura 5.5: Comparagao dos resultados de abundancias de litio com dados da literatura
(& esquerda); e relacao entre abundancia de litio e velocidade rotacional projetada (a
direita). As abundéncias apresentadas ja encontram-se corrigidas pelos efeitos NLTE.

abundancias significativas de "Li na superficie de gigantes vermelhas. Estrelas gigantes
ricas em litio desafiam os modelos atuais de nucleossintese; e em particular, estima-se que
apenas cerca 1% das gigantes G—K da Galaxia apresentem enriquecimento em Li (e.g.
BROWN et al., 1989; GAO et al., 2019; SMILJANIC et al., 2018; WALLERSTEIN e
SNEDEN, 1982). Diversos mecanismos sao apresentados na literatura para explicar este
fenomeno das gigantes ricas em litio (e.g. ALEXANDER, 1967; FEKEL e BALACHAN-
DRAN, 1993; GRATTON e D’ANTONA, 1989; HOLANDA et al., 2020a; KIRBY et al.,
2016; SACKMANN e BOOTHROYD, 1999; SIESS e LIVIO, 1999b; ZHANG et al., 2020).

Dentre estes, destacamos a seguir os mais relevantes para este trabalho.

Sabemos que, em decorréncia do processo HBB, atomos de litio podem ser sintetizados
pelo mecanismo Cameron-Fowler em estrelas de massa intermediaria na fase de TP-AGB.
Contudo, o enriquecimento em litio em estagios evolutivos anteriores é ainda pouco en-
tendido (e.g. DEEPAK e LAMBERT, 2021; HOLANDA et al., 2020a,b; MAGRINT et al.,
2021a). Por exemplo, a mistura termohalina, capaz de explicar as baixas razoes 2C/3C
observadas nas gigantes vermelhas, nao pode explicar as gigantes ricas litio em etapas
anteriores ao TP-AGB (CHARBONNEL e LAGARDE, 2010; LAGARDE et al., 2019).
Neste sentido, HOLANDA et al. (2020a) reportam uma gigante rica em litio na fase E-
AGB, e sugerem que o processo conhecido como cool bottom processing (CBP) poderia
explicar este enriquecimento. A principio, este processo poderia ser a resposta para o
material processado presente no envelope de estrelas de baixa massa (BOOTHROYD e
SACKMANN, 1999; SACKMANN e BOOTHROYD, 1999). O CBP é responsavel princi-

palmente pela destruicio de *He e pela producao de “Li, e também pode estar associado
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as baixas razoes 12C/'3C encontradas nas gigantes vermelhas, mas é dependente de fato-
res complexos como velocidades de mistura e geometria, além de nao possuir explicacoes
fisicas que possam corroborar com os resultados previstos para as abundancias fotosféricas
(HOLANDA et al., 2020a).

No cenario de acregao de planetas ou de companheiras subestelares proposto por SIESS
e LIVIO (1999a,b), esta pode ser rastreada pelo enriquecimento fotosférico de $*7Li, berilio
e boro, com assinaturas que dependem da massa estelar e de seu estigio evolutivo, e da
massa do planeta por exemplo. Neste trabalho, o intervalo espectral do espectrografo
FEROS utilizado para as observacoes impossibilita a determinagao das abundancias de
berilio para as estrelas da amostra, cuja assinatura ¢ comumente verificada em torno de
3100 A. Contudo, TAKEDA e TAJITSU (2017) ndo encontraram enriquecimento de Be em
seu estudo de uma grande amostra composta tanto por estrelas sem enriquecimento como
por gigantes enriquecidas em litio. Além disso, DRAKE et al. (2018) nao detectaram
abundancias significativas de boro nas atmosferas de 4 gigantes ricas em Li. SIESS e
LIVIO (1999b) apresentam um cendario em que a acregao de uma companheira subestelar
poderia desencadear instabilidades responséaveis pelo CBP. Contudo, um processo continuo
de circulacao poderia remover as abundancias de berilio e boro em estrelas enriquecidas

em litio pelo CBP, de modo a invalidar as previsoes mencionadas e explicar as observagoes
(HOLANDA et al., 2020a).

Por outro lado, para explicar a existéncia de gigantes “super-ricas” em litio, que apre-
sentam abundancias superiores a meteoritica (3.26; ASPLUND et al., 2009), ZHANG
et al. (2020) apresentam um modelo de fusdo entre uma RGB e uma companheira ana
branca de He. Os autores sugerem que a abundéancia final de litio depende da massa das
ana branca progenitora. Neste modelo, a ana branca de He e a RGB entram em contato
e criam um envelope em comum, de modo que a ana pode se fundir com o ntcleo de
He da gigante. Desta forma, ocorre a formacao de um novo objeto, que apresenta um
nicleo degenerado com uma casca rica em H ao seu redor, que serda aquecido por uma
série de flashes de He. Entao, inicia-se a queima no niticleo de He e esta nova estrela pode
apresentar abundancias quimicas peculiares em sua superficie. Em relagao a temperatura
efetiva, gravidade superficial, luminosidade e as abundéancias de Li e da razao isotopica
do C, este modelo concorda com as observagoes para a maior parte das gigantes ricas em
Li (HOLANDA et al., 2020b). Contudo, o modelo nao leva em consideragao a velocidade
rotacional projetada, parametro relevante por conta da possivel relagao entre abundancias
de Li e vseni. Além disso, este modelo s6 pode explicar estrelas que jé iniciaram a fusao
de He no niicleo, de modo que nao é capaz de explicar o fenémeno do enriquecimento em
Li em RGBs.

Ainda, ha uma classe de estrelas quimicamente peculiares que sao comumente asso-
ciadas a gigantes ricas em litio, as estrelas Weak G-band (WGB). Estas estrelas sao ca-

racterizadas por fracas linhas moleculares de CH na banda G de Fraunhofer, indicativas
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de baixas abundancias de 2C (RAO, 1978), e apresentam altas abundancias de N. Além
disso, dentre as estrelas WGB, diversos trabalhos na literatura observam uma incidéncia
de cerca de 50% de gigantes ricas em litio (e.g. HOLANDA et al., 2024a; MABEN et al.,
2023b; PALACIOS et al., 2012, 2016). A literatura apresenta diferentes hipoteses para
explicar o surgimento destas estrelas, incluindo a possibilidade de alta rotagao dos proge-
nitores na Sequéncia Principal, e eventos de fusao como possiveis mecanismos de formagao
de WGBES; e estas estrelas sdo reportadas com massas entre 2.5 ¢ 5 Mg (ADAMCZAK e
LAMBERT, 2013; BOND, 2019; MABEN et al., 2023a; PALACIOS et al., 2012), apesar
de também serem encontradas WGBs com massas abaixo de 2 Mg (e.g. HOLANDA et al.,
2024b; MABEN et al., 2023a,b). Dentre os modelos que poderiam explicar a existéncia
de WGBs, novamente encontramos o modelo de fusdo de ZHANG et al. (2020). E valido
destacar a possivel relagao entre o enriquecimento em litio e excesso no infravermelho, que
pode ser utilizado para identificar gigantes com log, (Li) > 1.5 dex (e.g. BHARAT KU-
MAR et al., 2015; DE LA REZA et al., 1996; DE LA REZA et al., 1997). Estas gigantes
poderiam sofrer um processo de perda de massa repentino e apresentar um enriquecimento
em litio durante um breve periodo, da ordem de 10° anos (DE LA REZA et al., 1996). No-
tavelmente, excessos no infravermelho sao pelo menos duas vezes mais comuns em gigantes
K ricas em litio em comparacao a gigantes sem enriquecimento, e 0 mecanismo responsa-
vel pelas altas abundancias de litio pode estar associado a produgao de poeira (REBULL
et al., 2015). Neste sentido, a velocidade rotacional das estrelas poderia ser fundamental
para a eje¢ao de massa responsavel por este excesso. Em relagao as WGBs, sao conhecidas
apenas 3 estrelas com vseni > 8 kms™!, e HOLANDA et al. (2024a) ndo encontraram
excessos no infravermelho dentre estrelas desta classe. Contudo, a fotometria no infraver-
melho pode se apresentar como uma possivel ferramenta para complementar o estudo das
caracteristicas de gigantes ricas em litio. E valido destacar também como as estrelas da
classe WGB apresentam razoes ?C/13C significativamente mais baixas quando compara-
das as gigantes ricas em litio, conforme esperado por conta de suas baixas abundancias de
12(0; possuem essencialmente baixa rotacao; e nao apresentam uma clara correlacao entre
vseni e enriquecimento em litio (HOLANDA et al., 2024a).

Em vista desta discussao, podemos entender como a candidata rica em litio de nossa
amostra (#087) posiciona-se em relagao aos atuais modelos debatidos na literatura. No
cenario proposto por SIESS e LIVIO (1999a), os efeitos de maré causados por uma compa-
nheira binaria poderiam gerar maior difusao no envelope da RGB, permitindo a produgao
de litio e gerando o enriquecimento observado (CASEY et al., 2019). Este cenario é assu-
mido por RAMOS et al. (2024) para explicar as altas abundancias de litio de duas estrelas
binarias de sua amostra. Porém, JORISSEN et al. (2020) reportaram que a frequéncia de
binarias entre gigantes K ricas em litio concorda com a de gigantes sem enriquecimento,
de modo que as interagoes de maré em sistemas binédrios nao poderiam explicar todos os

processos de enriquecimento nestas estrelas. Além disso, a velocidade radial determinada
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para esta estrela é compativel com a apresentada por MERMILLIOD et al. (2008), e os
parametros do Gaia DR3 nao indicam binariedade astrométrica. Assim, nossos resultados
sugerem que esta estrela nao pertence a um sistema binério, o que descartaria este cenério.
Por apresentar uma velocidade de rotacao andémala, de vseni = 6.70+0.82 kms~!, e uma
abundancia de nitrogénio e razao ?C/13C tipicas do RGB, nossos resultados indicam que
esta estrela nao se encaixa no contexto das WGBs. E ainda, como o modelo de ZHANG
et al. (2020) de acre¢do de uma ana branca de He desconsidera o parametro de vseni e
nao é capaz de explicar o enriquecimento de litio em RGBs, nao hé indicagoes de que este

seja o modelo mais adequado para explicar o enriquecimento observado na estrela #087.

A razao isotopica do carbono para esta estrela (*?C/!3C = 11) indica a possibilidade
de uma mistura extra que poderia aumentar a abundancia de 3C. Considerando a média
do aglomerado, podemos verificar na Figura 5.4, como nossos resultados concordam com
o modelo de LAGARDE et al. (2012) que leva em considera¢do a mistura termohalina
em conjunto com misturas induzidas por rotacao. Contudo, a estrela #087 apresenta um
resultado significativamente abaixo desta média, o que poderia indicar a necessidade de se
considerar outros modelos para explicar individualmente sua razao 2C/13C. A velocidade
de rotagao anémala e o valor da abundancia de litio (log, (Li)y; e = +1.54) encontrados
para esta estrela nos levam a considerar o modelo de acrecao de planetas ou companheiras
subestelares apresentado por SIESS e LIVIO (1999a,b). Esta acregao poderia ter sido
responsavel pelo aumento da velocidade rotacional projetada, e o enriquecimento em litio
encontrado esta de acordo com a abundéancia maxima prevista por este modelo de 2.2 dex
(AGUILERA-GOMEZ et al., 2016), podendo ter sido provocado pelo processo CBP. Este
cenario poderia ser corroborado com o estudo das abundéancias de berilio e boro nesta
estrela, mas estas espécies quimicas podem ter sido completamente destruidas em razao
de um processo continuo de circulagao, conforme proposto por HOLANDA et al. (2020a).
Ainda, estudos de fotometria no infravermelho poderiam ser utilizados para restringir e
complementar a natureza do enriquecimento em litio desta estrela, conforme discutido
por REBULL et al. (2015).

Considerando que a correlacao entre altas velocidades rotacionais projetadas e en-
riquecimento em litio ainda nao é clara na literatura, e que o mecanismo responsavel
por este enriquecimento ainda é amplamente debatido, nossos resultados podem fornecer
contribui¢oes para o entendimento e caracterizacao das gigantes ricas em litio, a fim de
restringir os limites para a abundancia de litio baseados na abundancia de seus progeni-
tores. Além disso, o fato de a estrela #087 ser uma candidata a gigante rica em litio em
um aglomerado aberto pode ser 1til no sentido de ajudar a restringir os parametros de
massa e idade necesséarios para a ocorréncia deste enriquecimento, e desse modo a tracgar
a evolugao do litio no disco da Galaxia (DELGADO MENA et al., 2016; MAGRINI et al.,
2021a; RANDICH et al., 2020; TSANTAKI et al., 2023).
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5.3.2 So6dio e Aluminio

Neste trabalho, estudamos dois elementos de niimeros atémicos impares: o soédio e o alu-
minio. Na Figura 5.3, podemos ver como os resultados para as gigantes vermelhas da nossa
amostra que pertencem ao aglomerado concordam com as abundéancias da literatura den-
tro das incertezas. Em particular, o sédio pode ser utilizado como um tracador quimico da
primeira dragagem, responsavel por gerar um aumento da abundancia fotosférica de *Na
durante o RGB. Além disso, a mistura termohalina (Capitulo 3) também é responsavel
por alterar as abundéncias fotosféricas de sédio. Contudo, esta mudanca torna-se signi-
ficativa apenas para estrelas de massa intermediaria, com M > 2 My (CHARBONNEL
e LAGARDE, 2010; KARAKAS e LATTANZIO, 2014). Isto pode estar relacionado com
as baixas abundéancias de Na encontradas nas estrelas #028 e #034.

Em relagao a razao [Na/Fe|, a Figura 5.4 nos mostra como, dentro das incertezas, as
abundancias para o IC 2714 concordam com o modelo que combina as contribuigoes da
mistura termohalina e da mistura induzida por rotagao para a abundancia fotosférica de
sodio. A razao [Na/Fe| apresentada representa o valor médio para o aglomerado, levando
em consideragao as correcoes NLTE e desconsiderando-se as estrelas #028 e #034. As
correcoes NLTE para o sédio forneceram variagoes pouco significativas, com média de
—0.02 dex para as estrelas consideradas nesta analise. Além disso, as abundéancias de
sodio determinadas para as estrelas da amostra concordam dentro das incertezas com as
abundancias previstas pela primeira dragagem segundo o modelo de LAGARDE et al.
(2012), que aproxima-se do modelo TH+V para o intervalo de massa de turn-off consi-
derado.

Desta forma, é evidente que os resultados encontrados neste trabalho para o aglome-

rado IC 2714 corroboram com os modelos da literatura.

5.3.3 Elementos do Processo-a e do Pico do Ferro

Agora, iniciamos a discussao de dois grupos de elementos essenciais no contexto da nu-
cleossintese estelar e da evolugao quimica da Galéxia: os elementos do processo-a e do
pico do ferro. Os elementos do processo-a sao produzidos em curtas escalas de tempo,
da ordem de milhoes de anos, principalmente em eventos explosivos de estrelas massivas,
como em supernovas dos tipos II, Ib e Ic. Neste trabalho, determinamos as abundancias
de quatro elementos produzidos por este processo: Mg, Si, Ca e Ti. Por sua vez, os
elementos do pico do ferro sao produzidos majoritariamente em explosoes de supernovas
do tipo Ia, e consequentemente, em escalas de tempo significativamente maiores, em com-
paracao a evolugao de estrelas de baixa massa e de massa intermediaria (KOBAYASHI
et al., 2020). Estudamos os elementos do pico do ferro Sc, Cr e Ni. Verificamos que todas
as gigantes do aglomerado apresentam abundéancias que concordam com os resultados da

literatura, considerando-se as incertezas. Em média, nao encontramos enriquecimento
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ou deplecao significativos em relacao a composicao solar, com nossos resultados apre-
sentando {[a]/[Fe]) = +0.07 £ 0.03 e {[peak]/[Fe]) = —0.03 £+ 0.03. Individualmente,
desconsiderando-se as estrelas #028 e #034, duas gigantes da amostra apresentam abun-
dancias de Ti ligeiramente abaixo do desvio padrao da média, #005 e #126; e encontramos
um comportamento semelhante ao considerar a razao |Cr/Fe| das estrelas #126 e #190.
Considerando que todos os resultados concordam com os resultados da literatura dentro
das incertezas, podemos assumir que estas diferencas nao sao significativas. Ademais,
para todas as razoes de abundancia dos elementos do processo-a e do pico do ferro, as

estrelas seguem as distribuigoes previstas pelos resultados da literatura.

5.3.4 Elementos do Processo-s e do Processo-r

No Capitulo 3, discutimos como elementos mais pesados do que o ferro nao podem ser
formados por processos de nucleossintese estelar. Portanto, os elementos do processo-s e
do processo-r sao formados pela captura de néutrons, de maneira lenta (slow) ou rapida
(rapid) em relagao ao tempo do decaimento-f (BURBIDGE et al., 1957). Os elementos
do processo-s sdo majoritariamente produzidos na fase TP-AGB (BISTERZO et al., 2016;
KARAKAS e LATTANZIO, 2014), enquanto a produgao de elementos-r ainda ¢ debatida
na literatura, estando associada principalmente a supernovas de tipo II, fusdes de estrelas
de néutrons e a buracos negros (KOBAYASHI et al., 2020; WOOSLEY et al., 1994).

Neste trabalho, estudamos os elementos do processo-s Y, Zr, Ba, La, Ce e Nd; e os
elementos do processo-r Sm e Eu. Diversos trabalhos da literatura reportam um signi-
ficativo enriquecimento de bario em aglomerados abertos com idade de até ~ 150 — 200
Myr (e.g. D’ORAZI et al., 2009, 2022; MAIORCA et al., 2011, 2012). Sendo um dos
elementos mais representativos do processo-s (BISTERZO et al., 2014), nesses casos o
enriquecimento pode chegar a [Ba/Fe| ~ 0.5 — 0.6 dex. Considerando que a idade esti-
mada para o aglomerado pelo ajuste de isdcrona é de aproximadamente 690 Myr (Tabela
5.2), nao esperamos encontrar este enriquecimento dentre nossos resultados. Conforme
esperado, as gigantes da amostra nao apresentam enriquecimento de bario consideravel e,
fornecem uma média [s/Fe| proxima a solar, de 0.07 + 0.07 dex (Tabela 4.4).

No que diz respeito aos elementos do processo-s, nossa analise revela razoes de abun-
dancias médias de Y, Zr, Ba e Ce proximas as solares. Observamos um ligeiro enri-
quecimento nas abundancias de La, que pode estar relacionado com diferencas entre a
normaliza¢do da abundéancia solar realizada por BATTISTINI e BENSBY (2016) e a de
ASPLUND et al. (2009), adotada neste trabalho. Além disso, encontramos ligeira sobre-
abundancia na razao [Nd/Fe| e altas dispersoes em alguns dos resultados, especialmente
nas abundancias de Zr, Ba, Ce e Nd. Contudo, considerando as incertezas, todas as gi-
gantes da amostra que pertencem ao aglomerado IC 2714 concordam com os resultados

da literatura.
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Figura 5.6: Gradiente de metalicidade |Fe/H] em fungao da distancia Galactocéntrica Rgc
para o aglomerado IC 2714, em comparagao com os aglomerados estudados por MAGRINI
et al. (2023), separados por intervalos de idade ¢.

Finalmente, considerando os elementos do processo-r, ambas as razoes de abundan-
cia [Sm/Fe| e [Eu/Fe| das gigantes vermelhas concordam com as reportadas pela litera-
tura dentro das incertezas, e determinamos uma média em concordancia com a solar, de
{[r]/[Fe]) = 40.01 £ 0.04.

Em termos gerais, podemos considerar que os resultados das razoes de abundancias
para as estrelas da amostra estao de acordo com as tendéncias esperadas para o disco
Galactico, e com os resultados de anas, subgigantes e gigantes da vizinhanga solar apre-
sentados na literatura. Desta forma, discutiremos a seguir os resultados de abundéancias

quimicas do aglomerado IC 2714 no contexto de gradientes quimicos da Galaxia.

5.4 Gradientes Quimicos

Primeiramente, a Figura 5.6 apresenta o gradiente de metalicidade em func¢ao da distan-
cia Galactocéntrica para o aglomerado IC 2714, em conjunto com os dados de MAGRINI
et al. (2023) para aglomerados abertos, conforme apresentado na Figura 2.6 e discu-
tido no Capitulo 2. Nesta figura, o gradiente solar é representado pela interseccao das
duas linhas pontilhadas. Para calcular a distancia Galactocéntrica Rge do aglomerado
IC 2714, utilizamos a distancia calculada com o ajuste de isdcronas, as coordenadas galac-
ticas médias dos membros do aglomerado, e assumimos a distancia Galactocéntrica solar

Race = 8.34 + 0.16 kpe, de REID et al. (2014).

Podemos verificar como nosso resultado concorda com a tendéncia dos aglomerados
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mais jovens (t < 1 Gyr) apresentada por MAGRINI et al. (2023), conforme o esperado.
O aglomerado IC 2714 posiciona-se no intervalo de distancias Galactocéntricas no qual
observa-se a tendéncia incomum de aglomerados mais jovens serem menos enriquecidos
em metais do que os mais velhos, entre Rge ~ 6 — 10 kpc. Além disso, neste intervalo
também observa-se que o gradiente é mais plano para os aglomerados mais jovens. Estas
tendéncias sao corroboradas por diversos trabalhos da literatura (e.g. HOLANDA et al.,
2019, 2024b; MAGRINI et al., 2009; RANDICH et al., 2022; SPINA et al., 2016) e reforga-
das pelos dados do Gaia DR3, conforme mostrado no trabalho de RECIO-BLANCO et al.
(2023). Além disso, as relagoes entre as razoes de abundancias quimicas [X/Fe| e Rgc,
apresentadas na Figura 5.7, ajudam a explorar as tendéncias observadas no gradiente de
|[Fe/H]. Nesta figura, também podemos observar como os resultados para o IC2714 con-
cordam, dentro das incertezas, com os dados para os aglomerados mais jovens, de modo

a corroborar com as restri¢coes para as tendéncias encontradas.

Inicialmente, para os elementos O, Na, Al, Ti e para os elementos-a presentes na
analise, o formato do gradiente de modo geral nao se altera entre os aglomerados mais
jovens (t < 1 Gyr) e os intermediarios (1 < t < 3 Gyr). Além disso, ndo parece haver
diferencas significativas da abundéancia de elementos-« entre os aglomerados mais jovens e
os mais velhos, mas observa-se que os aglomerados mais jovens do disco interno apresentam
em média uma tendéncia mais plana em comparacao aos aglomerados mais velhos. Para
os elementos do pico do ferro Cr e Ni, os aglomerados mais jovens parecem ser menos
enriquecidos do que os mais velhos, e apresentam um gradiente mais plano. Em relacao
aos elementos do processo-s Y, Zr, Ba, La e Ce, observamos uma tendéncia inversa aquela
observada nos elementos anteriormente mencionados: os aglomerados mais jovens tendem
a apresentar razoes [X/Fe| iguais ou maiores do que os mais velhos. Conforme mencionado
anteriormente, a produgao de elementos do processo-s se da em uma longa escala de tempo,
e portanto esperamos que populacoes estelares mais novas tenham se formado em um meio
interestelar mais enriquecido por esses elementos. Além disso, a Figura 5.7 elucida a forte
relacao entre a abundéncia de elementos do processo-s e idade. Por fim, de maneira
similar aos elementos-«;, os elementos do processo-r, Nd e Eu, nao apresentam variacoes
significativas em funcao da idade do aglomerado. Considerando que nossos resultados
concordam com os esperados, podemos discutir a origem das tendéncias observadas, tendo

em vista as discussoes apresentadas por MAGRINI et al. (2023).

Em suma, as tendéncias apresentadas pelos gradientes quimicos mostram como aglo-
merados mais velhos, com mais de 1 Gyr, apresentam no geral gradientes mais acentuados
e podem atingir abundancias maiores, enquanto aglomerados mais jovens apresentam gra-
dientes menos acentuados e mostram abundancias menores ou iguais as encontradas nos
aglomerados mais velhos. A excec¢ao pertence aos elementos do processo-s, conforme men-
cionado anteriormente. No contexto de evolugao quimica, esta tendéncia geral é peculiar,

uma vez que os modelos classicos preveem o aumento do enriquecimento quimico na Ga-
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Figura 5.7: Razoes de abundancias [X/Fe| em funcao da distancia Galactocéntrica Rgc
para o aglomerado IC 2714, em comparagao com os resultados de MAGRINI et al. (2023)
para aglomerados abertos, separados por intervalos de idade.
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Figura 5.8: Calibragao entre a razao de abundancia [C/N] e idade calculada por CASALI
et al. (2019). Em azul sdo apresentados os aglomerados estudados pelos autores, e em
vermelho apresentamos o resultado para o aglomerado 1C 2714.

laxia com o tempo, e nao preveem alteragoes significativas em um intervalo de tempo de
1 Gyr, especialmente durante as tltimas fases da evolu¢ao quimica Galactica (MAGRINI
et al., 2023). Neste sentido, uma das hipoteses que poderia explicar as observagoes seria
um infall significativo de gas de baixa metalicidade que teria dado inicio ao epis6dio mais
recente de formagao estelar no disco fino (RUIZ-LARA et al., 2020). Além disso, efeitos
de migracao e de perturbacao seletiva também poderiam explicar as tendéncias obser-
vadas, considerando que neste cenario, os aglomerados mais velhos seriam mais afetados
pela migracao, e se formariam principalmente no disco interno, onde as metalicidades sao

mais altas.

5.5 Cronometros Coésmicos

A determinacao de idades estelares é fundamental para entender a evolucao e a formagao
da Galaxia. Contudo, estas idades nao podem ser diretamente medidas, e determina-las
muitas vezes se apresenta como uma das tarefas mais dificeis no contexto da astrofisica
(e.g. RANDICH et al., 2018; SODERBLOM et al., 2014). Para executar esta tarefa, é
comumente utilizada uma comparagao direta entre as observagoes e modelos de evolucao
estelar através do ajuste de is6cronas, mas esta técnica nem sempre é capaz de fornecer
idades confiaveis para estrelas do campo. Por esta razao, diversos trabalhos da litera-
tura buscam parametros observacionais que poderiam atuar como tragadores diretos da

idade estelar associados a evolu¢ao quimica da Galaxia. Alguns exemplos sao as razoes
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Razao  Este Trabalho C19 KS22

[C/N]  —052+0.13 —065 -

[Y/Mg] —016+0.13  —  +0.00
[Y/Al  —006+012 -  —0.09
[Y/Si -013+012 -  —0.11
[Y/Ca] —002+007 —  +0.01
[Y/Ti] +0.03+007 -  +0.05

Tabela 5.5: Valores de razao de abundancias para o aglomerado aberto IC 2714 como
cronémetros cosmicos, comparados aos valores obtidos a partir das relacoes da literatura.
Os resultados foram obtidos para t = 0.69 Gyr. Referéncias: C19, CASALI et al. (2019);
KS22, KATIME SANTRICH et al. (2022).

de abundéncias quimicas [C/N], [Y/Mg], [Y/Al], [Y/Si], [Y/Ca] e [Y/Ti] (e.g. CASALI
et al., 2019; FELTZING et al., 2017; FEUILLET et al., 2018; HO et al., 2017; KATIME
SANTRICH et al., 2022; NESS et al., 2016; SLUMSTRUP et al., 2017; SPINA et al.,
2018; VISCASILLAS VAZQUEZ et al., 2022). Conforme discutido no Capitulo 3, sabe-
mos que a primeira dragagem é responsavel por alterar as abundéancias fotosféricas de,
dentre outros elementos, carbono e nitrogénio (Tabela 3.1), e que estas alteragoes depen-
dem da massa estelar. Desta forma, esperamos uma razao [C/N] caracteristica dependente
da massa, e portanto da idade, que pode ser utilizada como tragador de idades estelares
(e.g. CASALI et al., 2019). Por outro lado, a combinac¢do de abundéncias de elemen-
tos do processo-s, formados em longas escalas de tempo, com elementos do processo-a,

produzidos em curtas escalas, é capaz de maximizar sua correlacao com a idade estelar

(DELGADO MENA et al., 2019; SPINA et al., 2016; TAUTVAISIENE et al., 2021).

Neste contexto, aglomerados abertos oferecem condicoes ideais para o estudo de crono-
metros cosmicos, uma vez que suas estrelas possuem idades e composi¢oes quimicas iniciais
similares, e que as idades dos aglomerados podem ser bem determinadas a partir de ajuste
de is6cronas. A Figura 5.8 apresenta a calibragao empirica calculada por CASALI et al.
(2019), em conjunto com os dados dos aglomerados abertos estudados pelos autores. E
apresentada uma forte correlagao linear entre a razao [C/N| e a idade do aglomerado, vé-
lida no intervalo de metalicidade —0.4 < [Fe/H| < +0.4 e para aglomerados com estrelas
que ja passaram pela primeira dragagem. Podemos observar como os nossos resultados
para o aglomerado IC 2714 concordam, dentro das incertezas, com a correlacao de CA-
SALI et al. (2019). Além disso, utilizando esta calibragdo para estimar a razdo |C/N]
do aglomerado IC 2714, encontramos 6tima concordancia entre o nosso resultado espec-
troscopico e o previsto pela relagao dos autores. A Tabela 5.5 apresenta este resultado,
em conjunto com a comparacao entre as razoes de abundéancia [Y /Mg, Al, Si, Ca, Ti|
calculadas por espectroscopia e as calculadas utilizando a calibragao de KATIME SAN-

TRICH et al. (2022). Para estes calculos, utilizamos a idade do aglomerado determinada
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pelo ajuste de is6cronas, de t = 0.69 Gyr. Ao comparar os nossos resultados com as
razoes de abundancias obtidas pelo ajuste linear de KATIME SANTRICH et al. (2022),
encontramos boa concordancia para todos os resultados, com excegao da razao [Y/Mg].
Diversos trabalhos da literatura reportam um amplo espalhamento na razao [Y/Mg|, que
¢é observado principalmente em aglomerados mais jovens, mas que poderia explicar a falta
de concordancia deste resultado.

Em suma, os resultados para as razoes de abundéancias quimicas [C/N] e [Y/Al, Si,
Ca, Ti| do aglomerado IC 2714 concordam com as tendéncias para aglomerados abertos
apresentadas por CASALI et al. (2019) e KATIME SANTRICH et al. (2022), respectiva-
mente. Os nossos resultados podem ser posteriormente refinados a partir da classificacao
dos estagios evolutivos exatos de cada estrela, a fim de corroborar com as tendéncias da
literatura e oferecer contribuigoes em relagao as restricoes para o uso destas razoes como

indicadores de idades estelares.



Capitulo 6
Conclusoes e Perspectivas

Neste trabalho, realizamos uma anélise aprofundada de uma amostra de oito gigantes ver-
melhas reportadas na literatura como membros do aglomerado aberto IC 2714. Para isso,
determinamos os parametros atmosféricos, velocidades rotacionais projetadas, e abun-
dancias quimicas para 21 elementos, além das razoes >C/13C para as estrelas, utilizando
as técnicas de medigao de larguras equivalentes e de sintese espectral. Esta analise foi
complementada com um estudo de adesao de membros, utilizando dados de astrometria e
fotometria do levantamento Gaia DR3 e algoritmos estatisticos da literatura recente. Com
isso, associamos probabilidades de adesao para 4498 estrelas no campo do aglomerado, e
classificamos 898 como membros. Este resultado concorda com outros trabalhos da litera-
tura que reportam cerca de 900 membros para o aglomerado IC 2714 (CANTAT-GAUDIN
et al., 2020; HUNT e REFFERT, 2024). Além disso, determinamos os parametros fisicos
do aglomerado utilizando a técnica de ajuste de is6cronas.

Nosso estudo de adesao de membros nos permitiu classificar duas das gigantes da
amostra como nao-membros: as estrelas #028 e #034. Ambas apresentam parametros
astrométricos significativamente discrepantes do restante da amostra e suas abundancias
quimicas corroboram este resultado, que é notéavel pelo fato de que estas estrelas foram
classificadas como membros do aglomerado IC 2714 em outros trabalhos da literatura
(CANTAT-GAUDIN et al., 2020; MERMILLIOD et al., 2008).

Dentre nossa amostra, reportamos 3 estrelas com rotagdo andémala (vseni > 6 km
s71): #005, #087 e #126. Em especial, a estrela #087 destaca-se por apresentar também
uma alta abundancia de litio, de log, (Li)yirp = 1.54 dex, acima do limite tradicional
para gigantes ricas em litio, de 1.5 dex. Em particular, DELGADO MENA et al. (2016)
reportam trés estrelas de nossa amostra como candidatas a gigantes ricas em litio, mas
mostramos como este resultado pode ter sido influenciado pelas temperaturas efetivas
superestimadas apresentadas pelos autores. Neste trabalho, validamos os resultados de
temperatura efetiva utilizando trés métodos independentes: espectroscopia, fotometria,
e razao de profundidade de linha. Desta forma, sugerimos que a estrela #087 é a tnica

candidata a gigante rica em litio dentre as estrelas dessa amostra, e nossos resultados

79
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indicam que esta estrela passou por um processo de acre¢ao de planetas ou de companhei-
ras subestelares que pode ter desencadeado um processo de autoenriquecimento em litio,
conforme proposto por SIESS e LIVIO (1999a,b). Ademais, as abundéancias quimicas das
gigantes da amostra, com excecgao das estrelas #028 e #034, concordam com os resultados
da literatura para anas e gigantes da vizinhanga solar.

Por fim, apresentamos os resultados de abundéncias quimicas do aglomerado 1C 2714
no contexto do estudo de gradientes quimicos na Galaxia e das razoes de abundancias
[C/N] e [Y/Mg, Al, Si, Ca, Ti|] como cronémetros cosmicos. Nossos resultados concordam
com as tendéncias apresentadas na literatura e podem oferecer contribui¢oes na restri¢ao
de modelos de evolucao quimica da Galaxia.

Nosso trabalho apresentou resultados inéditos para as estrelas do aglomerado aberto
IC 2714, que podem direcionar futuros desdobramentos e analises mais aprofundadas.
Particularmente, realizar um estudo focado nas estrelas #028 e #034, classificadas como
nao-membros do aglomerado, que apresentam perfilamentos quimicos discrepantes da ten-
déncia das estrelas do campo em alguns casos. Em segundo lugar, seguindo a proposta
de HOLANDA et al. (2024b), observar as estrelas de nossa amostra utilizando um es-
pectrografo com cobertura no infravermelho, como o IGRINS, pode permitir o estudo de
espécies quimicas impossiveis de serem estudadas no 6ptico. Um exemplo é a abundancia
de fltor, que atua como um bom tragador de mistura convectiva e das razoes isotopicas
do oxigénio 170 /10 e O /160, e poderia complementar as anélises deste trabalho. Além
disso, ampliar as observagoes no 6ptico para permitir o estudo das abundancias de berilio
e de boro, cujas assinaturas sao encontrada em torno de 3100 A ¢ 2500 A respectivamente,
poderia corroborar o cenario de acrecao proposto para explicar o enriquecimento em litio
da estrela #087 e oferecer contribuicoes ao atual entendimento desta classe de estrelas

quimicamente peculiares.
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Apéndice A
Lista de Linhas

Neste apéndice, apresentamos a lista de linhas espectrais utilizadas para conduzir as
analises quimicas das oito gigantes vermelhas da amostra, em conjunto com as larguras
equivalentes medidas para cada uma, em mA. A Tabela A.1 apresenta as linhas de Fel
e Fell, e a Tabela A.3 apresenta as linhas dos outros elementos cujas abundéancias foram

estudadas pela medicao de larguras equivalentes, de NaI a SmII.
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Elemento A (A) x (eV) loggf #005 #028 #034 #053 #087 #121 #126 #190

Fel 4946.089 3.368 —1.010 - 186 - 136 132 - 149 145
4988.950 4.154 —0.790 - 140 107 - - - - -
5531.984 4913 —1.460 - - - - 37 - - -
5560.212 4.434 —1.040 - - - - - - 80 -
5569.618  3.417 —0.490 - - - - 175 - 190 -
5576.089 3.430 —0.850 - - 157 - - - - -
5584.765 3.573 —2.170 - - - - 58 - 69 71
5624.022 4.386 —-1.330 77 100 7 - 74 86 82 -
5633.947 4991 —-0.120 94 - 86 86 89 - 97 -
5635.823 4.256 —1.740 56 70 99 50 50 65 52 62
5638.262 4.220 —0.720 108 - 107 97 96 - 109

5686.530 4.548 —0.450 107 125 101 94 100 107 113 100

5691.497 4.301 —1.370 - 78 - 6] - 84
5705.465 4.301 —-1.360 70 86 68 - 64 73 71 70
o717.833 4.284 —-0.979 - - 99 - - - - -
5731.762 4.256 —1.150 - 115 86 91 79 98 103 93
5775.080 4.220 —1.300 - 105 88 84 82 99 94 91
5791.018 3.211 —-2.270 - - - - - - 108 -
5806.725 4.607 —0.900 79 99 80 - - 91 83 90

5814.808 4.283 —1.820 47 69 ol 44 40 o7 47 o4
5848.129 4.607 —0.900 71 102 80 67 70 88 78 81

5852.219 4.548 —1.180 70 - - 64 67 - 80 71
5883.817 3.960 —1.210 104 - - 96 - - 109 116
5902.473 4593 —-1.750 39 50 32 39 - - 37 -

5916.247  2.453 —2.990 - - - - 95 - - 116

5934.655 3.928 —1.020 112 - - 101 101 131 112 -
6024.058 4.548 —0.060 123 149 117 115 120 146 126 130

6027.051 4.076 —1.090 92 - 91 93 90 103 101 105
6056.005 4.733 —0.400 98 - 88 84 - 101 93 95
6065.482 2.608 —1.530 180 242 199 - 161 201 198 188
6079.009 4.652 —-0.970 72 87 69 70 67 78 82 78
6082.711  2.223  —3.580 - 126 103 74 76 101 88 89

6093.644 4.607 —1.350 60 7 56 48 50 71 66 95
6096.665 3.984 —1.780 64 88 71 61 99 79 69 70

6098.244 4558 —1.800 38 - 44 36 33 50 42 40
6120.248 0910 —-5.950 35 97 72 33 28 60 41 -
6136.615 2.453 —1.400 186 - - - 174 - - -
6137.692 2.588 —1.400 206 295 239 - 193 244 218 216
6151.618 2.176 —3.290 102 147 121 91 84 120 108 106
6157.728 4.076 —1.110 - - - 100 100 - 118 115

6165.360 4.142 —-1.470 74 99 80 68 73 82 85 83
6173.336  2.223 —2.880 129 - 142 119 115 147 139 135
6187.990 3.943 —-1.570 80 103 88 73 7 93 - 82

6191.558 2.433 —1.420 192 305 246 - 175 232 202 207
6200.313 2.605 —2.440 127 - 139 115 107 144 139 128
6213.430 2.223 —2.480 140 - 158 - 123 163 - -
6230.723 2.559 —1.280 209 - - - - - 219 -
6240.646  2.223 —3.390 100 146 103 93 - 117 - 103
6252.555 2.403 —1.720 185 241 203 - 175 204 191 -

Tabela A.1: Comprimento de onda (A), potencial de excitagao (x), log gf e larguras equi-
valentes das linhas espectrais de Fel e Fell, em mA, medidas para as estrelas da amostra.
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Elemento A (A)  x (eV) loggf #005 #028 #034 #053 #087 #121 #126 #190

Fe1 6254.259 2.279 —2.440 - 210 - - - - - -
6265.130 2.180 —2.550 154 218 174 143 141 182 101 161
6311.500 2.830 —3.230 — — 84 68 - — - —
6322.686 2.588 —2.430 130 172 146 118 119 148 140 131
6380.743 4.186 —1.320 — — - - — — - 89
6392.539 2.280 —4.030 - 94 - - - 75 - 66
6419.950 4.733 —0.090 - — - - - - 124 -
6436.407 4.190 —2.460 34 — 38 — — — — —

Fenn 5991.368 3.153 —3.560 70 - 48 - 61 66 65 66
6084.099 3.199 —3.800 56 — 30 42 50 52 55 58
6149.246 3.889 —2.720 69 48 39 59 66 56 72 62
6247.545 3.891 —2.340 77 63 49 — 87 81 - 91
6369.462 2.891 —4.110 51 31 - 40 40 40 46 49
6416.921 3.891 —2.680 72 - - - - 59 - 69
6432.682 2.891 —3.580 60

Tabela A.2: Continuagao da Tabela A.1.
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Elemento A (A)  x (eV) loggf #005 #028 #034 #053 #087 #121 #126 +#190
O1 7771940 9.146 +0.317 71 24 18 76 7 46 65 66
7774.170  9.146  +0.170 57 37 20 70 72 93 63 56

7775.390 9.146 —-0.051 61 37 29 o4 67 93 o4 47

Nal 5889.951 0.000 +0.108 738 1013 1163 902 666 785 923 705
5895.924 0.000 —0.194 582 902 667 681 495 553 683 537

Mg1 4730.040 4.340 —2.390 - - 94 - - - 87
5711.100 4.340 —-1.750 138 168 151 - 137 152 147 -
8712.690 5930 —-1.260 91 50 - - 50 84 75

8717.830 5910 —-0.970 121 117 99 97 64 126 114 99
8736.040 5940 —0.340 130 150 145 133 159 163 163 149
Al1 6696.023 3.143 —-1.569 70 102 81 63 52 76 76 59
8772.865 4.022 —-0.170 111 - 105 115 74 107 79 110

Sit 5645.613 4930 —2.043 70 - 68 82 75 70
5665.555 4.920 —-1.940 73 - 59 72 75 97 79 82
5684.484 4954 —-1.553 &4 - 83 76 - - - -
5690.425 4.930 —-1.773 62 85 67 68 80 - 83 79
5701.104 4930 —-1.953 54 72 99 - 65 - 78 66

0772.146 5.082 —1.653 &4 96 7 79 85 97 85 85
5793.073 4930 —-1.963 57 82 99 64 72 88 78 76
5948.541 5.082 —-1.130 108 118 95 112 112 122 116 116
6741.628 5984 —1.653 26 - 22 24 41 41 28 -
Cal 0588.749  2.526 +0.358 177 - - - - 206 182 -
5590.114  2.521 —0.571 137 - 144 126 128 - 121 126
5867.562 2.933 —1.570 40 88 68 48 59 67 o1 99
6166.439 2.521 —1.142 97 148 128 103 101 125 107 111
6169.042 2.523 —-0.797 116 182 151 128 127 139 145 128
6169.563 2.526 —0.478 132 194 166 151 143 154 - 141
6455.598 2.523 —1.290 93 149 110 94 95 122 101 108
6471.662 2.526 —0.686 131 173 154 126 129 145 137 134
6493.781 2.521 —0.109 173 224 196 170 166 193 - -
6499.650 2.523 —0.818 119 176 144 121 120 147 123 129
Ti1 4759.270  2.256  40.590 - - 115 81 - - - -
4913.613 1.873 +0.220 92 157 133 96 91 124 97 -

4981.731 0.848 +0.570 168 - - 176 171 208 - -
5219.702 0.021 —2.220 - 184 - 87 - 128 92 99
5426.250 0.021  —2.950 - 145 118 45 40 80 48 o4
5471.192  1.443 —1.420 - 103 81 42 35 71 42 44

5689.460 2.297 —0.360 36 104 7 42 42 65 35 -
5716.450 2.297 —-0.720 19 81 57 26 22 43 23 27

5739.469 2.249 —-0.610 28 80 - 30 28 49 24 32
5903.315 1.067 —2.089 30 107 80 30 23 o7 31 37
5918.536  1.067 —1.640 50 127 110 95 - 86 - -

5937.809 1.067 —1.940 42 115 90 39 31 68 28 33
5978.541 1.873 —0.440 76 139 112 72 63 97 61 64

6064.626 1.046 —1.888 44 125 102 42 - 80 45 52
6091.171 2.267 —0.320 48 110 85 44 46 74 50 47
6126.216 1.067 —1.368 72 157 130 72 69 - 81 79
6312.236 1.460 —1.550 27 103 86 33 30 62 32 31

6336.099 1.443 —-1.690 21 105 70 31 - 61 24 26
6497.684 1.443 —2.020 - - 64 22 - - - -

Tabela A.3: Comprimento de onda, potencial de excitacao, log gf e larguras equivalentes
das linhas espectrais de O1 a Sm1I, em mA, medidas para as estrelas da amostra.
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Elemento A (A) x (V) loggf 7005 #028 #034 #053 #087 #121 #126 #190
Tit  6554.223 1443 —1.150 66 — 119 69 54 - 67 70
6599.105 0.900 —2.029 41 140 108 44 44 82 48 79
8692.330 1.046 -2.130 - - - 39 - - - -
Cri 4936.335 3.113 -0250 75 123 95 69 70 91 7L 79
4953717 3122 —1480 22 59 33 - 21 32 - -
5238.961 2709 —1.270 47 - 66 - - - - -
5287.178 3438 —0870 36 65 46 34 32 53 2T -
5206.691 0983 —1.360 153 251 201 144 140 180 153 149
5628.642 3422 —0.740 33 T3 46 40 36 49 33 31
5719.815 3.013 —1.580 21 58 39 19 - 36 - -
Ni1  5424.645 1.951 -2770 - 129 - - 81 - 90 95
5435.858 1986 —2.580 95 120 106 81 82 108 92 100
5748351 1.676 —3.240 79 - 96 - 72 98 8 -
5846.994 1.676 -3.460 70 116 92 60 64 91 79 76
6007.310 1.676 —3.400 - 98 - - 55 8 66 65
6108.116 1.676 —2.600 - ~ 134 109 106 137 125 115
6176.807 4.088 —0.260 8 97 - 79 8 97 - 86
6191.178 1.676 —2470 124 169 146 118 110 146 136 127
6204.600 4.088 —1.080 48 61 - A7 39 52 50 49
6223.981 4.105 —0.910 63 53 - 46 46 56 47 54
6327509 1.676 —3.170 99 135 117 82 84 114 94 97
6378.247 4.154 —0.820 68 T8 - 55 52 65 65 66
6532.873 1935 -3.350 69 92 8 52 46 8 75 66
6586.310 1951 -2.780 - 136 111 81 8 114 - -
6643.630 1.676 —2.220 153 209 - - - - 157 -
6767.772 1.826 —2.140 145 187 157 125 125 157 146 134
Y o 4883.680 1.080 +0.070 - - - - - - -
5087.430 1.080 —0.170 107 - 88 o4 - -~ 102 98
5200.410 0.990 -0.570 89 123 - - 84 08 - -
5280.810 1.030 —1.850 32 41 26 25 28 43 32 37
5402.780 1.840 —0.440 55 T2 - - 45 56 - -
5728.886 1.839 —1.150 - 2 15 1T - - 27 26
Zr1 6127.440 0.154 —1.060 24 102 69 21 19 44 15 15
6134550 0.000 —1.280 21 101 64 21 17 40 13 12
6140.460 0519 —1410 - 42 20 - - 7 - -
6143200 0.071 —1.100 35 105 70 32 16 52 26 -
6445740 0.999 —0.830 - 32 - - 19 - -
Lall  5303.530 0.320 —1350 44 63 55 38 47 48 22 -
6320430 0.170 -1.520 49 67 66 42 33 59 18 21
6348.480 0.320 —1.410 - - 18 - - - - -
6774.330 0.120 —1.709 - - - 35 - 55 2317
Cemr  4914.924 0924 —0810 23 21 27 10 14 - - 13
5187.458 0924 +0.170 44 62 60 55 - 52 38 49
5274.220 0924 +0.130 52 66 - 4 51 54 45 46
5330.556  0.924 —0.400 29 - 42 23 26 40 - 32
6043.373 0924 —0480 20 31 - 16 - 28 - -
Ndi  4706.540 0.000 —0.710 73 - 79 52 48 71 66 59
4914.380 0.380 —0.700 60 88 64 38 14 66 50 50
5063.720 0.980 —0.750 25 20 27 25 12 21 16 -
5092.788 0.380 —0.610 59 - - 50 40 57 49 44
5234.190 0.550 —0.460 75 100 - 45 39 53 52 46
5311450 0986 —0420 30 48 37 27 - 37 33 29

Tabela A.4: Continuagao da Tabela A.3.
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Elemento A (A)  x (V) loggf #005 +#028 #034 #053 #087 #121 #126 #190
Nd 11 5485.700 1.260 —0.120 43 56 41 26 25 37 34 -
5740.858 1.160 —0.530 23 35 25 17 8 25 16 11
5811.570 0.859 —0.860 22 32 23 13 9 19 — 11
Sm 11 4566.202 0.333 —0.590 41 65 55 27 24 49 31 27
4643.230 0.380 —0.460 48 56 54 24 21 51 34 -
4676.900 0.040 —-0.870 40 72 66 - - — 43 29
4701.600 0.100 —1.440 — - - - -
4704.400 0.000 —0.860 55 - - - - - - -

Tabela A.5: Continuacao da Tabela A.3.
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