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Resumo

Nesse trabalho foi analisada, utilizando espectroscopia de alta resolução, uma amostra

de 12 estrelas gigantes vermelhas simples e 4 estrelas gigantes vermelhas binárias perten-

centes ao aglomerado aberto NGC 2447; e uma outra amostra de 4 estrelas gigantes do

aglomerado aberto NGC 6664, sendo 3 delas binárias e uma estrela simples.

Para as estrelas gigantes simples de NGC 2447 obtivemos seus parâmetros atmosféricos

e abundâncias qúımicas para as espécies Li, C, N, O, Na, Mg, Al, Ca, Si, Ti, Ni, Cr, Y, Zr,

La, Ce, Nd, Ba, Eu e a razão isotópica 12C/13C. Velocidades rotacionais e radiais foram

obtidas para as estrelas desse aglomerado. Foram utilizados modelos de atmosfera em

equiĺıbrio termodinâmico local e o código de análise espectral iraf. As abundâncias dos

elementos leves (carbono, nitrogênio, oxigênio e ĺıtio) e a velocidade de rotação foram de-

duzidas utilizando a técnica de śıntese espectral. Para os outros elementos foram utilizadas

as larguras equivalentes juntamente com o código moog.

Para as estrelas gigantes do aglomerado NGC 6664 obtivemos seus parâmetros at-

mosféricos e abundâncias qúımicas para os elementos do processo-s, ou seja, Y, Zr, La, Ce

e Nd. Essa determinação tem como objetivo a caracterização desses objetos como posśıveis

estrelas de bário. Determinamos também as velocidades radiais desses objetos. A ausência

de dados desse aglomerado na literatura tornou dif́ıcil a comparação dos dados deduzidos

nessa tese com trabalhos publicados.

A metalicidade média obtida para NGC 2447 foi [Fe/H] = −0.17±0.05 e para NGC

6664, [Fe/H] = −0.20±0.09. As abundâncias obtidas para as estrelas de NGC 2447 são

similares as de outras estrelas do campo e/ou gigantes de aglomerados abertos.

A nossa análise de abundâncias em NGC 6664 encontrou um objeto que pode vir a

ser considerado como uma estrela de bário. As estrelas NGC 2447-26, 38 e 42 são yellow



stragglers, na qual a primária é uma estrela gigante e a secundária é, provavelmente, uma

estrela de tipo espectral A. Nosso trabalho confirma a binaridade da estrela NGC 2447-38.

A binaridade de NGC 2447-38 e todos os resultados para as estrelas de NGC 6664 são

inéditos na literatura.

Palavras-chave:

Estrelas: Gigantes vermelhas

Aglomerados abertos: NGC 2447 – NGC 6664

Análise espectroscópica



Abstract

In this work we analyzed, using high-resolution spectroscopy, a sample of 12 single and

4 spectroscopic binary red giant stars of the open cluster NGC 2447 and another sample

made up of 4 red giants stars from the open cluster NGC 6664, where 3 of them are binaries

and the other is a single star.

For the single giant stars of NGC 2447 we obtained their atmospheric parameters and

chemical abundances for Li, C, N, O, Na, Mg, Al, Ca, Si, Ti, Ni, Cr, Y, Zr, La, Ce, Nd, Ba,

Eu and the isotopic ratio 12C/13C. Rotational and radial velocities were obtained for the

stars of this cluster. We employed local thermodynamic equilibrium model atmospheres

and the spectral analysis code iraf. The abundances of the light elements (lithium, carbon,

nitrogen and oxigen) and the rotational velocities were derived using spectral synthesis

technique. The abundances derived for the other elements followed the equivalent width

method with the code moog.

For the giant stars from the cluster NGC 6664 we obtained their atmospheric param-

eters and chemical abundances for the elements of the s-process, meaning Y, Zr, La, Ce

and Nd. This determination has the aim to caracterize these objects as possible barium

stars. We determined the radial velocities of these objects as well. Due to the lack of data

in the literature the comparison with published works could not be done.

We obtained a mean metallicity of [Fe/H] = −0.17±0.05 for NGC 2447 and [Fe/H] =

−0.20±0.09 for NGC 6664. We found that the abundances of the stars from NGC 2447

are similar to other field giants and/or giants of open clusters.

Our abundance analysis of NGC 6664 found an object that could eventually be con-

sidered as a barium star. The stars NGC 2447-26, 38 and 42 are yellow-stragglers, of

which the primary is a giant star and the secondary is probably an A-type star. Our work



confirms the binary nature of NGC 2447-38. The binary nature of NGC 2447-38 and all

of the results for the cluster NGC 6664 have not been published in the literature.
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1.2.5 Estrelas binárias em aglomerados abertos . . . . . . . . . . . . . . . 25

1.3 Motivação e Objetivos dessa tese . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26

1.3.1 NGC 2447 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

1.3.2 NGC 6664 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29

1.4 Organização da tese . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 30

2. Dados Observacionais . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

2.1 NGC 2447 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

2.1.1 Idade e massa do turn-off do aglomerado NGC 2447 . . . . . . . . 33

2.2 NGC 6664 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35

2.2.1 Idade e massa do turn-off do aglomerado NGC 6664 . . . . . . . . 38

3. Metodologia e Resultados . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41
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Caṕıtulo 1

Introdução

1.1 Via Láctea

A idade estimada da nossa Galáxia é de mais de treze bilhões de anos, peŕıodo no qual

passou por vários processos de formação até atingir sua forma atual. Ela é formada por

centenas de bilhões de estrelas e possui estruturas diferenciadas entre si. O seu núcleo

possui um buraco negro super-massivo envolto de uma grande concentração de estrelas

e uma estrutura em forma de barra chamada bojo. Essa estrutura se estende até 5 kpc

de altura a partir do centro (Di Matteo, 2016). Ao redor desse bojo estende-se o disco

galáctico, que possui cerca de 15 kpc de raio (Sparke e Gallagher, 2000), formado por

estrelas dos mais diversos tipos, nebulosas, poeira interestelar, dentre outros. É nesta

parte da Via Láctea que se manifestam os braços espirais e ao seu redor encontram-se

centenas de aglomerados globulares. Entretanto, a dinâmica de rotação da Galáxia revela

que sua massa não pode ser determinada levando-se em conta apenas o disco (60 ×109 M⊙),

o bojo (20 ×109 M⊙) e o halo (109 M⊙) (Sparke e Gallagher, 2000), pois há ainda um

componente adicional, chamado de matéria escura, cuja natureza ainda é desconhecida, e

que tem massa estimada da ordem de 800 ×109 M⊙ (Kafle et al., 2014).

A forma da Via Láctea foi determinada através de observações em comprimentos de

onda longos, como rádio e infravermelho, que não estão afetadas pela presença da poeira

presente no plano da Galáxia (Sparke e Gallagher, 2000). Com base nessas observações, e

comparando-as com a forma de outras galáxias que também têm matéria interestelar, os

astrônomos observaram que as nebulosas gasosas geralmente se encontram distribúıdas em

uma estrutura espiral. Dessa forma, eles chegaram à conclusão de que a Via Láctea é uma
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Figura 1.1: Ilustração da estrutura da Via Láctea.

Fonte: Esquerda: NASA/JPL-Caltech; direita: ESA; layout: ESA/ATG medialab

galáxia que tem uma estrutura espiral, o que torna muito dif́ıcil para nós visualizarmos,

pois estamos dentro do próprio disco galáctico cercados de poeira interestelar, que blo-

queia a luz. A causa da estrutura espiral ainda não está bem definida. A ideia inicial a

respeito disso era de que os braços espirais teriam sido formados pela rotação diferencial

(Sparke e Gallagher, 2000). Como o material mais distante do centro tem menor veloci-

dade de rotação do que o mais próximo do centro (movimento kepleriano), uma pequena

perturbação no disco naturalmente se espalharia em forma espiral.

Os braços espirais fazem parte de uma estrutura circular achatada, chamada disco,

com diâmetro de 30 kpc e espessura de 300 pc (Rix e Bovy, 2013). O disco está envolto

por um halo esférico formado pelos aglomerados globulares e, aparentemente, uma grande

quantidade de matéria não-luminosa. Observações desses aglomerados indicam que o halo

está centrado no núcleo da Galáxia e se estende entre 100 kpc (Slater et al., 2016; Cohen

et al., 2017) até 300 kpc (Fukushima et al., 2018), bem além dos limites do disco Galáctico.

O Sistema Solar localiza-se a meia distância entre o centro e a borda do disco, na região

do Braço de Órion, que é uma estrutura menor entre dois braços principais e orbita o

centro da Galáxia uma vez a cada 250 Myr (Sparke e Gallagher, 2000), a uma distância

de aproximadamente 8 kpc (Gillessen et al., 2009; Boehle et al., 2016). Duas ilustrações

da estrutura da Via Láctea estão na Figura 1.1.

Baseado nessa estrutura, podemos definir as quatros principais populações estelares na

Via Láctea como sendo: (i) estrelas do halo com baixa metalicidade ([Fe/H] < −1.0) e

com órbitas excêntricas (Matteucci, 2014), (ii) estrelas do bojo com um grande intervalo de
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metalicidade (−1.5 ≤ [Fe/H]≤ 0.5, Rich, 2013), (iii) estrelas do disco fino com metalicidade

[Fe/H] > −0.7 (Bensby et al., 2014) e pico da distribuição da metalicidade em [Fe/H] ≈

−0.2 (Reddy, 2010), e (iv) estrelas do disco espesso que têm o pico da distribuição de

metalicidade em [Fe/H] ≈ −0.6 (Reddy, 2010). Como visto na Figura 1.1, os aglomerados

abertos se localizam no disco e, por essa razão, discutiremos brevemente algumas de suas

propriedades a seguir.

1.1.1 Discos Galácticos: Fino e espesso

O disco da nossa Galáxia é composto de dois grandes componentes: (i) o disco fino, com

estrelas com idade em torno de 6 Gyr, possui poeira e gás e tem escala de altura de 300 pc

(Kawata e Chiappini, 2016), ou seja, a altura na qual a densidade numérica de objetos cai

de e−1; (ii) o disco espesso, que possui uma população de estrelas mais velhas, em torno

de 10 Gyr, tem escala de altura de aproximadamente 900 pc (Kawata e Chiappini, 2016)

e o número de estrelas por unidade de volume nessa região é em torno de 8.5% daquela do

disco fino no plano Galáctico (Carroll e Ostlie, 2007).

Os discos fino e espesso não são apenas identificáveis pela escala de altura e densidade

estelar, mas também suas propriedades cinemáticas e composições qúımicas são diferentes.

Em termos desse último, vários estudos mostram que um dos fatores que diferencia o disco

fino do espesso é a abundância dos elementos α, ou seja, O, Mg, Si, Ca, e Ti (Fuhrmann,

1998; Reddy et al., 2003; Bensby et al., 2005). Essa distinção pode ser vista na Figura

1.2 que foi retirada de Masseron e Gilmore (2015), e mostra a distribuição da abundância

dos elementos α ([α/Fe]) em função da metalicidade ([Fe/H]) para estrelas do ramo das

gigantes vermelhas (RGB) observadas pelo levantamento do APOGEE (Apache Point Ob-

servatory Galactic Evolution Experiment - Majewski et al., 2017). Pode ser notada a

distribuição bimodal dos objetos em relação as suas abundâncias, separando claramente

duas populações, uma relacionada ao disco espesso (superior), e a outra, ao disco fino

(inferior).

Com essa clara distinção, um estudo que determine abundâncias de elementos α é de

grande importância na literatura para a determinação das caracteŕısticas qúımicas dos

componentes estruturais da nossa Galáxia.
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Figura 1.2: Distribuição da abundância dos elementos α ([α/Fe]) em função da metalicidade

([Fe/H]) para estrelas RGB do APOGEE. Figura retirada do trabalho de Masseron

e Gilmore (2015).
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1.2 Aglomerados abertos

Aglomerados abertos são grupos de estrelas formados a partir de uma mesma nuvem

molecular, sem estrutura e que englobam centenas de objetos. Por terem sido formadas

da mesma nuvem, as estrelas de um aglomerado aberto possuem caracteŕısticas similares,

por exemplo, a distância, já que podemos considerar que a distância entre as estrelas no

aglomerado é muito menor do que a distância delas até nós; a idade, pois o intervalo de

tempo de formação dos objetos no mesmo estágio evolutivo é muito pequeno, se comparado

com a idade do aglomerado; a composição qúımica dos objetos, que é basicamente a mesma

da nuvem primordial e velocidades radiais, entre outras caracteŕısticas (Katime Santrich

et al., 2013). Dessa forma, eles oferecem uma possibilidade de estudar vários aspectos sobre

evolução e estrutura estelares (Drazdauskas et al., 2016) de maneira mais consistente do

que estrelas do campo, que são estrelas que podem ter sido formadas em épocas diferentes

e passado por processos diferentes. Entretanto, isso não invalida a importância das estrelas

do campo, que têm a sua contribuição para estudos de abundância qúımica e cinemática.

Além disso, correlações entre distâncias Galactocêntricas com as abundâncias qúımicas

e o estudo da importância de sistemas binários podem ser feitos com a análise desse tipo de

aglomerado (Sales Silva et al., 2014). Como as distâncias são conhecidas, as luminosidades

das estrelas também são, o que reduz incertezas quando em comparação com estrelas do

campo da Galáxia. Dessa forma, qualquer peculiaridade qúımica pode ser relacionada

com o estágio evolutivo das estrelas (Katime Santrich et al., 2013). Com as idades das

estrelas componentes dos aglomerados abertos sendo conhecida, isso torna posśıvel obter

relações entre a idade e abundância qúımica. Por serem aglomerados jovens e não possúırem

objetos em estágios mais evolúıdos, seus membros mais brilhantes são gigantes vermelhas

com linhas espectrais intensas e que são bem adequadas para medidas de velocidade radial

e composição qúımica.

O estudo individual de aglomerados abertos também pode ajudar a entender a evolução

das estrelas de maneira geral, incluindo influências de outros objetos na sua composição

qúımica, parâmetros atmosféricos e sobre a sua dinâmica (Katime Santrich et al., 2013).

Do ponto de vista global, aglomerados abertos têm sido reconhecidos por muito tempo

como ferramentas importantes no estudo do disco galáctico, e os mais jovens, juntamente

com outras associações estelares, têm sido utilizados para vários propósitos, dentre eles
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determinar a estrutura dos braços espirais da Galáxia, mapear sua curva de rotação, de-

terminar gradientes de abundância do disco, investigar os mecanismos de formação estelar,

restringir a luminosidade inicial e massa em aglomerados de estrelas, determinar a estru-

tura e caracteŕısticas dos discos finos e espessos, entre muitos outros.

A seguir, apresentamos algumas questões astrof́ısicas relevantes, dentre as acima citadas,

que estão relacionadas aos estudos dos aglomerados abertos, onde a espectroscopia em alta

resolução fornece a base para essa discussão.

1.2.1 Relação idade-metalicidade

Se considerarmos que no começo de sua vida, a Via Láctea tinha uma população estelar

que ainda não tinha produzido elementos qúımicos e enriquecido o meio interestelar, essa

composição qúımica era composta de poucos metais, ou seja, a metalicidade deveria estar

relacionada com a idade da população estelar. A cada geração de estrelas, mais metais

são produzidos e lançados para o meio interestelar, parcialmente por ventos estelares, mas

especialmente por supernovas. As estrelas formadas mais tardiamente vão ter um conteúdo

mais enriquecido em metais do que as formadas nas fases mais iniciais da Galáxia. Dessa

forma, podemos esperar que haja uma relação com a idade das estrelas e seu conteúdo

em metais e considerando essa relação em uma população estelar, sendo o ferro produzido

predominantemente em supernovas tipo Ia, podemos afirmar que as estrelas mais recentes

têm maior abundância de ferro e, por conseguinte, maior metalicidade.

Entretanto, a relação idade-metalicidade apresenta incertezas, pois, apesar de o tempo

de formação de um sistema que pode vir a se tornar uma supernova tipo Ia ser conhecido,

não se sabe bem as caracteŕısticas da acreção de material pela anã branca, como por

exemplo, o tempo que ele ocorre (Schneider, 2006). Da mesma forma, a mistura do ma-

terial ejetado pelas supernovas tem efeito apenas local, o que gera heterogeneidades na

metalicidade para estrelas de mesma idade (Schneider, 2006).

Entretanto, dm diversas análises na literatura, os aglomerados abertos têm apontado

para um mesmo cenário, onde não há evidências para uma variação da abundância com

a idade no disco galáctico (Rebassa-Mansergas et al., 2016). Para ilustrar isso, Rebassa-

Mansergas et al. (2016) utilizaram 23 binárias WDMS do campo, ou seja, um sistema

composto de uma estrela anã branca (WD) e outra da sequência principal (MS). A análise

dos autores resultou na Figura 1.3, aqui adaptada, que mostra a ausência de correlação en-
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Figura 1.3: Relação idade-metalicidade para 23 estrelas binárias WDMS do campo da vizinhança

solar. Adaptado de Rebassa-Mansergas et al. (2016).

tre as idades desses objetos, que são da vizinhança solar, com as respectivas metalicidades.

Embora esse estudo seja composto de poucos objetos, esse resultado é corroborado com

outros que utilizam estrelas sub-gigantes e no turn-off (Haywood et al., 2013; Bergemann

et al., 2014).

A falta de correlação entre idade e metalicidade também foi observada no trabalho de

Yong et al. (2012), que obteve o ajuste linear do gráfico da idade versus metalicidade para

uma amostra de 49 aglomerados abertos elaborado a partir de seus estudos e da literatura.

O ajuste, que pode ser visto na Figura 1.4 não mostrou tendência (−0.01±0.01 dex/Gyr)

entre a metalicidade e a idade dos aglomerados abertos. O estudo em conjunto do gradiente

de metalicidade e da relação idade-metalicidade indica que a metalicidade dos aglomerados

é primeiramente controlada pela localização dos aglomerados e não por sua idade.

1.2.2 Relação dos elementos pesados com a idade

Todos os elementos mais pesados que o zinco têm a sua produção ocorrendo de maneira

dependente da densidade de nêutrons, que pode ser considerada baixa (nN . 108 cm−3,

Busso et al., 1999), dando origem aos elementos do processo-s ou podem ser sintetizados

em ambientes com alta densidade de nêutrons (nN ∼ 1024−28 cm−3, Kratz et al., 2007),

os chamados elementos do processo-r. Os elementos do processo-s são gerados nos inte-

riores de estrelas de massas 1-8 M⊙ quando estão no ramo assintótico das gigantes, ou

simplesmente, na fase AGB (Asymptotic Giant Branch); os elementos do processo-r são,

provavelmente, gerados durante explosões de supernova (Karakas e Lattanzio, 2014). Dev-
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Figura 1.4: Relação idade-metalicidade no disco para os aglomerados abertos de Yong et al.

(2012). As idades dos aglomerados abertos foram obtidas de Salaris et al. (2004).

Quadrados cheios representam aglomerados abertos de Yong et al. (2005) e os ćırculos

cheios representam aglomerados abertos de Yong et al. (2012). As cruzes representam

outros aglomerados da literatura analisados com espectroscopia em alta resolução. A

linha tracejada azul mostra o ajuste linear para os dados. Figura adaptada de Yong

et al. (2012).

ido a essa variedade de formação, as abundâncias de dois elementos com origens diferentes

têm, também, tempos de formação diferentes, o que pode ser utilizado como um relógio

cósmico no qual a idade de estrelas ou populações podem ser obtidos utilizando esse tipo

de determinação.

Por essa razão, as abundâncias dos elementos do processo-s em gigantes de aglomerados

abertos estão sendo cada vez mais estudadas. Um trabalho destacado neste sentido é o

artigo de Maiorca et al. (2011), onde os autores determinaram abundâncias dos elementos

do processo-s em aglomerados abertos de diferentes idades observados em alta resolução.

Esses resultados mostram sobreabundâncias dos elementos do processo-s nos aglomerados

abertos jovens relativos aos aglomerados abertos velhos. Estes autores apresentaram os

resultados da sua investigação sobre o padrão de abundâncias do processo-s baseados em

uma amostra de 19 aglomerados abertos. Esse trabalho será utilizado como comparação e

discussão com os resultados obtidos nessa tese.

O trabalho de Spina et al. (2016) mais recentemente, fez uma correlação entre as

abundâncias dos elementos pesados com a idade estelar utilizando 9 estrelas semelhantes

ao Sol e outros estudos. Essa correlação é mostrada na Figura 1.5, onde podemos notar

que os elementos com maior contribuição do processo-s são os que possuem inclinação mais

ı́ngreme, e o európio, único elemento do processo-r na figura, possui uma inclinação menor.

Os autores esperavam encontrar uma correlação não-linear entre [X/Fe] vs. idade para os

elementos do processo-s, devido a diferenças no tempo de vida entre estrelas de massas
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Figura 1.5: Razões [X/Fe] como função da idade de 9 estrelas similares ao Sol analisadas por

Spina et al. (2016) (ćırculos). As medidas de Ramı́rez et al. (2011); Nissen (2015);

Spina et al. (2016); Yana Galarza et al. (2016) são mostradas como triângulos. Os

triângulos vermelhos representam as estrelas do disco espesso. As linhas tracejadas

vermelhas representam os ajustes lineares realizados pelos autores. Figura retirada

do trabalho de Spina et al. (2016).

baixa e intermediária e suas metalicidades, mas devido ao baixo número de abundâncias

determinadas isso não foi posśıvel. Isso ressalta a importância desse tipo de determinação

para a literatura.

1.2.3 Gradiente de metalicidade da Galáxia

O gradiente de metalicidade da Via Láctea tem sido investigado por vários autores,

pois são importantes v́ınculos para os modelos de formação e evolução da Galáxia. Esses

modelos são dependentes do nosso entendimento do processo de enriquecimento em metais,

que são obtidos em diversos tipos de locais, entre eles, aglomerados abertos (Yong et al.,

2012; Frinchaboy et al., 2013; Cunha et al., 2016). Dessa forma, pode ser feita uma hipótese

sobre o comportamento das abundâncias na Galáxia e elas podem ser comparadas com os

dados observacionais.

O trabalho de Frinchaboy et al. (2013) apresentou uma análise espectroscópica de alta-

resolução com uma amostra de 28 aglomerados abertos do Open Cluster Chemical Analysis

and Mapping survey (OCCAM) e encontrou o melhor ajuste de [M/H] vs. RGC, ou seja, da
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Figura 1.6: Gradiente da metalicidade global [M/H] no disco para os aglomerados abertos de

Frinchaboy et al. (2013). A linha cinza tracejada mostra o ajuste linear em toda

a amostra, com gradiente de −0.09±0.03 dex/kpc. A linha tracejada preta mostra

um ajuste até RGC = 10 kpc (−0.20±0.08 dex/kpc) e outro para RGC > 10 kpc

(−0.02±0.09 dex/kpc). Os aglomerados são divididos em cores pela idade: quadrados

azuis para log (idade) < 8.5, estrelas laranjas para 8.5 < log (idade) < 9.0, e os

triângulos vermelhos para log (idade) > 9.0.Figura retirada do trabalho de Frinchaboy

et al. (2013).

metalicidade em função do raio galactocêntrico. Ajustando uma tendência única para toda

sua amostra, os autores encontraram um gradiente de −0.09±0.03 dex/kpc. Entretanto,

os autores notaram que um melhor ajuste seria posśıvel se a amostra fosse dividida em

duas partes, com uma região mais interna, de RGC < 10 kpc, e uma região mais externa, de

RGC > 10 kpc. A região mais interna apresenta um gradiente de −0.20±0.08 dex/kpc, e a

parte mais externa, −0.02±0.09 dex/kpc. Ou seja, o gradiente da Galáxia é mais ı́ngreme

na parte interna e na parte externa ele fica mais plano. Os ajustes realizados pelos autores

podem ser vistos na Figura 1.6.

O trabalho de Mollá et al. (2017) faz uma discussão sobre as divergências na comunidade

cient́ıfica sobre o comportamento ao longo do tempo desse gradiente. Em alguns modelos,

o gradiente da Galáxia jovem era plano e ficaria mais ı́ngreme com o tempo (Tosi e Diaz,

1985; Chiappini et al., 1997). Ao contrário disso, outros autores defendem que o gradiente

era ı́ngreme e ficou plano com o tempo (Portinari e Chiosi, 2000; Hou et al., 2000). As

diferenças estão na formação do disco prevista pelos modelos dos autores, que, de uma

forma ou de outra, estão diretamente relacionadas com o gradiente de metalicidade. Yong

et al. (2012) e Frinchaboy et al. (2013) concordam que para haver conclusões definitivas
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sobre a evolução do disco será necessária a análise de amostras maiores de estrelas e em

diferentes aglomerados abertos.

1.2.4 Velocidade rotacional em gigantes vermelhas

A rotação estelar é uma importante propriedade que pode estar relacionada a mis-

turas qúımicas que ocorrem no interior estelar, o que torna importante o seu conheci-

mento quando estamos lidando com estudos de abundâncias. A produção de elementos do

processo-s, por exemplo, pode ser fortemente modificada na fase AGB por causa de uma

mistura induzida pela rotação (Piersanti et al., 2013). A velocidade de rotação também

é, muitas vezes, associada ao elemento ĺıtio, que tem a sua abundância alterada depois

da primeira dragagem, porém, em alguns casos, os modelos existentes não são capazes de

prever corretamente essa depleção, sendo necessário utilizar mecanismos diferentes, entre

eles uma rotação diferenciada (Carlberg et al., 2013; Strassmeier et al., 2015).

A publicação de Carlberg (2014) sobre a velocidade de rotação de gigantes vermelhas

em 11 aglomerados abertos mostrou que a maioria das estrelas possuem velocidades de

rotação dentro do esperado. Em se tratando de gigantes vermelhas, uma velocidade de

rotação de 4 ou 5 km/s pode ser considerada um alto valor, pois a perda de momento

angular ao longo de sua vida faz com que as gigantes tenham velocidade projetada de

rotação em torno de 2 km/s quando ascendem ao RGB (de Medeiros et al., 1996).

A Figura 1.7 mostra a distribuição de v sin i para gigantes vermelhas de aglomerados

abertos com massas superiores e inferiores a 1.6 M⊙. Esses dois intervalos de massas

mostram um diferente comportamento, onde as mais massivas apresentam uma distribuição

mais alargada em comparação às menos massivas, consistente com a ideia de que as estrelas

massivas evolúıram de populações com alta e variada distribuição de momento angular

inicial (Carlberg, 2014).

A determinação da velocidade rotacional nas estrelas dos aglomerados estudados nessa

tese é importante, não só por essa análise não ter sido realizada antes na literatura, mas

também devido a escassez de publicações com esses dados juntamente com o estudo da sua

posśıvel influência na abundância dos objetos.
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Figura 1.7: Distribuição de v sin i para gigantes vermelhas de aglomerados abertos com massas

maiores que 1.6 M⊙ (histograma sólido) e menores que 1.6 M⊙ (histograma aberto).

As estrelas com massas próximas a 1.6 M⊙ foram representadas separadamente (his-

tograma hachurado). Figura adaptada de Carlberg (2014).

1.2.5 Estrelas binárias em aglomerados abertos

As estrelas binárias possuem importância astrof́ısica por várias razões. Nesse tipo de

sistema é posśıvel determinar a massa dos componentes de maneira confiável, baseado

nos seus movimentos ao redor do centro de massa. Outra caracteŕıstica importante de

sistemas binários é a possibilidade de estudarmos fenômenos que apenas são posśıveis

quando ocorre interação entre as estrelas. Essas interações podem ser mergers, colisões ou

troca de material entre os objetos em algum estágio evolutivo.

Dentre as interações intra-sistema podemos destacar as blue stragglers (Chen, 2014; Xin,

2015), as estrelas de bário (Katime Santrich et al., 2013; de Castro et al., 2016; Mahanta

et al., 2016) e o fenômeno das yellow stragglers, já estudado por Sales Silva et al. (2014) e

que também foi identificado em NGC 2447. As blue stragglers são estrelas onde acredita-

se que houve transferência de massa ou mesmo um merger entre as estrelas do sistema,

onde isso faz com que elas fiquem mais tempo na sequência principal e se destaquem no

diagrama cor-magnitude. Elas são observadas em aglomerados abertos e globulares, ou

mesmo no campo. As estrelas de bário não são suficientemente luminosas como as AGBs
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para sintetizar elementos mais pesados do que o pico do ferro, como bário e estrôncio.

Nestas estrelas as sobreabundâncias nos elementos do processo-s também seriam explicadas

pela transferência de massa em um sistema binário de uma estrela AGB, que agora estaria

no seu processo final de evolução, ou seja, uma anã branca. As yellow stragglers apresentam

um velamento, que ocorre quando o espectro da estrela é contaminado pelo da companheira.

Portanto, a análise da abundância de estrelas binárias é importante não apenas para

descobrir esses tipos de estrelas, mas também para proporcionar uma restrição à natureza

da estrela secundária, no caso das estrelas de bário, uma estrela anã branca. Assim as

estrelas de bário em aglomerados abertos também são úteis para restringir a taxa de

formação teórica para as anãs brancas em aglomerados abertos e, em seguida, comparar

com as estrelas de campo. Além disso, a (não-)detecção de anãs brancas em aglomerados

abertos é outro v́ınculo importante para as idades dos aglomerados abertos e pode ser

comparado com as idades do turn-off dos aglomerados (von Hippel et al., 1995).

Sistemas binários também possuem relevância no estudo do disco proto-planetário, pois

acredita-se que esse tipo de sistema cause uma influência na presença do disco e no seu

momento angular (Bouwman et al., 2006). Em sistemas binários próximos, o tempo para a

formação planetária seria muito menor do que em estrelas simples, pois parte do material

que poderia ser utilizado para a formação planetária acaba sendo usado para a formação

do sistema binário, ou é destrúıdo pela proto-estrela, e isso inibiria a formação planetária,

sendo corroborado com a pouca observação de planetas em sistemas binários (Bouwman

et al., 2006).

1.3 Motivação e Objetivos dessa tese

Antes do desenvolvimento da espectroscopia da forma como a conhecemos atualmente,

a fotometria era a única maneira de analisar as estrelas dentro de um aglomerado. A

partir da fotometria é posśıvel, por exemplo, calcular importantes variáveis como a idade,

distância e avermelhamento, inclusive os parâmetros estelares e boas aproximações para

o valor da metalicidade. Mesmo a fotometria tendo aberto o caminho para análises mais

detalhadas, ela apresentava limitações para examinar as abundâncias qúımicas dos objetos

astronômicos. Graças ao grande desenvolvimento da instrumentação astronômica, prin-

cipalmente telescópios e espectrógrafos de alta resolução, foi posśıvel obter os primeiros



Seção 1.3. Motivação e Objetivos dessa tese 27

resultados de abundâncias qúımicas em estrelas de aglomerados e do campo.

As gigantes de baixa massa (M < 3 M⊙) são ótimos traçadores da Galáxia em termos

cinemáticos, espaciais, qúımicos e etc. devido ao alto número de objetos desse tipo e seu

brilho intŕınseco elevado, o que facilita sua observação e obtenção de espectros. Dessa

forma, esses objetos podem ser analisados com uma qualidade espectral muito alta. Soma-

se a isso o fato dessas gigantes fazerem parte de um aglomerado aberto, cuja importância e

caracteŕısticas já foram descritas, e temos um conjunto de informações valioso para investi-

gar parâmetros astrof́ısicos. Além disso, em poucos aglomerados há uma determinação de

abundâncias qúımicas, existindo ainda o problema do pequeno número de estrelas obser-

vadas em cada um deles e, aqueles com maior número de estrelas apresentam, de maneira

geral, observações que não foram feitas em alta resolução espectroscópica. Porém, graças

ao trabalho de Mermilliod et al. (2008) que identificou várias estrelas gigantes vermelhas de

vários aglomerados, outros estudos puderam ser realizados desde então. O nosso trabalho

visa contribuir para a literatura de maneira diferenciada devido ao tipo de análise aqui

realizada. As motivações para a análise realizada nos dois aglomerados trabalhados serão

brevemente descritas a seguir.

1.3.1 NGC 2447

O aglomerado aberto NGC 2447, que também é conhecido como M 93 está localizado

na constelação Puppis e é considerado de tamanho médio. Possui grande concentração

central, tanto de estrelas brilhantes, como de pouco brilho. Esse aglomerado foi um dos

últimos objetos do céu profundo descobertos pelo astrônomo francês Charles Messier, que o

catalogou em 20 de março de 1781 (Messier, 1781). Suas estrelas se espalham em uma área

da esfera celeste de 22 minutos de arco, o que corresponde a um diâmetro de 20-25 anos-

luz. A Figura 1.8 mostra uma região do aglomerado NGC 2447. Sua primeira observação

foi publicada no trabalho de Becker (1959) que combinou dados fotoelétricos e fotográficos

no diagrama cor-magnitude desse aglomerado. Dados utilizando fotometria UBV das 104

estrelas foram mais tarde liberados para acesso público no artigo de Becker et al. (1976).

Desde então, NGC 2447 tem sido estudado em várias publicações, com diferentes tipos de

estudos, como fotométricos (Kharchenko et al., 2016; Netopil e Paunzen, 2013), dinâmicos

(Dias et al., 2014; Frinchaboy e Majewski, 2008) ou com determinações de abundâncias

(Tautvaǐsienė et al., 2016; Reddy et al., 2015; Hamdani et al., 2000).
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Figura 1.8: Região celeste do aglomerado NGC 2447. Fonte: SIMBAD

O objetivo desta tese consiste em determinar a temperatura efetiva, a gravidade super-

ficial, a metalicidade, as velocidades radiais e rotacionais e as abundâncias qúımicas para

as 16 gigantes vermelhas conhecidas do aglomerado aberto jovem NGC 2447. Também

determinamos sua idade e sua massa do turn-off. Os elementos a serem analisados são:

Ĺıtio, Carbono, Nitrogênio, Oxigênio, Sódio, Magnésio, Cálcio, Siĺıcio, Titânio, Alumı́nio,

Cromo, Ńıquel, Ítrio, Zircônio, Lantânio, Cério, Neod́ımio, Bário, Európio e também a

razão isotópica 12C/13C. Dessas 16 estrelas, doze são simples, três são yellow stragglers e

uma é binária espectroscópica. Essa tese segue a mesma estratégia dos trabalhos de Ka-

time Santrich et al. (2013), Santrich et al. (2013) e Sales Silva et al. (2014) e visa continuar

a análise espectroscópica de alta resolução de gigantes vermelhas de aglomerados abertos

do hemisfério sul que fazem parte de um trabalho mais amplo que vem sendo feito com

outros aglomerados e que podem vir a ser utilizados para melhor compreender o gradiente

de abundâncias qúımicas da Galáxia e/ou também investigar se há diferenças notáveis na

abundância de alguns elementos entre aglomerados jovens e velhos.

A observação de todas as estrelas gigantes vermelhas conhecidas de um mesmo aglom-

erado aumenta a possibilidade de novas descobertas, como o das estrelas yellow stragglers

(Sales Silva et al., 2014) e estrelas de bário (Katime Santrich et al., 2013). Essa observação

é importante, especialmente para as gigantes vermelhas em sistemas binários de aglomer-

ados abertos porque há poucos estudos espectroscópicos desse tipo de objetos.

As gigantes de NGC 2447 com estudos espectroscópicos de alta resolução previamente

publicados são: NGC 2447-28, NGC 2447-34 e NGC 2447-41 (Reddy et al. (2015); Smiljanic

et al. (2009); Santos et al. (2009; 2012) e Hamdani et al. (2000) para nomear alguns).

Esses estudos são importantes para comparar aos nossos resultados obtidos, assim como
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Figura 1.9: Região celeste do aglomerado NGC 6664. Fonte: SIMBAD

para a discussão dos parâmetros do aglomerado, considerando a contribuição inédita do

nosso trabalho ao ter analisado vários objetos e encontrado resultados que não existiam

na literatura.

Graças à observação dessas estrelas utilizando alta resolução, a análise de abundâncias

abrangente pôde ser realizada. Além disso, para as espécies qúımicas ĺıtio, carbono, ni-

trogênio, oxigênio e európio utilizamos o método de śıntese espectral. Para os elementos

α, sódio, alumı́nio, etc, os do pico do ferro e do processo-s, a abundância pôde ser obtida

utilizando o método da medida das larguras equivalentes.

1.3.2 NGC 6664

O primeiro estudo com fotometria UBV realizado em NGC 6664 foi publicado no tra-

balho de Arp (1958), que foi sucedido por Kraft (1958), que fez a classificação espectral e

medições de velocidades radiais em 13 estrelas do aglomerado. O primeiro estudo dedicado

ao aglomerado foi realizado por Schmidt (1982), que estudou, utilizando fotometria, uma

amostra composta de 15 estrelas e determinou alguns parâmetros como excesso de cor e

módulo da distância, por exemplo. A Figura 1.9 mostra uma região do aglomerado NGC

6664.

Esse aglomerado não dispõe de muitos estudos na literatura, sendo dif́ıcil encontrar

artigos para compararmos e discutirmos os resultados obtidos. Os estudos existentes visam

a fotometria e, algumas vezes, são analisados outros aglomerados nesses estudos, de tal
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forma que não há um foco em caracteŕısticas dos seus objetos, o que explica a ausência

de estudos espectroscópicos e qualquer tipo de determinação de parâmetros atmosféricos

ou abundâncias. Dessa forma, o resultado aqui obtido é inédito na literatura e pode ser

utilizado para caracterização da afiliação das estrelas ao aglomerado.

O objetivo do estudo de NGC 6664 nessa tese é a investigação de sobreabundâncias

do processo-s das gigantes desse aglomerado. Essa peculiaridade é importante para a

caracterização de estrelas de bário. Esse tipo de estudo é relevante nesse aglomerado, pois

três das quatro estrelas são binárias, sendo esse outro fator na caracterização de estrelas de

bário. Para isso foi necessária a obtenção dos parâmetros atmosféricos e determinação das

abundâncias dos elementos do processo-s. A velocidade radial também foi determinada a

fim de verificarmos as suas respectivas afiliações ao aglomerado, assim como compararmos

com os valores da literatura. A abundância do bário não foi posśıvel de ser obtida devido

ao valor das larguras equivalentes estarem fora do intervalo linear da curva de crescimento,

onde a abundância do elemento não está relacionada de maneira linear com a largura

equivalente.

1.4 Organização da tese

A tese foi dividida da seguinte forma:

O caṕıtulo 2 contém os dados observacionais das estrelas dos dois aglomerados, junta-

mente com a determinação da idade e massa do turn-off para o aglomerado NGC 2447 e

uma discussão desses parâmetros em NGC 6664.

O caṕıtulo 3 contém a metodologia utilizada para a determinação dos parâmetros at-

mosféricos, obtenção das abundâncias e erros.

No caṕıtulo 4 fazemos a discussão dos resultados obtidos para NGC 2447 e NGC 6664

no que diz respeito às abundâncias, às estrelas binárias e às yellow stragglers encontradas.

Também discutimos as velocidades de rotação e radial.

No caṕıtulo 5 apresentamos as conclusões obtidas no nosso estudo.
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Dados Observacionais

Os espectros em alta resolução das estrelas dos aglomerados NGC 2447 e NGC 6664

foram obtidos com o espectrógrafo FEROS (Fiber-fed Extended Range Optical Spectrograph,

Kaufer et al. ?) no telescópio de 2.2 m do ESO em La Silla, no Chile. O poder de resolução

do FEROS é R = 48000, com cobertura de comprimento de onda de 3800 Å a 9200 Å. O

valor do S/N foi medido numa janela em torno de 6000 Å e tem valor entre 100-150.

2.1 NGC 2447

As caracteŕısticas observacionais e algumas informações relevantes sobre as observações

das estrelas de NGC 2447 estão na Tabela 2.1.

As estrelas da nossa amostra foram selecionadas de dois trabalhos: (i) o grande survey

de velocidades radiais em estrelas gigantes de aglomerados abertos feitos por Mermilliod

et al. (2008), de onde temos as estrelas catalogadas com o nome do aglomerado seguido de

um número, ou seja, NGC 2447-xx; (ii) o trabalho de Frinchaboy e Majewski (2008), que

utilizou velocidades radiais e movimentos próprios para fazer a caracterização de estrelas

gigantes vermelhas como sendo membros ou não de vários aglomerados abertos, entre eles,

NGC 2447.

A Tabela 2.2 apresenta os parâmetros observacionais conhecidos do aglomerado retira-

dos da literatura. Os dados são de Hamdani et al. (2000); Reddy et al. (2015) e Mermilliod

et al. (2008).

Na Figura 2.1 está o diagrama cor-magnitude do aglomerado, onde as correções fo-

tométricas para a magnitude visual foram retiradas de Hamdani et al. (2000), pois esses
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Tabela 2.1 - Informações relevantes sobre as estrelas de NGC 2447: número da estrela do aglom-

erado, nomes nos catálogos CD e CPD (quando existir), magnitude V e ı́ndice de

cor (B − V ). As colunas 5 e 6 contém as datas das observações com o FEROS e

tempo de exposição. A coluna 7 contém a referência das estrelas: (1): Mermilliod

et al. (2008) ou (2): Frinchaboy e Majewski (2008). A última coluna tem uma nota

sobre o tipo de objetos.

ID CD/CPD V B − V Data da observação Exposição Referência Nota

s

3 CD-23◦ 6064 8.3 1.43 23/12/2008 300 1 S

4 — 10.2 0.93 23/12/2008 900 1 S

7 CD-23◦ 6076 8.5 1.44 23/12/2008 300 1 S

25 CD-23◦ 6108 10.0 0.90 23/12/2008 900 1 SB1O

26 CD-23◦ 6103 9.8 0.50 23/12/2008 900 1 SB,YS

28 CD-23◦ 6102 10.0 0.82 23/12/2008 900 1 S

34 CPD-23◦ 2764 10.2 0.90 06/12/2015 1200 1 S

38 CPD-23◦ 2747 9.9 0.43 05/12/2015 1200 1 SB?,YS

41 CPD-23◦ 2745 10.1 0.93 24/12/2008 900 1 S

42 CPD-23◦ 6074 9.8 0.39 05/12/2015 1200 1 SB1O,YS

71 CPD-23◦ 2778 10.2 1.08 24/12/2008 900 1 S

85 CD-23◦ 6099 10.2 1.10 24/12/2008 900 1 S

93 CD-23◦ 6086 10.5 0.92 23/12/2008 1200 1 S

— CD-23◦ 6042 9.9 0.92 04/12/2015 1200 2 S

— CPD-23◦ 2813 10.1 1.0 17/03/2016 1200 2 S

— TYC 6540-4084-1 10.2 0.85 07/12/2015 1500 2 S

S: estrela isolada (single); YS : yellow straggler ;

SB: binária espectroscópica onde não foi posśıvel derivar parâmetros orbitais;

SB?: posśıvel binária espectroscópica

SB1O: binárias espectroscópicas conhecidas com parâmetros orbitais conhecidos.
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Tabela 2.2 - Parâmetros gerais do aglomerado aberto NGC 2447 retirados de Hamdani et al.

(2000), com exceção da distância Galactocêntrica (Rgc) que é de Reddy et al. (2015)

e da velocidade radial (RV), retirada de Mermilliod et al. (2008).

Parâmetros Valores

l(◦) 240.04

b(◦) +00.13

Idade (Gyr) 0.45

[Fe/H] 0.03

Rgc (kpc) 8.6

Distância (pc) 1057

AV (mag) 0.13

(m−M)V (mag) 10.25

RV (km/s) 22.08

Mturnoff 2.75 M⊙

valores foram corroborados por outros estudos na literatura. Nele podemos identificar

as estrelas do estudo e seu estágio evolutivo. Em verde está destacada a binária espec-

troscópica, em amarelo estão as yellow stragglers e em vermelho, as estrelas isoladas. As

estrelas em preto são do trabalho de Becker et al. (1976). Essa figura mostra também as

isócronas utilizadas na determinação da idade.

2.1.1 Idade e massa do turn-off do aglomerado NGC 2447

Utilizando os dados do diagrama cor-magnitude é posśıvel realizar a determinação da

idade do aglomerado e de sua massa do turn-off, ou seja, o ponto mais “azul” da sequência

principal. Para estimar a idade do aglomerado foram utilizadas isócronas de Bertelli et al.

(1994).

A idade que obtivemos com esse tratamento foi de 0.40±0.03 Gyr (log t = 8.6±0.1),

que é corroborado com os valores da literatura, como os de Hamdani et al. (2000) (log

t= 8.65), Reddy et al. (2015) (log t= 8.59) e Netopil et al. (2016) (log t= 8.61). O erro

adotado para o log da idade, de 0.1, se baseou no menor intervalo posśıvel das isócronas

dadas por Bertelli et al. (1994), que é de 0.1, como pode ser visto na Figura 2.1.

A massa do turn-off foi determinada utilizando as isócronas de Bertelli et al. (1994),

encontrando a massa do turn-off para a isócrona com a idade encontrada. A massa de-

terminada foi de 2.76±0.01 M⊙, que também está de acordo com os valores da literatura,
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Figura 2.1: Diagrama cor-magnitude corrigido do avermelhamento de NGC 2447 com o ajuste de

isócronas. Os ćırculos sólidos pretos são estrelas de Becker et al. (1976). As estrelas

dessa tese são: quadrados sólidos vermelhos (estrelas gigantes isoladas), quadrado

sólido verde (binária espectroscópica) e quadrados sólidos amarelos (yellow strag-

glers). Também são mostradas as isócronas de Bertelli et al. (1994), utilizadas na

determinação da idade do aglomerado, com log t = 8.5, 8.6 (adotado) e 8.7 (0.32,

0.40 e 0.50 Gyr), Z = 0.02 e Y = 0.28.
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Figura 2.2: Massa do turn-off vs. idade para aglomerados abertos e NGC 2447. Aglomerados

jovens com idades menores que 1.0 Gyr são representados por quadrados sólidos azuis.

Aglomerados velhos com idades maiores que 1.0 Gyr são representados por quadrados

sólidos pretos. O quadrado sólido vermelho representa NGC 2447. Os dados dos

aglomerados jovens e velhos foram tirados de: Tautvaǐsiene et al. (2005), Maiorca

et al. (2011), Reddy et al. (2012; 2013; 2015), Mikolaitis et al. (2010), Santrich et al.

(2013), Böcek Topcu et al. (2016) e Drazdauskas et al. (2016).

por exemplo, o trabalho de Hamdani et al. (2000) encontrou 2.75 M⊙. O erro na massa

do turn-off é determinado com a discretização dos pontos da isócrona.

A Figura 2.2 mostra a relação da massa no ponto de turn-off com a idade para alguns

aglomerados, incluindo NGC 2447. Nessa figura foram considerados como aglomerados

jovens os que possuem idades menores que 1.0 Gyr (quadrados sólidos azuis) e como aglom-

erados velhos os com idades maiores que 1 Gyr (quadrados sólidos pretos). O quadrado

sólido vermelho representa NGC 2447 e sua posição nesse diagrama segue a tendência da

curva dos outros aglomerados jovens.

2.2 NGC 6664

As estrelas da amostra foram selecionadas do mesmo survey de velocidades radiais

de Mermilliod et al. (2008) e observadas com o mesmo instrumental utilizado para a

observação das estrelas gigantes vermelhas do aglomerado NGC 2447. Os dados obser-
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Tabela 2.3 - Parâmetros gerais do aglomerado aberto NGC 6664 retirados de (1) Malysheva

(1997), (2) Alonso-Santiago et al. (2017), (3) Schmidt (1982) e (4) Mermilliod et al.

(2008).

Parâmetros Valores Referência

l(◦) 24 1

b(◦) −0.5 1

Idade (Myr) 69 1

Rgc (kpc) 5.2 2

Distância (pc) 1335 1

E(B-V) (mag) 0.75 3

(m−M)V (mag) 10.7 3

RV (km/s) 18.58±0.40 4

Tabela 2.4 - Informações relevantes sobre as estrelas de NGC 6664. São elas: número da estrela

do aglomerado, nomes no catálogo BD, V e (B−V ) de Mermilliod et al. (2008). As

colunas 5 e 6 contém as datas das observações com o FEROS e tempo de exposição.

A última coluna tem uma nota sobre o tipo de objetos. Os valores de referência das

estrelas são do trabalho de Mermilliod et al. (2008).

ID BD V B − V Data da observação Exposição (s) Nota

51 BD-08 4649 10.93 1.98 04/08/2009 1800 S

52 BD-08 4647 10.33 1.96 04/08/2009 1200 SB

53 BD-08 4653 10.75 2.13 04/08/2009 1800 SB

54 BD-08 4650 10.81 2.10 05/08/2009 1800 SB1O

S: estrela isolada (single);

SB: binárias espectroscópicas onde não foi posśıvel derivar os parâmetros orbitais;

SB1O: binária espectroscópica conhecida com parâmetros orbitais conhecidos.

vacionais do aglomerado NGC 6664 estão na Tabela 2.3. As informações individuais dos

objetos estudados desse aglomerado estão na Tabela 2.4.

A idade desse aglomerado é uma informação sobre a qual há muita incerteza na lit-

eratura. O valor obtido por Harris (1976) foi de 30 Myr e o trabalho de Schmidt (1982)

obteve 46 Myr. Malysheva (1997) encontrou log t = 7.84, ou seja, uma idade em torno de

69 Myr. Deve ser ressaltado que dois desses estudos são de quase 40 anos atrás e o estudo

mais recente não possui uma confirmação independente.

Três das quatro estrelas possuem comportamento binário já confirmado na literatura,

como podemos ver nas curvas de velocidades radiais, na Figura 2.3, feitas utilizando os

dados do trabalho de Mermilliod et al. (2008).
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Figura 2.3: Curvas de velocidades radiais das 4 estrelas de NGC 6664, de cima para baixo, NGC

6664-51, 52, 53 e 54. As observações foram realizadas e publicadas em Mermilliod

et al. (2008).
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Dentre os objetos da amostra, cabe ressaltar que a estrela NGC 6664-54 aparenta ter

uma companheira secundária, apesar das cores UBV do sistema serem o esperado para

uma gigante vermelha luminosa. Dessa forma, é posśıvel que esse objeto faça parte de um

sistema triplo, onde a secundária é uma binária de curto peŕıodo (Mermilliod et al., 1997).

2.2.1 Idade e massa do turn-off do aglomerado NGC 6664

A determinação da idade e da massa do turn-off de NGC 6664 não foi posśıvel de

ser realizada. A razão para isso está na incerteza que se tem na literatura com relação

a distância heliocêntrica desse aglomerado. Vários trabalhos reportam valores diferentes,

como por exemplo, Schmidt (1982) obteve para distância do aglomerado o valor de 1500

pc. O trabalho de Dias et al. (2002) considera a distância em 1164 pc. Recentemente, com

os dados do Gaia (Gaia Collaboration et al., 2016) foi posśıvel obter dados de paralaxe

da cefeida do aglomerado (NGC 6664-80, também conhecida por EV Sct) e da estrela

NGC 6664-51, uma das gigantes analisadas nessa tese. Utilizando a paralaxe da cefeida a

distância obtida é de 2127 pc, e utilizando a paralaxe da gigante NGC 6664-51, a distância

é de 1694 pc. Dessa forma temos quatro distâncias, entre 1164 pc e 2127 pc, para o

aglomerado, o que torna inviável a determinação com segurança da idade e da massa do

turn-off para NGC 6664, pois não temos como determinar os parâmetros que são baseados

no conhecimento da distância.

Para ilustrar essas diferenças devido a distância fizemos as Figuras 2.4 e 2.5, onde

mostramos as estrelas com valores de (m-M)V e E(B-V) diferentes, uma considerando a

distância dada por Schmidt (1982) e outra considerando a distância dada por Dias et al.

(2002), respectivamente. Para as estrelas gigantes vermelhas e para a cefeida, as correções

também inclúıam os valores de distâncias de 1694 pc e 2127 pc. Nessas figuras podemos

ver como o ajuste de isócronas se torna incerto e como as estrelas têm suas posições

modificadas.
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Figura 2.4: Diagrama cor-magnitude corrigido do avermelhamento de NGC 6664 considerando a

distância dada por Schmidt (1982) de 1500 pc. Os pontos vermelhos são as gigantes

analisadas com 3 distâncias diferentes, 2127 pc, 1694 pc e com o valores de E(B-

V) de Schmidt (1982). Os pontos azuis são para a cefeida NGC 6664-80, com as

essas mesmas correções. Também são mostradas as isócronas de Bertelli et al. (1994)

utilizadas na determinação da idade do aglomerado, com log t = 7.9, 8.0 e 8.1 (79,

100 e 126 Myr), Z = 0.02 e Y = 0.28.
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Figura 2.5: Diagrama cor-magnitude corrigido do avermelhamento de NGC 6664 considerando

a distância dada por Dias et al. (2002) de 1164 pc. Os pontos vermelhos são as

gigantes analisadas com 3 distâncias diferentes, 2127 pc, 1694 pc e com os valores de

E(B-V) de Dias et al. (2002). Os pontos azuis são para a cefeida NGC 6664-80, com

essas mesmas correções. Também são mostradas as isócronas de Bertelli et al. (1994)

utilizadas na determinação da idade do aglomerado, com log t = 7.9, 8.0 e 8.1 (79,

100 e 126 Myr), Z = 0.02 e Y = 0.28.
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Metodologia e Resultados

3.1 Parâmetros Atmosféricos

Para a análise de espectros e determinação dos parâmetros da atmosfera de uma estrela

utiliza-se o átomo de ferro, que oferece vantagens para ser o “elemento de teste”, pois muitas

das suas transições e propriedades de perfil, como potencial de excitação e comprimento

de onda das transições, estão bem estudadas, tanto do átomo neutro (Fe i), como do seu

primeiro ı́on (Fe ii). Além disso, é necessário ter uma lista que deve conter: o comprimento

de onda da linha; o potencial de excitação das transições (χ), que é a energia do ńıvel

inferior da transição em questão; os valores de log gf , que é a força de oscilador da linha

multiplicada pelo peso estat́ıstico do ńıvel inferior, e as larguras equivalentes, que foram

medidas utilizando tasks do software IRAF (Image Reduction and Analysis Facility), que

é um software distribúıdo pelo NOAO (National Optical Astronomical Observatory). Esse

trabalho utilizou uma lista com 139 linhas de Fe i e 16 linhas de Fe ii de Lambert et al.

(1996). As listas de linhas dos outros elementos, como cálcio, titânio e outros, foram obtidas

de vários autores diferentes, dependendo do elemento em questão. Os dados atômicos das

linhas e as suas respectivas larguras equivalentes das estrelas de NGC 2447 estão na Tabela

3 do artigo publicado (Apêndice C). Essas caracteŕısticas das estrelas de NGC 6664 estão

na Tabela A no Apêndice A dessa tese.

Os modelos atmosféricos utilizados são de Kurucz (Kurucz, 1993), que são calculados

em equiĺıbrio termodinâmico local (ETL) e, para cada temperatura efetiva, gravidade su-

perficial e metalicidade, a atmosfera é dividida em 72 camadas que representam a atmosfera

estelar, onde para cada camada temos os valores da densidade, temperatura e pressão do
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gás e também da densidade eletrônica. Utilizamos um programa de interpolação para gerar

os modelos atmosféricos de Teff , log g e [A/H] (metalicidade média), que não estão na bib-

lioteca de modelos de Kurucz. Esse programa de interpolação, escrito em Fortran, utiliza

uma interpolação linear, que tem como principal vantagem a simplicidade dos cálculos,

possibilitando uma rápida e fácil obtenção do modelo atmosférico desejado.

A determinação dos parâmetros atmosféricos requer que algumas condições sejam sat-

isfeitas, dependendo do parâmetro sendo obtido.

• Para a determinação da temperatura efetiva impõe-se a independência entre a abundância

do elemento ferro e o potencial de excitação desse elemento. Esse equiĺıbrio impõe

que o coeficiente angular do gráfico gerado entre abundância de Fe i versus o potencial

de excitação, seja aproximadamente igual a zero, ou seja, não deve haver correlação

entre a abundância de Fe com o seu potencial de excitação. Esse potencial está direta-

mente ligado à temperatura de excitação, que é igual a temperatura efetiva em ETL.

Ou seja, fazendo essa aproximação do equiĺıbrio de excitação estamos determinando

a temperatura efetiva das estrelas da nossa amostra.

• A gravidade superficial é obtida através do equiĺıbrio de ionização ao se igualar

a abundância média das linhas de Fe i e Fe ii numa dada temperatura efetiva. O

equiĺıbrio de ionização está diretamente ligado à pressão eletrônica que, por sua vez,

está ligada à gravidade através da equação do equiĺıbrio hidrostático

dP/dr = −ρg (3.1)

onde P é a pressão total do gás, que inclui a pressão eletrônica; ρ é a densidade e g

é a gravidade.

• A velocidade de microturbulência é determinada utilizando-se a condição de inde-

pendência entre a abundância das linhas de Fe i e a largura equivalente reduzida,

que é a largura equivalente de uma linha dividida pelo comprimento de onda da

linha. A velocidade de microturbulência é definida como a componente não-térmica

da velocidade do gás na região da formação da linha espectral (Cantiello et al., 2009).

• Para tornar única a solução dos parâmetros atmosféricos precisamos também definir

[A/H], que é a metalicidade média dos metais contidos na atmosfera estelar, nesse
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caso o ferro. Para cada [A/H] teremos uma Teff , log g, e microturbulência que

satisfazem as condições vistas anteriormente. Assim, definiremos [A/H] do mod-

elo atmosférico através da abundância de Fe i obtido na condição de equiĺıbrio de

ionização.

Tendo medido as larguras equivalentes, utilizamos o código moog (Sneden, 1973) para

ler esse arquivo juntamente com um outro arquivo que contém o modelo atmosférico de

Kurucz da estrela. O moog é um código em Fortran que analisa as linhas espectrais sob a

hipótese de ETL e calcula a abundância de cada elemento para cada linha, faz a sua média

e o seu respectivo desvio padrão.

O moog gera uma sáıda que consiste, principalmente, de dois gráficos de correlação,

que foram acima citados. Para se obter uma solução é necessário que não haja correlação

entre os eixos desses gráficos, ou seja, θ1 = 0 e θ2 = 0, onde θ1 é o coeficiente angular do

gráfico da abundância de Fe i vs. potencial de excitação e θ2 é o coeficiente angular do

gráfico da abundância de Fe i vs. logaritmo da largura equivalente reduzida. Também é

necessário que tenhamos log (Fe i) = log (Fe ii), ou seja, a mesma abundância de Fe para

a forma neutra e ionizada, pois assim se evidencia o equiĺıbrio de ionização. Uma forma

de visualizar a solução dos parâmetros atmosféricos consiste em fazer um gráfico entre as

duas inclinações para uma determinada gravidade e metalicidade. Variamos a temperatura

efetiva (Teff) e a microturbulência (ξ) e observamos as inclinações θ1 e θ2 correspondentes

a cada Teff e ξ. Após fazermos um gráfico θ1 vs. θ2, que pode ser visto na Figura 3.1, para

esta metalicidade e gravidade, observamos qual a solução que mais se aproxima do ponto

(0,0), que indica as condições de independência acima citadas. A seguir, examinamos se as

abundâncias de Fe i e Fe ii deste ponto são aproximadamente iguais. Fazemos este processo

para cada metalicidade e gravidade até encontrarmos uma solução que melhor satisfaça

as condições de independência mencionadas. A solução para os parâmetros atmosféricos é

encontrada quando juntamos todas as condições descritas anteriormente.

Os parâmetros atmosféricos obtidos juntamente com as abundâncias de Fe i e Fe ii obti-

dos para os dois aglomerados estudados estão na Tabela 3.1. Essa tabela também contém

os desvios padrão das abundâncias e o número de linhas utilizados em cada medição en-

tre parênteses. As luminosidades espectroscópicas e fotométricas foram obtidas utilizando

equações 3.2 e 3.3, respectivamente, a fim de testar se os valores espectroscopicamente

determinados nessa tese são similares. Os valores são os mesmos utilizados na equação 3.4.
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Figura 3.1: Inclinação do ajuste linear da abundância de ferro versus potencial de excitação (θ1)

vs. inclinação do ajuste linear da abundância versus o logaritmo da largura equiva-

lente (θ2). As retas indicam diferentes temperaturas (Teff ) e os pontos são devidos

a variação na microturbulência (ξ). A solução escolhida foi o ponto mais próximo da

origem (cruz preta), com θ1 = −0.007 e θ2 = 0.003. Os valores de ξ de cada ponto

são, de baixo para cima: 1.5, 1.4 e 1.3 km/s. O log g é 2.7 e [A/H] = 0.0.
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Tabela 3.1 - Parâmetros atmosféricos determinados. O número em parênteses representa o

número de linhas usadas para obtenção da abundância.

Estrela Teff log g ξ [Fe i/H]± σ (#) [Fe ii/H]± σ (#) log(L/L⊙) log(L/L⊙)

(K) (km/s) espectroscópica fotométrica

NGC 2447-3 4200±120 1.1±0.4 1.60±0.20 −0.19±0.14(36) −0.18±0.10(9) 3.18 3.02

NGC 2447-4 5080±40 2.7±0.3 1.50±0.10 −0.16±0.09(74) −0.14±0.09(11) 1.95 2.02

NGC 2447-7 4200±130 1.5±0.4 1.50±0.20 −0.16±0.15(46) −0.16±0.17(10) 2.82 2.89

NGC 2447-25 5000±50 2.4±0.2 1.10±0.10 −0.22±0.11(58) −0.22±0.09(11) — —

NGC 2447-28 5000±50 2.5±0.2 1.50±0.10 −0.19±0.09(72) −0.18±0.04(10) 2.13 2.12

NGC 2447-34 5040±40 2.6±0.2 1.40±0.10 −0.13±0.09(74) −0.12±0.12(14) 1.94 2.04

NGC 2447-41 5080±40 2.7±0.2 1.40±0.10 −0.13±0.08(70) −0.14±0.07(11) 1.95 2.05

NGC 2447-71 5200±40 2.9±0.2 1.40±0.10 −0.06±0.08(72) −0.05±0.08(12) 1.79 2.00

NGC 2447-85 5100±50 2.7±0.3 1.40±0.10 −0.15±0.12(80) −0.16±0.09(13) 1.96 2.01

NGC 2447-93 5180±40 2.8±0.2 1.30±0.10 −0.14±0.09(86) −0.15±0.10(13) 1.88 1.90

CD-23◦6042 4800±90 2.2±0.3 1.30±0.10 −0.19±0.11(51) −0.19±0.07(11) 2.35 2.16

CPD-23◦2813 4900±60 2.4±0.1 1.40±0.10 −0.24±0.09(48) −0.23±0.07(09) 2.20 2.08

TYC 6540-4084-1 5100±70 2.6±0.1 1.30±0.10 −0.21±0.08(79) −0.18±0.07(12) 2.06 2.01

NGC 6664-51 4400±80 1.8±0.3 1.90±0.20 −0.21±0.12(42) −0.21±0.15(6) — —

NGC 6664-52 4300±90 0.5±0.3 2.20±0.20 −0.26±0.17(30) −0.26±0.14(10) — —

NGC 6664-53 4100±160 1.0±0.3 1.90±0.20 −0.08±0.15(29) −0.08±0.11(8) — —

NGC 6664-54 4200±140 0.7±0.4 1.80±0.20 −0.25±0.16(26) −0.26±0.15(6) — —

Como foi visto na Seção 2.2.1, para o aglomerado NGC 6664 não foi posśıvel determinar

a massa de turn-off e, por isso, não obtivemos a luminosidade desses objetos. Podemos

notar na Tabela 3.1 o estágio evolutivo dos objetos de NGC 6664 pelo valor de log g obtido.

A metalicidade média obtida para NGC 2447 foi [Fe/H] = −0.17±0.05 e para NGC 6664,

[Fe/H] = −0.20±0.09.

log
L

L⊙

= log
M

M⊙

+ 4 log
T

T⊙

+ log g⊙ − log g⋆ (3.2)

log
L

L⊙

=
((V −Av +BC) + 5− 5× log r −M⊙)

(−2.5)
(3.3)

Após a determinação da metalicidade foi realizada a comparação com os valores da lit-

eratura. A comparação está na Tabela 3.2 onde pode ser visto que há compatibilidade com

os valores, com exceção de Hamdani et al. (2000), que encontrou as maiores abundâncias

de Fe i e Fe ii. Os trabalhos realizados por Santos et al. (2009) e Santos et al. (2012)

utilizaram listas de linhas diferenciadas nos dois trabalhos. Uma das listas era de Sousa

et al. (2008), sendo composta por 263 linhas de Fe i, na região do óptico e, segundo esses

autores, essas linhas dão bons resultados para a análise de estrelas anãs. O outro con-

junto de linhas utilizado foi de Hekker e Meléndez (2007), que consiste de 20 linhas de

Fe i e, segundo esses autores, são melhor utilizadas para a análise de estrelas gigantes. Um



46 Caṕıtulo 3. Metodologia e Resultados

outro ponto importante da determinação de abundâncias de Santos et al. (2009) e Santos

et al. (2012) é que os autores utilizaram a abundância solar de ferro com o valor de 7.47,

que é 0.07 dex menor que a utilizada nessa tese e é um fator a ser considerado quando a

comparação é feita.

3.1.1 Incertezas dos parâmetros atmosféricos

Os erros na temperatura efetiva foram determinados considerando as incertezas nas

correlações entre as abundâncias de Fe i e do potencial de excitação. A incerteza na ve-

locidade de microturbulência foi estimada considerando as incertezas nas correlações entre

as abundâncias de Fe i e as larguras equivalentes, na forma de largura equivalente re-

duzida (logWλ/λ). Para a gravidade superficial a incerteza foi estimada considerando que

a diferença entre as abundâncias de Fe i e Fe ii diferiam de 1σ da média das abundâncias

de Fe i.

As estrelas mais frias da amostra (NGC 2447-3 e 7) apresentaram erros maiores na

temperatura quando comparadas com uma das estrelas mais quentes, NGC 2447-93. Para

NGC 2447-3 e 7 o erro da temperatura foi de 110K, enquanto que o erro para NGC 2447-93

foi de 40K. Da mesma forma que a temperatura, o erro na gravidade superficial é maior

para essas estrelas mais frias quando comparadas às mais quentes. O erro de NGC 2447-3

e 7 foi de 0.4 dex, e para NGC 2447-93, o erro foi de 0.2 dex. A razão dessa diferença

se dá pela temperatura de NGC 2447-93 ser maior, o que influencia na determinação do

cont́ınuo nas medidas de larguras equivalentes.

3.1.2 Gravidades evolutivas

Uma avaliação que pode ser feita para a gravidade superficial é compará-la com a

gravidade evolutiva, que utiliza os dados fotométricos dos objetos, assim como a massa

do turn-off obtida com os ajustes de isócronas. A gravidade evolutiva foi obtida com a

expressão:

log g⋆ = log(M⋆/M⊙) + 0.4(V − AV +BC) + 4 log Teff − 2 log r − 16.5 (3.4)

Nessa equação V , AV e BC são respectivamente a magnitude visual, a extinção in-

terestelar e a correção bolométrica. A gravidade, a massa do turn-off e a temperatura

do objeto são, respectivamente, log g⋆, M⋆ e Teff . r representa a distância heliocêntrica de
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Tabela 3.2 - Parâmetros atmosféricos determinados e a metalicidade de NGC 2447 em com-

paração com outros resultados da literatura. O número entre parênteses mostra o

número de linhas utilizadas nas respectivas análises.

ID Teff log g ξ [Fe i/H]± σ(#) [Fe ii/H]± σ(#) Ref.

NGC 2447-# (K) (km/s)

28 5000±50 2.5±0.2 1.50±0.10 −0.19±0.09(72) −0.18±0.04(10) 1

28 5050 2.7 1.42 −0.11±0.04(101) −0.09±0.04(9) 2

28 5140 2.56 1.75 −0.01±0.21(55) +0.06±0.16(04) 3

28 5060 2.70 1.46 −0.01±0.14(38) 0.00±0.08(10) 4

28 5125 2.77 1.63 −0.06±0.07(174) — 5a

28 5038 2.76 1.74 −0.12±0.12(12) — 5b

28 5143 2.76 1.61 −0.05±0.09(180) — 6a

28 5077 2.90 1.71 −0.08±0.14(15) — 6b

34 5040±40 2.6±0.2 1.40±0.10 −0.13±0.09(74) −0.12±0.12(14) 1

34 5050 2.6 1.44 −0.13±0.04(102) −0.12±0.03(11) 2

34 5250 2.7 1.77 +0.05±0.19(56) +0.03±0.13(4) 3

34 5120 2.9 1.44 −0.01±0.12(38) −0.01±0.09(11) 4

34 5222 2.95 1.62 −0.01±0.08(174) — 5a

34 5076 2.88 1.65 −0.07±0.11(13) — 5b

34 5242 3.01 1.63 +0.03±0.11(179) — 6a

34 5064 2.90 1.76 −0.10±0.16(16) — 6b

41 5080±40 2.7±0.2 1.40±0.10 −0.13±0.08(70) −0.14±0.07(11) 1

41 5100 2.8 1.59 −0.14±0.04(120) −0.13±0.04(16) 2

41 5200 2.65 1.70 +0.05±0.19(57) +0.04±0.16(04) 3

41 5055 2.80 1.37 −0.02±0.11(37) −0.02±0.09(11) 4

41 5190 2.91 1.62 −0.03±0.08(177) — 5a

41 5064 2.93 1.70 −0.10±0.12(13) — 5b

41 5215 2.94 1.59 0.00±0.08(179) — 6a

41 5109 2.72 1.60 −0.07±0.12(16) — 6b

Referências: 1: Este trabalho; 2: Reddy et al. (2015); 3: Hamdani et al. (2000); 4:

Smiljanic et al. (2009); 5a: Santos et al. (2009) usando a lista de linhas de Sousa et al.

(2008); 5b: idem, usando a lista de linhas de Hekker e Meléndez (2007); 6a: Santos et al.

(2012) usando a lista de linhas de Sousa et al. (2008); 6b: idem, usando a lista de linhas

de Hekker e Meléndez (2007)
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Tabela 3.3 - Comparação entre gravidade superficial, obtida com o método espectroscópico e a

gravidade evolutiva obtida com a equação 3.4 que utiliza parâmetros fotométricos.

ID log gevol log gesp Diferença

NGC2447-3 1.30 1.10 −0.20

NGC2447-4 2.63 2.70 0.07

NGC2447-7 1.36 1.50 0.14

NGC2447-28 2.50 2.50 0.00

NGC2447-34 2.60 2.60 0.00

NGC2447-41 2.59 2.70 0.11

NGC2447-85 2.65 2.70 0.05

NGC2447-93 2.80 2.80 0.00

CPD-23◦2813 2.50 2.40 −0.10

CD-23◦6042 2.36 2.20 −0.16

TYC 6540-4084-1 2.65 2.60 −0.05

NGC 2447, em kpc. Para a distância do aglomerado, foi adotado o valor de r = 1.057 kpc e

para a extinção interestelar, AV =0.13 (Hamdani et al., 2000). As correções bolométricas

foram calculadas utilizando a relação dada em Alonso et al. (1999). As grandezas con-

stantes utilizadas para a dedução da fórmula acima foram Teff⊙ =5777K, log g⊙=4.44 e

Mbol⊙ = +4.74 (Bessell et al., 1998).

Os resultados estão na Tabela 3.3. O valor médio da diferença das gravidades é

0.00 ± 0.11. Essa diferença média está de acordo com as incertezas dadas pelo desvio

padrão do log g e indicam uma determinação confiável da gravidade superficial pelo método

espectroscópico.

3.2 Determinação das abundâncias

Ométodo utilizado na análise das abundâncias dos outros elementos é similar ao método

descrito anteriormente para a determinação dos parâmetros atmosféricos. Nesse caso com

o modelo atmosférico já determinado, é necessário medir as larguras equivalentes dos ele-

mentos e colocá-las em um arquivo de linhas para ser lido pelo código moog que, por sua

vez, retorna as abundâncias de cada linha para encontrarmos pontos muito distantes da

média e retirá-los. As caracteŕısticas das linhas e as suas respectivas larguras equivalentes

para as estrelas de NGC 2447 estão na Tabela 4 do artigo publicado (Apêndice C). Essas

caracteŕısticas das estrelas de NGC 6664 estão na Tabela B no Apêndice B dessa tese. Nos
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parágrafos a seguir temos uma breve descrição de como foi realizada a śıntese espectral em

alguns elementos.

A abundância do carbono foi derivada utilizando as linhas da banda de C2 em torno

das regiões em 5086 Å e 5635 Å. A força de oscilador da linha em 5086 Å, assim como

seu comprimento de onda foram tirados de Lambert e Ries (1981). A força de oscilador e

comprimento de onda da linha em 5635 Å foram tirados de Drake e Pereira (2008).

Para a determinação da abundância do nitrogênio foram utilizadas linhas da banda

de CN na região 7994-8020 Å. Algumas linhas possúıam contaminação telúrica e foram

descartadas da determinação da abundância. A força de oscilador e comprimento de onda

da linha foram tirados de Drake e Pereira (2008).

A razão isotópica 12C/13C foi determinada utilizando as linhas 12CN e 13CN nas mesmas

regiões espectrais usadas na análise das abundâncias de nitrogênio e também sob a condição

que não estivessem superpostas com as linhas telúricas.

Para determinar a abundância de oxigênio foi utilizada a linha do [O i] em 6300.304 Å.

A força de oscilador utilizada nessa linha foi determinada por Allende Prieto et al. (2001)

em sua análise da abundância do oxigênio no Sol. A Figura 3.2 mostra o ajuste realizado

nessa região utilizando as estrelas NGC 2447-7 e 34 como exemplos.

A abundância de Li foi derivada utilizando-se a linha espectral em torno de λ6708 Å. As

linhas de CN na vizinhança das linhas de Li foram inclúıdas no modelo e levadas em con-

sideração no ajuste. Os comprimentos de onda e a força de oscilador, suas caracteŕısticas

hiperfinas e razão isotópica foram tiradas de Smith et al. (1998) e Hobbs et al. (1999). A

razão isotópica solar de 6Li/7Li=0.081 foi adotada nos cálculos dos espectros sintéticos.

A Figura 3.3 mostra o ajuste realizado nessa região utilizando as estrelas NGC 2447-3 e

93 como exemplo.

A abundância de bário foi obtida com a linha de Ba ii em 5853.69 Å, onde a estrutura

hiperfina da linha foi tirada de McWilliam (1998). As outras linhas de Ba presentes nos

espectros, em 4554.04 e 4934.09 Å possúıam larguras equivalentes maiores que 250mÅ e

não eram proṕıcias para a determinação da abundância, visto que esse valor de largura

equivalente está fora da parte linear da curva de crescimento.

A abundância de európio foi obtida com a linha de Eu ii em 6645.13 Å. A estrutura

hiperfina da linha foi retirada de Mucciarelli et al. (2008). Para as estrelas NGC 2447-41 e

93 não foi posśıvel determinar de maneira confiável a abundância do Eu devido a incerteza
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Figura 3.2: Śıntese espectral de oxigênio na região em torno da linha em λ6300.304 Å para as

estrelas NGC 2447-7 e NGC 2447-34.
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Figura 3.3: Śıntese espectral de Li na região em torno da linha em λ6708 Å para as estrelas NGC

2447-3 e NGC 2447-93.
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Figura 3.4: Śıntese espectral de Eu ii na região em torno da linha em λ6645 Å para as estrelas

NGC 2447-3 e NGC 2447-4.

local no cont́ınuo. A Figura 3.4 mostra o ajuste realizado nessa região utilizando as estrelas

NGC 2447-3 e 4 como exemplos.

3.3 Resultados das abundâncias

As abundâncias solares utilizadas como referência já haviam sido previamente deter-

minadas nos outros estudos publicados e não foram derivadas novamente. As abundâncias

utilizadas são as derivadas por Santrich et al. (2013) e estão na Tabela 3.4. As abundâncias

de Ba e Eu foram determinadas nessa tese.

A Tabela 3.5 mostra as abundâncias de carbono, nitrogênio, oxigênio, ĺıtio e da razão

isotópica 12C/13C obtidas para as estrelas da amostra do aglomerado NGC 2447, suas

médias e seus respectivos desvios. Algumas estrelas não aparecem pois havia suspeita de

contaminação espectral nesses objetos.
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Tabela 3.4 - Abundâncias solares utilizadas nesta tese derivadas por Santrich et al. (2013) (2a

coluna), com exceção do Ba e Eu. A última coluna mostra os valores de Grevesse

e Sauval (1998). O número de linhas utilizadas está em parênteses. Para os ele-

mentos CNO, Ba e Eu foi utilizada a śıntese espectral e o número em parenteses

indica o número de regiões espectrais utilizadas na śıntese, ou número de larguras

equivalentes medidas.

Elemento log ǫ⊙ log ǫ⊙

— Santrich et al. (2013) Grevesse e Sauval (1998)

C 8.62 ± 0.05 (2) 8.52 ± 0.06

N 7.96 ± 0.05 (1) 7.92 ± 0.06

O 8.77 ± 0.08 (1) 8.83 ± 0.06

Na 6.34 ± 0.05 (3) 6.33 ± 0.03

Mg 7.60 ± 0.08 (2) 7.58 ± 0.05

Al 6.32 ± 0.14 (2) 6.47 ± 0.07

Si 7.57 ± 0.01 (3) 7.55 ± 0.05

Ca 6.39 ± 0.09 (13) 6.36 ± 0.02

Ti 4.99 ± 0.06 (44) 5.02 ± 0.06

Cr 5.67 ± 0.09 (29) 5.67 ± 0.03

Fe i 7.54 ± 0.08 (74) 7.50 ± 0.05

Fe ii 7.54 ± 0.03 (11) —

Ni 6.31 ± 0.05 (47) 6.25 ± 0.04

Y 2.26 ± 0.05 (3) 2.24 ± 0.03

Zr 2.64 ± 0.06 (3) 2.60 ± 0.02

La 1.22 ± 0.09 (2) 1.17 ± 0.07

Ce 1.58 ± 0.02 (4) 1.58 ± 0.09

Nd 1.60 ± 0.05 (3) 1.50 ± 0.06

Ba 2.13 (1) 2.13 ± 0.05

Eu 0.54 (1) 0.51 ± 0.08
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Tabela 3.5 - Razões de abundância dos elementos leves e da razão isotópica 12C/13C para as

estrelas do aglomerado NGC 2447. A última linha fornece a média desses valores e

seus desvios padrão.

Estrela log ǫ(Li) [C/Fe] [N/Fe] [O/Fe] 12C/13C

NGC 2447 - 3 +0.06 −0.46 +0.34 −0.21 22

NGC 2447 - 4 +0.51 −0.24 +0.51 −0.04 >22

NGC 2447 - 7 −0.04 −0.34 +0.41 −0.14 22

NGC 2447 - 28 +0.61 −0.21 +0.46 −0.01 >22

NGC 2447 - 34 +0.81 −0.27 +0.51 −0.07 >22

NGC 2447 - 41 +0.61 −0.17 +0.53 −0.03 >22

NGC 2447 - 85 +1.01 −0.23 +0.47 −0.03 >22

NGC 2447 - 93 +1.16 −0.26 +0.59 −0.06 >22

CD-23◦6042 +1.01 −0.21 +0.23 −0.21 >22

CPD-23◦2813 +1.31 −0.06 −0.04 −0.16 >22

TYC 6540-4084-1 +0.81 −0.29 +0.41 −0.19 >22

Média +0.71±0.43 −0.25±0.10 +0.40±0.18 −0.10±0.08 —

Os valores obtidos para as abundâncias dos outros elementos estão nas Tabelas 3.6, 3.7

e 3.8. Pode ser observado que, de maneira geral, as estrelas têm abundâncias similares

entre si, o que é esperado para aglomerados abertos.

3.3.1 Incertezas das abundâncias

Os erros nas abundâncias foram estimados fazendo alterações nos valores de Teff , log g,

ξ e larguras equivalentes de acordo com seus respectivos desvios padrão (Tabela 3.1). Uma

vez alterado o valor de um parâmetro, os outros eram mantidos constantes e a abundância

Tabela 3.6 - Razões de abundâncias dos elementos sódio ao ńıquel. O número entre parênteses

representa o número de linhas utilizadas na determinação da abundância de cada

elemento.

Estrela [Na/Fe] [Mg/Fe] [Al/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Ti/Fe] [Cr/Fe] [Ni/Fe]

NGC2447-3 +0.34(2) +0.02±0.11(7) +0.24±0.07(4) +0.22±0.04(3) +0.06±0.09(4) +0.14(2) +0.03±0.10(6) −0.13±0.08(14)

NGC2447-4 +0.18±0.11(3) +0.12±0.12(7) +0.24±0.05(3) +0.16±0.09(5) +0.06±0.05(10) 0.00±0.06(6) −0.01±0.10(20) −0.02±0.06(38)

NGC2447-7 +0.19(2) +0.08±0.07(6) −0.03(2) +0.30±0.15(5) 0.00±0.08(4) +0.01(2) −0.01±0.09(9) +0.02±0.09(19)

NGC2447-28 +0.24±0.14(3) +0.22±0.07(6) +0.07±0.06(3) +0.10±0.07(5) +0.05±0.06(10) −0.06±0.05(5) −0.04±0.05(14) −0.02±0.05(34)

NGC2447-34 +0.21±0.10(3) +0.12±0.06(6) +0.24±0.20(4) +0.20±0.05(4) +0.04±0.06(11) 0.00±0.10(7) −0.14±0.08(15) −0.06±0.07(40)

NGC2447-41 +0.25±0.18(3) +0.26±0.02(4) +0.12±0.19(3) +0.22±0.10(4) +0.11±0.05(10) 0.00±0.04(6) −0.04±0.05(10) −0.02±0.07(30)

NGC2447-85 +0.06(2) +0.20±0.04(3) −0.01(2) +0.10±0.07(5) −0.01±0.05(8) +0.02±0.05(6) −0.11±0.03(13) −0.09±0.05(33)

NGC2447-93 +0.17±0.11(3) +0.16±0.06(5) −0.01(2) +0.04±0.08(4) 0.00±0.05(11) 0.00±0.07(6) −0.02±0.09(17) −0.05±0.06(34)

CD-23◦6042 −0.02±0.11(3) +0.25±0.09(6) +0.09(2) +0.09±0.08(5) +0.02±0.08(10) −0.06±0.08(5) −0.14±0.04(13) −0.11±0.05(33)

CPD-23◦2813 +0.04(2) −0.01±0.06(5) +0.01(2) +0.16±0.08(5) −0.03±0.03(10) −0.02±0.08(5) −0.13±0.08(12) −0.09±0.06(28)

TYC 6540-4084-1 +0.19±0.13(3) +0.23±0.08(6) +0.07±0.13(4) +0.18±0.10(5) +0.06±0.08(13) −0.10±0.05(5) −0.07±0.08(16) −0.08±0.05(39)

média +0.17±0.10 +0.15±0.09 +0.09±0.10 +0.16±0.07 +0.03±0.04 −0.01±0.06 −0.06±0.06 −0.06±0.05
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Tabela 3.7 - Razões de abundância dos elementos do processo-s, európio e bário. O número entre

parênteses representa o número de linhas utilizadas na determinação da abundância

de cada elemento. A sétima coluna mostra a média dos elementos do processo-s na

notação [s/Fe].

Estrela [Y/Fe] [Zr/Fe] [La/Fe] [Ce/Fe] [Nd/Fe] [s/Fe] [Eu/Fe] [Ba/Fe]

NGC2447-3 +0.06±0.38(3) +0.21±0.09(10) +0.36±0.08(4) +0.34±0.10(6) +0.20±0.11(8) +0.24±0.14 +0.04 +0.89

NGC2447-4 +0.06±0.16(5) +0.17±0.11(3) +0.34±0.08(5) +0.43±0.07(5) +0.21±0.05(6) +0.26±0.16 +0.16 +0.76

NGC2447-7 +0.09(1) +0.05±0.08(11) +0.48±0.07(5) +0.58±0.08(5) +0.37±0.06(5) +0.31±0.34 +0.16 +1.13

NGC2447-28 +0.03±0.12(4) +0.06±0.07(4) +0.24±0.04(5) +0.42±0.07(5) +0.12±0.06(8) +0.20±0.17 +0.09 +0.69

NGC2447-34 −0.01±0.12(4) +0.01±0.05(4) +0.22±0.02(4) +0.37±0.07(7) +0.20±0.07(6) +0.19±0.16 −0.04 +0.78

NGC2447-41 +0.19±0.07(3) +0.09±0.16(3) +0.35±0.09(4) +0.42±0.06(5) +0.34±0.05(7) +0.33±0.10 — +0.93

NGC2447-85 +0.11±0.06(3) +0.26±0.10(3) +0.28±0.08(4) +0.27±0.05(5) +0.15±0.06(6) +0.20±0.09 +0.20 +0.65

NGC2447-93 +0.03±0.05(4) +0.18±0.12(3) +0.27±0.10(3) +0.41±0.17(5) +0.30±0.02(5) +0.25±0.16 — +0.74

CD-23◦6042 −0.05±0.06(4) +0.05±0.08(4) +0.15±0.05(5) +0.28±0.11(7) +0.07±0.10(8) +0.11±0.14 −0.06 +0.85

CPD-23◦2813 +0.03±0.05(4) +0.07±0.09(5) +0.22±0.08(3) +0.29±0.08(5) +0.15±0.09(8) +0.17±0.11 −0.01 +0.74

TYC 6540-4084-1 −0.02±0.07(6) +0.14±0.12(4) +0.16±0.08(4) +0.39±0.11(6) +0.15±0.08(8) +0.17±0.17 −0.01 +0.81

média +0.05±0.07 +0.12±0.08 +0.28±0.08 +0.38±0.09 +0.21±0.09 +0.22±0.06 +0.06±0.09 +0.81±0.13

Tabela 3.8 - Razões de abundância dos elementos do processo-s para o aglomerado NGC 6664.

A notação segue o padrão da Tabela 3.7.

Estrela [Y/Fe] [Zr/Fe] [La/Fe] [Ce/Fe] [Nd/Fe] [s/Fe]

NGC 6664-51 +0.34±0.10(3) −0.02±0.07(8) +0.54±0.14(4) +0.42±0.06(6) +0.28±0.07(5) +0.31±0.21

NGC 6664-52 −0.02±0.13(4) −0.36±0.05(6) +0.19±0.24(5) +0.11±0.16(6) +0.21±0.07(5) +0.03±0.23

NGC 6664-53 +0.06±0.24(2) −0.28±0.11(10) +0.11±0.11(5) +0.02±0.08(6) +0.08±0.10(7) 0.00±0.16

NGC 6664-54 +0.18±0.38(2) +0.23±0.13(11) +0.44±0.18(4) +0.31±0.18(4) +0.45±0.05(4) +0.32±0.12

era determinada novamente. A diferença do novo valor e o valor original corresponde ao

erro na abundância devido ao parâmetro alterado.

Os erros das larguras equivalentes foram estimados a partir da razão S/N, da resolução

dos espectros e da incerteza no cont́ınuo. Para uma resolução de 48000 e S/N igual a 100,

utilizando a expressão dada em Cayrel de Strobel e Spite (1988), a incerteza das medidas

das larguras equivalentes é de aproximadamente 3 mÅ.

As incertezas nas abundâncias, então, são a soma quadrática de todos os erros de cada

parâmetro citado, obtidos com a expressão 3.5:

(

∑

σ2

)1/2

=
√

σ2

Teff
+ σ2

log g
+ σ2

ξ + σ2

[Fe/H]
+ σ2

Wλ

(3.5)

Os erros individuais de cada parâmetro das estrelas NGC 2447 - 3, NGC 2447 - 28,

NGC 6664 - 51 e NGC 6664 - 53 estão nas Tabelas 3.9, 3.10, 3.11 e 3.12. A sétima coluna

representa a incerteza total quadrática dos erros. A última coluna dessas tabelas representa

a dispersão da abundância entre as linhas de cada elemento dada pelo moog. Como

esperado, a abundância derivada das linhas dos elementos neutros são mais senśıveis à

mudança na temperatura efetiva, enquanto a abundância dos elementos ionizados são mais
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senśıveis a variações na gravidade superficial, pois essa última está ligada com o equiĺıbrio

de ionização.

Para a obtenção dos erros de carbono, nitrogênio e oxigênio, o método foi o mesmo.

Mas nesse caso, além da contribuição da temperatura efetiva, da gravidade superficial e

da microturbulência, deve-se levar em consideração os erros na abundância do carbono

em decorrência do nitrogênio (e vice-versa), já que linhas da molécula CN são utilizadas

para a determinação da abundância de nitrogênio. A incerteza na abundância de oxigênio

afeta a medida no carbono e vice-versa. Dessa forma, varia-se a abundância de nitrogênio

e obtém-se uma nova abundância de carbono para se obter o erro no carbono devido a

variação do nitrogênio.

As Tabelas 3.13 e 3.14 mostram as mudanças nas abundâncias de carbono, nitrogênio

e oxigênio com relação as variações em Teff , log g e ξ. As abundâncias de CNO não são

senśıveis as variações da velocidade de microturbulência, pois são utilizadas linhas fracas na

determinação da abundância. A última coluna apresenta a incerteza resultante calculada

com uma equação similar a Eq. 3.5, mas considerando apenas os erros referenciados nas

tabelas.



Seção 3.3. Resultados das abundâncias 57

Tabela 3.9 - Incertezas nas abundâncias na estrela NGC 2447 - 3. A primeira coluna mostra

os elementos, da segunda coluna até a sexta, tem-se os erros devido a temperatura

efetiva, gravidade superficial, velocidade de microturbulência, metalicidade e largura

equivalente, respectivamente. A sétima coluna representa a soma quadrática desses

erros. A última coluna é a dispersão da abundância dada na sáıda do moog.

Elemento ∆Teff ∆ log g ∆ξ ∆[Fe/H] ∆Wλ (
∑

σ2)
1/2

σobs

Erros +120 K +0.4 +0.2 km s−1 +0.14 +3 mÅ

Fe i 0.00 0.07 −0.10 0.01 0.06 0.14 0.14

Fe ii −0.20 0.21 −0.07 0.03 0.07 0.31 0.10

Na i 0.11 −0.01 −0.10 −0.02 0.05 0.08 0.11

Mg i 0.00 0.03 −0.06 0.00 0.05 0.08 0.11

Al i 0.07 −0.01 −0.07 −0.02 0.04 0.11 0.07

Si i −0.12 0.10 −0.06 0.01 0.05 0.17 0.04

Ca i 0.13 −0.01 −0.10 −0.01 0.05 0.17 0.09

Ti i 0.17 0.02 −0.16 −0.01 0.06 0.24 0.12

Cr i 0.12 0.01 −0.08 0.00 0.06 0.16 0.10

Ni i −0.03 0.08 −0.09 0.00 0.05 0.13 0.08

Y ii −0.01 0.15 −0.12 0.03 0.07 0.21 0.38

Zr i 0.23 0.03 −0.09 0.00 0.06 0.26 0.09

Ba ii 0.00 0.10 −0.10 0.00 — 0.14 —

La ii 0.04 0.15 −0.14 0.03 0.06 0.22 0.08

Ce ii 0.03 0.15 −0.14 0.03 0.07 0.22 0.10

Nd ii 0.02 0.15 −0.09 0.03 0.06 0.19 0.11

Eu ii 0.15 0.28 −0.04 0.00 — 0.32 —
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Tabela 3.10 - Idem a Tabela 3.9, mas para a estrela NGC 2447 - 28.

Elemento ∆Teff ∆ log g ∆ξ ∆[Fe/H] ∆Wλ (
∑

σ2)
1/2

σobs

Erros +50 K +0.2 +0.1 km s−1 +0.09 +3 mÅ

Fe i 0.04 0.00 −0.05 0.00 0.06 0.09 0.09

Fe ii −0.03 0.13 −0.04 0.02 0.06 0.15 0.04

Na i 0.05 −0.01 −0.02 0.00 0.05 0.07 0.14

Mg i 0.03 0.00 −0.01 0.00 0.05 0.06 0.07

Al i 0.03 −0.01 −0.02 −0.01 0.04 0.06 0.06

Si i 0.01 0.04 −0.01 0.01 0.05 0.07 0.07

Ca i 0.05 −0.01 −0.05 −0.01 0.06 0.09 0.06

Ti i 0.07 −0.02 −0.03 0.00 0.06 0.10 0.05

Cr i 0.06 −0.01 −0.03 0.00 0.06 0.09 0.05

Ni i 0.03 0.02 −0.03 0.00 0.06 0.08 0.05

Y ii 0.01 0.10 −0.05 0.03 0.07 0.14 0.12

Zr i 0.09 − 0.02 0.00 0.00 0.10 0.14 0.07

Ba ii 0.00 0.10 −0.20 0.05 — 0.23 —

La ii 0.01 0.10 −0.01 0.04 0.07 0.13 0.04

Ce ii 0.02 0.09 −0.05 −0.03 0.08 0.14 0.07

Nd ii 0.01 0.09 −0.02 −0.03 0.08 0.13 0.06

Eu ii 0.04 0.10 0.00 0.00 — 0.11 —

Tabela 3.11 - Idem a Tabela 3.9, mas para a estrela NGC 6664 - 51.

Elemento ∆Teff ∆ log g ∆ξ ∆[Fe/H] ∆Wλ (
∑

σ2)
1/2

σobs

Erros +120 K +0.4 +0.2 km s−1 +0.14 +3 mÅ

Fe i 0.01 0.06 −0.07 0.02 0.06 0.11 0.12

Fe ii −0.12 0.17 −0.06 0.03 0.06 0.23 0.15

Y ii 0.07 0.20 −0.02 0.11 0.13 0.27 0.10

Zr i 0.15 0.01 −0.03 0.00 0.05 0.16 0.07

La ii 0.05 0.15 −0.03 0.06 0.07 0.19 0.14

Ce ii 0.11 0.21 −0.01 0.12 0.16 0.31 0.06

Nd ii 0.01 0.13 −0.02 0.04 0.06 0.15 0.07
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Tabela 3.12 - Idem a Tabela 3.9, mas para a estrela NGC 6664 - 53.

Elemento ∆Teff ∆ log g ∆ξ ∆[Fe/H] ∆Wλ (
∑

σ2)
1/2

σobs

Erros +120 K +0.4 +0.2 km s−1 +0.14 +3 mÅ

Fe i −0.02 0.11 −0.09 0.00 0.05 0.15 0.15

Fe ii −0.30 0.25 −0.09 −0.01 0.05 0.40 0.11

Y ii 0.00 0.14 −0.12 0.02 0.05 0.19 0.24

Zr i 0.29 0.01 −0.06 0.01 0.05 0.30 0.11

La ii 0.05 0.14 −0.05 0.04 0.05 0.17 0.11

Ce ii 0.02 0.14 −0.08 0.03 0.06 0.18 0.08

Nd ii 0.03 0.13 −0.07 0.03 0.05 0.16 0.10

Tabela 3.13 - Efeitos dos erros dos parâmetros atmosféricos nas abundâncias de carbono, ni-

trogênio e oxigênio para a estrela NGC 2447 - 3.

Elemento ∆Teff ∆ log g ∆ξ ∆ log (C) ∆ log (N) ∆ log (O) (
∑

σ2)
1/2

Erros +120 K +0.4 +0.2 km s−1 +0.20 +0.20 +0.20

C +0.25 +0.25 −0.15 — +0.10 +0.15 0.42

N +0.25 +0.25 −0.07 −0.45 — — 0.58

O +0.35 +0.50 0.00 0.00 0.00 — 0.61

Tabela 3.14 - Idem a Tabela 3.13 mas para NGC 2447 - 28.

Elemento ∆Teff ∆ log g ∆ξ ∆ log (C) ∆ log (N) ∆ log (O) (
∑

σ2)
1/2

Erros +50 K +0.2 +0.1 km s−1 +0.20 +0.20 +0.20

C 0.00 −0.10 −0.10 — +0.05 −0.05 0.16

N +0.08 +0.03 0.00 −0.27 — 0.00 0.28

O +0.05 +0.05 −0.07 0.00 0.00 — 0.10
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Discussão

Antes de discutirmos o padrão de abundância do aglomerado NGC 2447, vamos analisar

a exclusão das estrelas NGC 2447 - 25 e 71 da discussão sobre abundância. Em seguida, nas

seções 4.3 e 4.4 analisamos os resultados obtidos para as velocidades radiais e rotacionais

das estrelas da amostra.

4.1 A estrela binária NGC 2447 - 25

Como foi visto na Seção 2.1, a binaridade da estrela NGC 2447 - 25 já está confirmada na

literatura (Mermilliod e Mayor, 1989) e o nosso estudo não conseguiu observar evidências

da componente secundária no seu espectro. Entretanto, nós suspeitamos que há uma con-

taminação da secundária. Uma evidência disso é a baixa velocidade de microturbulência,

que é de 1.1 km/s (Tabela 3.1), ou seja, é a menor microturbulência entre as gigantes ver-

melhas analisadas em NGC 2447 que não são yellow stragglers. Valores baixos, ou mesmo

nulos, para a velocidade de microturbulência, como visto na estrela NGC 2360 - 92 (0.8

km/s) no trabalho de Sales Silva et al. (2014) são indicadores de velamento espectral, na

qual a estrela companheira adiciona um cont́ınuo no espectro observado, alterando assim

as medidas de larguras equivalentes e, por conseguinte, a determinação dos parâmetros

atmosféricos e abundâncias. Por essa razão, não determinamos a abundância desse objeto.

Uma outra forma de avaliar essa suspeita é a comparação do espectro de NGC 2447 - 25

com os espectros das estrelas NGC 3680 - 11 e 34. Essas estrelas foram analisadas em Sales

Silva et al. (2014) e são exemplos de binárias espectroscópicas onde em uma estrela (NGC

3680 - 11) não há interferência da secundária, enquanto que na outra estrela (NGC 3680 -
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34) a presença da secundária é evidenciada pelo alargamento das asas da linha Hα. Dessa

forma, a comparação desses objetos com NGC 2447 - 25 serve para determinarmos se há

realmente uma interferência da estrela companheira. A Figura 4.1 ilustra essa comparação

dos espectros na região do Hα, onde vemos que essa linha no espectro de NGC 2447 - 25

é um pouco mais alargada do que em NGC 3680 - 11, mas não tão larga quanto em NGC

3680 - 34. Outro fator interessante a se considerar é que NGC 2447 - 25 tem um ı́ndice de

cor (B − V ) menor que o das outras gigantes vermelhas (Tabela 2 de Mermilliod e Mayor

1989).

Considerando esses fatores e que os parâmetros atmosféricos de NGC 2447 - 25 e NGC

3680 - 11 são similares, tendo o mesmo log g (2.4), temperaturas efetivas próximas (T25 =

5000 e T11 = 4800), velocidades de rotação baixas (v sin i25 = 5.0 km/s e v sin i11 = 3.5

km/s) e velocidades de microturbulências similares (ξ25 = 1.1 km/s e ξ11 = 1.2 km/s)

podemos considerar que a contribuição na asa da linha de Hα de NGC 2447 - 25 pode ser

devido a uma contaminação da sua estrela companheira. Pois, como mostramos, NGC

3680 - 11 tem parâmetros atmosféricos similares, então a diferença no alargamento pode

ser devido a binaridade.

4.2 A suspeita binária: NGC 2447 - 71

A estrela NGC 2447 - 71 não possui na literatura caracteŕıstica binária (Mermilliod e

Mayor, 1989) como tem a NGC 2447 - 25. Entretanto, uma caracteŕıstica desse objeto

chama atenção, que pode ser visto na tabela 2 do trabalho de Mermilliod e Mayor (1989).

Nessa tabela, os autores apresentam uma razão E/I, que está relacionada com a razão

da dispersão das velocidades radiais sobre a soma das fontes de erros instrumentais. De

certa forma, essa razão avalia a precisão das medidas de velocidades radiais dos objetos

com relação aos instrumentos. Além do ı́ndice de cor Geneva (B − V ) e da variação de

velocidade radial, essa razão foi um critério considerado por Mermilliod e Mayor (1989) na

conclusão sobre a presença de estrelas binárias em NGC 2447.

NGC 2447 - 71 apresenta uma razão E/I = 1.43 que é basicamente similar à da estrela

NGC 2447 - 38 (E/I = 1.38) que é uma yellow straggler. Das estrelas do aglomerado NGC

2447 que foram analisadas, apenas 5 apresentam razão E/I > 1.0 além dessas duas, 25, 26

e 42. Desses 5 objetos, 3 são binárias confirmadas (sendo inclusive yellow stragglers), uma
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é binária espectroscópica (NGC 2447 - 25, discutida na seção anterior) e a outra é a 71.

Apesar dessa discussão, deve ser considerado que a nossa suspeita da binaridade de

NGC 2447 - 71 não é muito sólida, como no caso de NGC 2447 - 25. Ainda assim, para

manter outro critério já citado, NGC 2447 - 71 também aparece na Figura 4.1 para com-

paração do alargamento da asa em Hα.

Dada a natureza binária (e com suspeita de interferência espectral) de NGC 2447 - 25

e a nossa suspeita de binaridade de NGC 2447 - 71, também não obtivemos a abundância

dessa estrela.

Figura 4.1: Espectros normalizados das estrelas NGC 3680 - 11 e 34 e de NGC 2447 - 25 e 71

na região em torno de Hα. Podemos notar as asas largas na estrela NGC 3680 - 34

devido a presença de uma estrela companheira do tipo espectral A, o que não é visto

na estrela NGC 3680 - 11. Em NGC 2447 - 25 esse alargamento não é tão fortemente

visto e, em NGC 2447 - 71, a evidência do alargamento nessa estrela é mais fraca, mas

similar a NGC 2447 - 25.
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Tabela 4.1 - Comparação das velocidades radiais das estrelas de NGC 2447 e NGC 6664 deter-

minadas nessa tese com as obtidas por Mermilliod et al. (2008) e as estrelas de

Frinchaboy e Majewski (2008) (três últimas linhas das estrelas de NGC 2447).

ID RV (ref) RV (tese)

km s−1 km s−1

NGC 2447-3 21.26±0.12 21.48±0.53

NGC 2447-4 23.36±0.16 23.92±0.33

NGC 2447-7 22.68±0.17 21.73±0.46

NGC 2447-25 22.15±0.08 −3.69±0.38

NGC 2447-26 23.24±0.43 20.17±0.42

NGC 2447-28 21.45±0.15 21.82±0.35

NGC 2447-34 22.52±0.17 23.20±0.31

NGC 2447-38 22.91±0.31 10.76±0.30

NGC 2447-41 21.73±0.16 22.29±0.56

NGC 2447-42 18.20±1.10 10.83±0.39

NGC 2447-71 22.25±0.17 22.67±0.28

NGC 2447-85 21.25±0.17 25.13±0.38

NGC 2447-93 22.77±0.18 22.99±0.35

CD-23◦ 6042 21.64±0.55 22.04±0.38

CPD-23◦ 2813 22.09±0.06 22.50±0.51

TYC 6540-4084-1 22.18±0.64 21.97±0.40

NGC 6664-51 19.32±0.19 19.48±1.11

NGC 6664-52 21.02±0.70 19.90±0.54

NGC 6664-53 16.91±3.64 14.55±1.46

NGC 6664-54 19.00±0.13 40.98±0.68

4.3 Velocidade Radial

Um parâmetro cuja determinação é importante é a velocidade radial, pois ela é um dos

fatores que ajuda a estabelecer se uma estrela é membro de um aglomerado ou se é uma

estrela do campo. A velocidade radial foi determinada utilizando o deslocamento Doppler

observado para 20 linhas de absorção fortes (com larguras equivalentes maiores que 50 mÅ)

e sem sinais de contaminação, do elemento Fe i entre 5000-7000 Å. A Tabela 4.1 mostra os

resultados de velocidades radiais obtidos e a comparação com as referências.

A determinação da velocidade radial das estrelas do aglomerado NGC 2447 é de grande

importância devido ao fato de algumas estrelas não terem sua associação confirmada por

outros estudos. Essas estrelas são TYC-6540-4084-1, CD-23◦ 6042 e CPD-23◦ 2813 que,
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desde suas observações em Becker et al. (1976), fazem parte de apenas um artigo publicado,

o trabalho de Frinchaboy e Majewski (2008) que as confirmou como pertencentes a NGC

2447. As velocidades radiais que foram derivadas desses objetos são comparáveis à média

do aglomerado, o que juntamente com o trabalho de movimento próprio de Frinchaboy e

Majewski (2008) corroboram com as suas prováveis associações ao aglomerado.

Deve ser notado que uma das estrelas, NGC 2447-38, teve sua velocidade radial estu-

dada por Mermilliod et al. (2008) e Mermilliod e Mayor (1989) e a velocidade obtida foi de

22.91±0.31 km/s, sem variação ao longo dos estudos. O nosso estudo obteve 10.76±0.30

km/s, o que confirma o caráter binário desse objeto. Esse objeto será discutido na Seção

4.6.

Com relação ao aglomerado NGC 6664, a comparação foi feita levando em consideração

que os objetos fazem parte de sistemas binários, o que explica a diferença existente entre

os valores. Se retirássemos da média a estrela NGC 6664-54, o valor obtido para o aglom-

erado seria de 17.98±2.98 km/s, que está mais próximo do valor da literatura, que é de

23.73±11.76 (Mermilliod et al., 2008).

4.4 Velocidade de rotação

A determinação da velocidade de rotação (v sin i) foi feita utilizando śıntese espectral

na linha de Fe i em 6151.6 Å. A velocidade de macroturbulência adotada na śıntese foi

o valor padrão para gigantes vermelhas de 3 km/s para todas as estrelas (Carney et al.,

2008). A Figura 4.2 mostra como o ajuste é realizado na linha de Fe i, onde utiliza-se

diferentes valores de velocidades de rotação para que os espectros sintéticos se aproximem

do espectro observado naquela região.

A Tabela 4.2 mostra os resultados obtidos para as estrelas (sem contar as yellow

stragglers). A velocidade rotacional média das estrelas, excluindo as gigantes 25 e 71,

é 3.68±0.51 km/s. Esse valor baixo está bem próximo do limite onde a velocidade de

rotação deixa de ser o alargamento dominante (Carlberg, 2014). A Figura 4.3 compara

a velocidade de rotação das estrelas de NGC 2447 com estrelas gigantes do campo com

relação às suas temperaturas, utilizando dados de Carlberg et al. (2011). A nossa média

é ligeiramente menor que as estrelas do campo e, se excluirmos da amostra de Carlberg

et al. (2011) as estrelas com velocidade de rotação projetada maiores que 9.0 km/s, o que
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Figura 4.2: Espectro observado (pontos pretos) e espectros sintéticos (linhas sólidas) da região

da linha de Fe i em 6151.6 Å para determinação da velocidade de rotação em duas

gigantes do aglomerado aberto NGC 2447. Pode-se notar três perfis de absorção com

velocidades de rotação diferentes.

representa apenas 3% do total de 1288 estrelas, notamos que a velocidade rotacional média

obtida pelos autores é de 4.5±1.2 km/s.

4.5 O padrão de abundâncias

4.5.1 Metalicidade

A metalicidade média de NGC 2447 é [Fe/H] = −0.17±0.05. Esse valor está de acordo

com o encontrado por Reddy et al. (2015) que foi de −0.13±0.02, tendo sido determinado

utilizando análise espectroscópica de 3 estrelas. Hamdani et al. (2000) também utilizaram

esses mesmos objetos e obtiveram uma metalicidade maior, +0.03±0.03. Smiljanic et al.

(2009), analisando os mesmos objetos, obtiveram −0.01±0.01. O trabalho fotométrico de

Clariá et al. (2005) obteve [Fe/H] = −0.09±0.06. Os estudos de Santos et al. (2009) e
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Figura 4.3: Velocidade de rotação projetada para estrelas gigantes do campo (quadrados pre-

tos) estudadas por Carlberg et al. (2011) plotadas como função da temperatura fo-

tométrica. Os quadrados vermelhos representam gigantes isoladas do aglomerado

NGC 2447, enquanto o quadrado verde representa a estrela binária.
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Tabela 4.2 - Velocidade de rotação e temperatura efetiva para as estrelas de NGC 2447.

Estrelas v sin i Teff

(km/s) (K)

NGC 2447 - 3 3.5 4200

NGC 2447 - 4 3.5 5080

NGC 2447 - 7 3.0 4200

NGC 2447 - 25 5.0 5000

NGC 2447 - 28 3.0 5000

NGC 2447 - 34 3.0 5040

NGC 2447 - 41 4.0 5080

NGC 2447 - 71 3.0 5200

NGC 2447 - 85 4.0 5100

NGC 2447 - 93 3.5 5180

CD-23◦ 6042 4.5 4800

CPD-23◦ 2813 4.5 4900

TYC 6540-4084-1 3.5 5100

Santos et al. (2012) derivaram 6 metalicidades médias para NGC 2447, baseados nos seus

dois estudos de vários aglomerados e utilizando listas de linhas diferentes. As metalicidades

por eles determinadas variaram de −0.01 a −0.10.

É dif́ıcil entender a discrepância de resultados de metalicidade na literatura através

dos anos. Muito pode ser atribúıdo à escolha das listas de linhas com diferentes valores

da força de oscilador utilizada na modelagem dos átomos. Além disso, há a diferença na

medida de cada pesquisador, ou seja, na identificação do cont́ınuo do espectro para a me-

dida da largura equivalente. Essa diferença também é importante quando são utilizados

espectros de baixa resolução ou de baixo S/N. Por último, cabe ressaltar que em muitos

desses trabalhos derivam seus próprios parâmetros atmosféricos do Sol, ao invés de utilizar

trabalhos como os de Grevesse e Sauval (1998) ou Asplund et al. (2009). Por um lado

espera-se que essa determinação diminua os erros sistemáticos, mas por outro, eles dificul-

tam uma uniformidade na comparação dos valores de cada elemento. Dentre os estudos

citados, por exemplo, o valor de Fe i para o Sol variou de 7.47 (Santos et al. 2009, 2012)

a 7.54 (Reddy et al. (2015) utilizam a abundância solar de Reddy et al. (2012)).
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4.5.2 Li e razão isotópica 12C/13C

Em aglomerados abertos, a abundância de ĺıtio foi investigada por Gilroy (1989) e

Pasquini et al. (2001) em NGC 3680; Pasquini et al. (2004) em IC 4651; Gonzalez e

Wallerstein (2000) em M 11; Katime Santrich et al. (2013) no aglomerado aberto NGC

3114; Böcek Topcu et al. (2015; 2016) em NGC 752 e NGC 6940 respectivamente e

Delgado Mena et al. (2016) em vários outros aglomerados abertos. Nesses estudos os

autores observaram que as abundâncias de ĺıtio em gigantes de aglomerados abertos exibem

um grande espalhamento, indo de valores negativos até valores da ordem de 1.3 - 1.4, na

notação log ǫ (Li). Os valores mais altos de log ǫ (Li) aqui encontrados estão de acordo com

a literatura, tendo em vista que a primeira dragagem é o principal mecanismo de mistura

no interior estelar conforme a estrela evolui para o ramo das gigantes vermelhas. Os baixos

valores de log ǫ (Li) podem ser explicados por um mecanismo de mistura extra que ocorre

no interior estelar, que pode ser induzido pela rotação (Charbonnel e Lagarde, 2010) e será

discutido a seguir.

Os valores das abundâncias derivados para o Li em cada objeto estão na Tabela 3.5.

Para as gigantes de NGC 2447 foi encontrado o valor médio de 0.71±0.43.

O valor alto da incerteza reflete que, possivelmente, há diferentes mecanismos de mis-

tura ocorrendo no interior dessas estrelas. Outro aspecto interessante da análise do ĺıtio

foi o fato de duas estrelas, NGC 2447 - 3 e 7, apresentarem valores próximo de zero na

abundância. Dentre as estrelas observadas na literatura e que pertencem ao aglomerado,

essas duas são as mais evolúıdas, com valores de log g=1.1 e log g=1.5. Esses baixos

valores de log ǫ (Li) nesses objetos indicam que eles sofreram uma mistura mais acentuada,

e como consequência disso, é de se esperar uma razão isotópica baixa. A razão 12C/13C

encontrada para essas estrelas foi de 22.0, o que implica em um baixo conteúdo de 13C. O

mesmo tipo de comportamento havia sido notado no trabalho de Gilroy (1989), onde as

estrelas em um estágio evolutivo mais avançado também possúıam baixas abundâncias de

Li e não possúıam baixa razão isotópica 12C/13C. Os autores consideraram que a perda de

massa no ramo das gigantes pode ser responsável pela modificação da abundância de ĺıtio

sem com isso alterar a razão 12C/13C e sem a necessidade de uma mistura nova.

Com relação a esse posśıvel mecanismo de mistura adicional, muito se associa a veloci-

dade rotacional como sendo uma das razões (Randich et al., 1999; do Nascimento et al.,
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Figura 4.4: Relação de Li com a velocidade de rotação. Estrelas de De Medeiros et al. (2000) em

preto. As estrelas da amostra estão em vermelho.

2000). Na literatura ainda não há um consenso do efeito da rotação na abundância de

ĺıtio. Apesar disso, o trabalho de De Medeiros et al. (2000), utilizando o método dos

mı́nimos quadrados, obteve coeficientes de correlação entre a abundância de Li e veloci-

dade de rotação. Os autores investigaram essa correlação para diferentes faixas de massa

para tentar localizar uma tendência. Eles encontraram que estrelas com M > 3.5M⊙ têm

um coeficiente de correlação de 0.297 e estrelas com a faixa de massa condizentes com as

analisadas aqui, ou seja, 2.5M⊙ < M < 3.5M⊙, têm correlação de 0.558. O comporta-

mento da abundância de Li e rotação pode ser visto na Figura 4.4 utilizando estrelas de De

Medeiros et al. (2000) e as estrelas da nossa amostra. Essa figura poderia ser utilizada para

procurar uma correlação, mas com os resultados obtidos, e dentro da faixa de baixa-média

velocidade de rotação (0-20 km/s), essa posśıvel correlação não fica clara o suficiente.

Para as outras estrelas de NGC 2447 não foi posśıvel determinar um valor para a razão

isotópica, apenas limites inferiores, ou seja, o valor da razão isotópica 12C/13C seria maior
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que 22.0, não sendo posśıvel determinar com precisão seu valor real. Isso indica que essas

estrelas não sofreram uma mistura nos seus interiores. O trabalho realizado por Smiljanic

et al. (2009) também não conseguiu determinar essa razão. Os nossos resultados da razão

isotópica também estão na Tabela 3.5.

Os resultados da razão 12C/13C que foram obtidos estão de acordo com os previstos

por Charbonnel e Lagarde (2010), considerando os modelos de mistura padrão para um

aglomerado aberto com massa de turn-off de 2.7M⊙.

4.5.3 CNO

A Figura 4.5 mostra a comparação das razões de abundância [C/Fe], [N/Fe] e [O/Fe]

para as estrelas de NGC 2447 com os trabalhos de Luck e Heiter (2007), utilizando estrelas

gigantes vermelhas do campo e de clump giants de Mishenina et al. (2015). Pode ser

visto que as estrelas da nossa amostra têm abundâncias similares às gigantes do campo e

isso significa que ambas apresentam sobreabundância de nitrogênio e sub-abundância de

carbono, o que é esperado para estrelas que passaram pelo processo da primeira dragagem.

Outro fator importante a se considerar é a razão [N/C] que também pode ser utilizada

para diagnosticar o processo da primeira dragagem em estrelas gigantes de aglomerados

abertos e essa razão pode ser comparada com modelos de evolução e a modelos adicionais,

que podem considerar se uma mistura acontece por causa da rotação ou por efeitos ter-

mohalinos (Charbonnel e Lagarde, 2010). O efeito termohalino não está muito bem expli-

cado na literatura, mas ele aconteceria após a primeira dragagem e estaria relacionado ao

reajuste das camadas internas da estrela após esse evento (Charbonnel e Lagarde, 2010;

Henkel et al., 2017). Levando em consideração as médias de [C/Fe] e [N/Fe], que são,

respectivamente, −0.25±0.10 e +0.40±0.18, a razão [N/C] obtida para NGC 2447 foi de

0.65±0.21, que está de acordo com os modelos padrão de Charbonnel e Lagarde (2010)

para aglomerados com massa de turn-off de 2.7M⊙.

O trabalho de Smiljanic et al. (2009) obteve abundâncias de CNO para NGC 2447,

onde os autores utilizaram as estrelas NGC 2447 - 28, 34, e 41. Eles obtiveram uma média

de <[C/Fe]> = −0.17±0.01 e <[N/Fe]> = 0.53 (conseguiram medir apenas NGC 2447 -

28 e 34). O nosso trabalho leva em consideração todas as estrelas, mas a critério de

comparação, se utilizarmos as mesmas estrelas citadas para a média, obteŕıamos valores de

<[C/Fe]>=−0.22±0.05 e <[N/Fe]>=0.49±0.04, que são muito similares aos de Smiljanic
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Figura 4.5: Razões de abundância [X/Fe] vs. [Fe/H] para carbono, oxigênio e nitrogênio das

estrelas gigantes vermelhas. Cruzes pretas: Luck e Heiter (2007); Mishenina et al.

(2006); quadrados vermelhos: resultados da tese para NGC 2447.
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et al. (2009).

Com relação a gigantes de outros aglomerados, a abundância de nitrogênio de NGC

2447 é similar, como vemos nos trabalhos de Smiljanic et al. (2009); Mikolaitis et al. (2010);

Katime Santrich et al. (2013); Drazdauskas et al. (2016); Böcek Topcu et al. (2015; 2016)

para citar alguns.

A abundância de oxigênio das nossas gigantes exibe um valor baixo em relação ao

solar, mas que é corroborado com o já citado estudo de Smiljanic et al. (2009) que obteve

<[O/Fe]> = −0.14±0.03, sendo a nossa média com todos os objetos igual a −0.10±0.08.

Valores de abundâncias similares na literatura foram reportados por Böcek Topcu et al.

(2015; 2016).

4.5.4 Outros elementos: Na ao Ni

A sobreabundância de sódio reportada por Hamdani et al. (2000) foi confirmada; os

autores encontraram [Na/Fe] = 0.18±0.04 e nosso trabalho obteve 0.17±0.10 (0.23±0.02

se considerarmos apenas as estrelas NGC 2447-28, 34 e 41). É interessante notar que

Smiljanic et al. (2009) não encontraram sobreabundância similar, encontrando [Na/Fe] =

0.05 para o aglomerado. O trabalho de Reddy et al. (2015) obteve +0.12. Hamdani et al.

(2000) investigaram posśıveis fontes de erro, mas elas foram descartadas. Efeitos não-ETL

foram considerados por Gratton et al. (1999) e os cálculos resultantes dessa consideração

encontraram valores de [Na/Fe] entre 0.005 e 0.020 para NGC 2447. É esperado que

a abundância de sódio aumente devido aos efeitos da primeira dragagem (Luck, 1994;

Boyarchuck et al., 1996) em até 0.2 dex para faixas de massa em torno de 3M⊙ e [Fe/H] ≈

0.0 (Karakas e Lattanzio, 2014), mas esse efeito parece não explicar a abundância observada

em NGC 2447 devido a discrepância da abundância desse elemento entre esses trabalhos,

que não é despreźıvel e deve ser revisitada em trabalhos futuros.

A razão [Al/Fe] para o alumı́nio observada em gigantes de aglomerados está de acordo

com os valores de estrelas gigantes do campo com a mesma metalicidade. Essa comparação

é vista na Figura 4.6.

A abundância geral dos elementos do aglomerado mostram boa compatibilidade com

os da literatura, como mostra a Tabela 4.3. Quando comparadas individualmente, os

resultados das 3 estrelas já publicadas com os nossos, observa-se uma discrepância com os

resultados de Hamdani et al. (2000). Os autores também realizaram análise espectroscópica
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Tabela 4.3 - Comparação das abundâncias de NGC 2447 com outros estudos: Hamdani et al.

(2000); Reddy et al. (2015); Smiljanic et al. (2009).

Elemento Tese Reddy et al. (2015) Hamdani et al. (2000) Smiljanic et al. (2009)

[Na/Fe] +0.17±0.10 +0.12±0.02 +0.18±0.03 +0.05±0.02

[Mg/Fe] +0.15±0.09 −0.02±0.01 +0.02±0.04 —

[Al/Fe] +0.09±0.10 −0.14±0.02 — —

[Si/Fe] +0.16±0.07 +0.11±0.02 0.00±0.04 —

[Ca/Fe] +0.03±0.04 +0.02±0.03 +0.02±0.00 —

[Ti/Fe] −0.01±0.06 −0.04±0.03 +0.09±0.03 —

[Cr/Fe] −0.06±0.06 −0.04±0.02 +0.07±0.01 —

[Ni/Fe] −0.07±0.06 −0.07±0.02 −0.11±0.02 —

[Y/Fe] +0.02±0.10 +0.03±0.02 −0.05±0.02 —

[Zr/Fe] +0.12±0.08 +0.13±0.02 — —

[La/Fe] +0.28±0.10 +0.13±0.02 — —

[Ce/Fe] +0.38±0.09 +0.32±0.01 +0.06±0.02 —

[Nd/Fe] +0.21±0.09 +0.22±0.03 — —

[Eu/Fe] +0.07±0.11 +0.22 +0.01 —

de alta resolução, com espectros de alto S/N e com comprimento de onda na mesma

região do óptico, o que ajuda na comparação dos resultados, pois não há uma diferença

grande na qualidade dos espectros ou na metodologia com a qual as abundâncias foram

determinadas. Os parâmetros atmosféricos derivados pelos autores concordam com os

nossos, com exceção da microturbulência, onde os valores encontrados pelos autores foram

maiores que os nossos nas 3 estrelas. Outra posśıvel razão para a diferença nas abundâncias

está nos erros encontrados na metalicidade de Hamdani et al. (2000), que eram em torno

de 0.20 dex (Tabela 3.2).

As Figuras 4.6 e 4.7 comparam as estrelas analisadas com os resultados de Luck e

Heiter (2007). Podemos ver que as gigantes analisadas não apresentam sobreabundância

e se comportam, nesse diagrama, como as estrelas do campo da Galáxia.

4.5.5 Processo-s

Os elementos pesados (Z > 26) que vão do ı́trio (Y) ao neod́ımio (Nd) são exemplos do

processo de captura lenta de nêutrons durante a nucleosśıntese. Nessa seção discutiremos

os elementos que são produzidos nas regiões ricas em hélio nas inter-camadas das gigantes

vermelhas com pulsação térmica do ramo assintótico (TP-AGB) (Van der Swaelmen et al.,

2016). Reddy et al. (2015) creditam esse processo-s fraco como sendo o responsável pela



74 Caṕıtulo 4. Discussão

Figura 4.6: Abundância de metais das estrelas gigantes do campo de Luck e Heiter (2007) (cruzes

pretas) em comparação com as nossas gigantes (quadrados vermelhos).
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Figura 4.7: Idem a anterior, para Ni, Cr, Ti e Ca.
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śıntese de Y e Zr.

Uma sobreabundância de Y para algumas das estrelas desse aglomerado foi encontrada

na literatura, com valores como [Y/Fe] =+0.21 ± 0.09 (Maiorca et al., 2011) a [Y/Fe] =

+0.03 ± 0.02 (Reddy et al., 2015). O valor encontrado no nosso trabalho está entre esses,

[Y/Fe] = +0.09 ± 0.18. Sobre a abundância de Zr é comum utilizá-lo comparando com a

abundância de Y, nesse caso o valor médio encontrado para [Zr/Y] é +0.04, que é próximo

ao valor reportado por Reddy et al. (2015) para aglomerados abertos.

Como pode ser visto na Tabela 4.3, os resultados obtidos por Reddy et al. (2015)

para os elementos do processo-s foram confirmados, com exceção do lantânio que no nosso

trabalho apresentou valores de abundâncias mais altas, o que pode ser devido à lista

de linhas utilizadas em cada trabalho. Entretanto, as abundâncias obtidas na tese não

corroboram com os valores obtidos por Hamdani et al. (2000).

A Figura 4.8 mostra as razões de abundância [X/Fe] versus metalicidade dos elementos

pesados Y, La, Ce, Nd e a média desses elementos na notação [s/Fe] para as gigantes de

NGC 2447 analisadas nesse trabalho (quadrados vermelhos). As razões de abundância

desses elementos também são comparadas com as razões de abundância de dois estudos

realizados para estrelas do campo, Mishenina et al. (2007) e Luck e Heiter (2007). O

zircônio não foi inclúıdo na média do processo-s e na comparação porque ambos os estudos

mencionados não determinaram sua abundância.

A média [s/Fe] foi obtida para a amostra de Mishenina et al. (2007) e Luck e Heiter

(2007). A Figura 4.8 também mostra que as gigantes de NGC 2447 são levemente enrique-

cidas nos elementos do processo-s, quando comparadas com gigantes do campo. As razões

[s/Fe] para nossa amostra ocupam posição mais superior no diagrama. Determinações an-

teriores de abundâncias de elementos pesados para NGC 2447 também foi reportada por

Reddy et al. (2015) para as estrelas 28, 34 e 41. O padrão de abundâncias para essas

estrelas também pode ser visto na Figura 4.8 (quadrados vermelhos); e esses valores estão

de acordo com os resultados dessa tese.

Na Figura 4.9 mostramos a comparação da média dos nossos resultados de abundância

para os elementos do processo-s (quadrado vermelho) com outros valores médios de razões

de abundâncias em outros aglomerados abertos da literatura, onde também foi feito o

tratamento com espectroscopia de alta-resolução. O valor médio do trabalho de Reddy

et al. (2015) consta na figura representado por um quadrado azul. Nessa figura os dados
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Figura 4.8: Razões de abundância [X/Fe] vs. [Fe/H] para os elementos do processo-s em NGC

2447. Os śımbolos são os mesmos da Figura 4.6.
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foram divididos pela idade dos aglomerados. Aglomerados abertos jovens, ou seja, com

idades menores que 1.0 Gyr (quadrados verdes), mostram enriquecimento na abundância

dos elementos pesados quando comparadas com estrelas do campo. Maiorca et al. (2011)

notaram que os aglomerados abertos mais jovens são mais enriquecidos quando comparados

com os mais velhos, ou seja, com idades superiores a 1.0 Gyr (quadrados magenta). De

fato, podemos notar que NGC 2447 também segue a tendência observada por Maiorca et al.

(2011) na Figura 4.10, onde temos a abundância média dos elementos do processo-s, na

notação [s/Fe], versus a idade do aglomerado aberto, utilizando os resultados derivados por

Maiorca et al. (2011) e vários outros trabalhos recentes de espectroscopia em aglomerados

abertos.

Essa relação entre os elementos do processo-s e a idade do aglomerado foi reportada

no trabalho de Jacobson e Friel (2013). De acordo com os autores essa relação é mais

pronunciada com Y e Ce. Entretanto, Yong et al. (2012) não notaram essa mesma relação

nos 11 aglomerados abertos que foram analisados por eles. Essa diferença da literatura é

algo que requer mais estudos futuros. Apesar dessa divergência, NGC 2447 se posiciona

na região esperada para aglomerado jovens, e talvez isso ajude a indicar se há ou não uma

relação.

A partir da Figura 4.9 podemos notar a sobre-abundância de Ce e Nd que não está em

consonância com as estrelas do campo. Essa discrepância não é esperada, mas foi corrobo-

rada por outros autores na literatura. Por exemplo, Reddy et al. (2015) obtiveram [Ce/Fe]

= +0.32±0.01 em comparação com nosso valor de +0.35±0.06; os autores derivaram

[Nd/Fe] = +0.22±0.03 e nosso trabalho obteve +0.27±0.07. Esses autores também ob-

tiveram abundâncias de Ce e Nd para outros aglomerados abertos, e esses valores vão desde

+0.23 a +0.38 para o Ce e +0.13 a +0.33 para o Nd. De Silva et al. (2009) fizeram um es-

tudo de variação de abundância em 24 aglomerados abertos com metalicidades que variam

de −0.61 a +0.47 e encontraram <[Ce/Fe]> = +0.01±0.10 e <[Nd/Fe]> = +0.23±0.31.

Há um erro maior na abundância de Nd, mas no geral os valores são altos e se comparados

a estrelas do campo, ainda maiores. Deve ser notado que Hamdani et al. (2000) obtiveram

[Ce/Fe] = +0.06±0.02 para NGC 2447.

A abundância de bário também é mostrada na Tabela 3.7. Como pode ser visto, todas

as estrelas mostram enriquecimento desse elemento. Entretanto, essa alta sobreabundância

não é acompanhada pelos outros elementos do processo-s. A explicação mais provável para
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Figura 4.9: Razões de abundância [X/Fe] vs. [Fe/H] para os elementos do processo-s em vários

aglomerados abertos. Os quadrados vermelho e azul representam os valores médios

para NGC 2447 analisadas nessa tese e por Reddy et al. (2015), respectivamente.

Quadrados magentas representam aglomerados abertos com idades maiores que 1.0

Gyr e quadrados verdes, aglomerados mais novos que 1.0 Gyr. Cruzes pretas rep-

resentam as gigantes do campo de Luck e Heiter (2007) e Mishenina et al. (2007).

Também mostramos a média da abundância dos elementos do processo-s na notação

[s/Fe]. Os dados dos aglomerados jovens e velhos foram tirados de: Tautvaǐsiene

et al. (2005), Maiorca et al. (2011), Reddy et al. (2012; 2013; 2015), Mikolaitis et al.

(2010), Santrich et al. (2013), Böcek Topcu et al. (2016) e Drazdauskas et al. (2016).
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Figura 4.10: Abundância média dos elementos do processo-s vs. idade dos aglomerados abertos.

Os śımbolos e cores são os mesmos da Figura 4.9.
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essa aparente contradição foi dada por Reddy e Lambert (2017), que mostraram que a so-

breabundância observada de bário não está relacionada com processos nucleossintéticos,

mas sim devido a subestimação da velocidade de microturbulência, pois a linha forte de

Ba ii utilizada na determinação da abundância é formada nas camadas mais superiores

da fotosfera, onde a velocidade de microturbulência é maior. De fato, considerando um

aumento na velocidade de microturbulência de 0.3 e 0.6 km/s a abundância de bário que

derivamos para as estrelas NGC 2447 - 3 e 4 pode diminuir entre 0.3 e 0.8 dex, respectiva-

mente.

4.5.6 Elementos pesados: Eu

Também foi determinada a abundância de európio, um elemento criado pelo processo-r,

que ocorre em supernovas tipo II ou emmergers de estrelas de nêutron, de tal forma que não

são criadas em estrelas de baixa massa (Burris et al., 2000; Rosswog et al., 2014; Wanajo

e Ishimaru, 2006). A abundância de európio nas gigantes de NGC 2447 foi determinada

pelo método de śıntese espectral, que é mostrada na Figura 3.4. A Figura 4.11 mostra

em (a) a razão de abundância [Eu/Fe] das gigantes de NGC 2447 (quadrados vermelhos)

em comparação com gigantes do campo, utilizando abundâncias de Luck e Heiter (2007) e

Mishenina et al. (2007). Abundâncias de Eu para NGC 2447 também foram determinadas

na literatura no trabalho de Reddy et al. (2015) para as estrelas 28, 34 e 41. Ainda no

quadro (a), vemos também a razão de abundâncias para essas três estrelas (quadrados

azuis). A Figura 4.11 mostra em (b) a média de [Eu/Fe] para nosso aglomerado em

comparação com outros aglomerados abertos, incluindo a média de Reddy et al. (2015)

citada acima. NGC 2447, assim como os outros aglomerados segue a mesma tendência.

4.6 Yellow Stragglers em NGC 2447

Dentre as estrelas analisadas neste trabalho (uma delas binária espectroscópica), nos-

sas determinações confirmam a natureza yellow straggler de três estrelas em NGC 2447.

As estrelas NGC 2447-26 e 42 já haviam sido identificadas e confirmadas como binárias

espectroscópicas e NGC 2447-38 havia sido identificada como uma provável binária espec-

troscópica por Mermilliod e Mayor (1989). Yellow stragglers são objetos que têm cores

(B-V) que estão “entre a cor do turn-off e o ramo das gigantes, porém mais brilhantes que
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Figura 4.11: [Eu/Fe] vs.[Fe/H] para as gigantes em NGC 2447. Em (a) mostramos a razão [Eu/Fe]

para as gigantes de NGC 2447 determinadas nesse trabalho (quadrados vermelhos)

em comparação com [Eu/Fe] de gigantes do campo (cruzes pretas) derivadas por

Luck e Heiter (2007) e Mishenina et al. (2007). Em (b) comparamos a média [Eu/Fe]

para NGC 2447 com outros aglomerados, jovens e velhos. Quadrados azuis repre-

sentam as estrelas NGC 2447-28, 34 e 41 analisadas por Reddy et al. (2015). Os

outros śımbolos têm o mesmo significado da Figura 4.9. A abundância de európio

para aglomerados jovens e velhos são de Tautvaǐsiene et al. (2005), Maiorca et al.

(2011), Reddy et al. (2012; 2013; 2015), Mikolaitis et al. (2010), Jacobson e Friel

(2013), Santrich et al. (2013), Böcek Topcu et al. (2016) e Drazdauskas et al. (2016).
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o ramo das subgigantes”. Essa é a definição dada por Clark et al. (2004) para esse tipo

de objeto, seja em aglomerados abertos ou globulares. A Figura 4.12 mostra um diagrama

cor-magnitude de todos os objetos analisados nessa tese do aglomerado NGC 2447 junta-

mente com as estrelas dos aglomerados NGC 2360, NGC 3680 e NGC 5822, que possuem

yellow stragglers confirmadas (Sales Silva et al., 2014). Podemos notar na figura que as

yellow stragglers (quadrados amarelos) são mais brilhantes que as estrelas do turn-off e

suas cores (B-V) são menores do que a das gigantes vermelhas binárias (quadrados verdes)

ou isoladas (quadrados vermelhos). Uma descrição espectroscópica desse tipo de objeto e

uma definição em termos de red e yellow stragglers foi dada em Sales Silva et al. (2014),

onde esse tipo de objeto foi identificado nos aglomerados abertos citados.

Aqui reportamos que NGC 2447-26, 38 e 42 possuem as mesmas caracteŕısticas espec-

troscópicas das estrelas nesses aglomerados citados, que são: (i) forte presença de velamento

(veiling) das linhas espectrais como evidencia a baixa velocidade de microturbulência e

baixas metalicidades encontradas, onde ambas grandezas assumem valores muito abaixo

da média do aglomerado a que pertencem (Tabela 3.1) e (ii) a fonte do velamento é devido

a presença de uma estrela do tipo espectral A como companheira do sistema binário. A

combinação da luz de uma estrela gigante e uma estrela do tipo A altera a cor (B − V )

desses sistemas binários para uma posição entre a sequência principal e o ramo das gigantes

vermelhas no diagrama cor-magnitude.

Uma descoberta importante do nosso trabalho diz respeito a estrela NGC 2447-38, onde

a sua velocidade radial obtida nessa tese foi muito diferente da medida por Mermilliod et al.

(2008). O nosso resultado foi de 10.76±0.30 km/s em comparação com 22.91±0.31 km/s

dos autores citados (Tabela 4.1). Essa estrela foi considerada uma binária suspeita no

trabalho de Mermilliod e Mayor (1989) de tal forma que em outro trabalho desses autores

(Mermilliod et al., 2008) esse objeto foi submetido a um survey de velocidade radial. Esse

estudo tomou sete medidas de velocidade radial entre os dias 26 de fevereiro de 1983 e 15

de maio de 1996, cuja média foi 22.14±0.75 km/s, que é muito próxima a do aglomerado.

Esse resultado parecia mostrar que NGC 2447-38 não fazia parte de um sistema binário.

Na tabela 1 de Clariá et al. (2005) esse objeto também aparece como uma posśıvel binária

espectroscópica. Esses autores derivaram uma velocidade radial de 22.86 km/s, que está

de acordo com os valores de Mermilliod et al. (2008). Com o nosso resultado de 10.76±0.30

km/s podemos concluir que NGC 2447-38 faz parte de um sistema binário, possivelmente
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Figura 4.12: Diagrama cor-magnitude dos aglomerados abertos NGC 2447, NGC 2360, NGC

3680 e NGC 5822. Os quadrados amarelos representam as estrelas yellow stragglers,

os quadrados verdes são as gigantes vermelhas binárias e os quadrados vermelhos

representam as gigantes isoladas. Os ćırculos pretos são as outras estrelas dos aglom-

erados. Os dados de NGC 2360, NGC 3680 e NGC 5822 são do trabalho de Sales

Silva et al. (2014).
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com um peŕıodo orbital muito longo, algo que já havia sido considerado por Mermilliod

e Mayor (1989). Podemos concluir que, provavelmente, NGC 2447 - 38 está numa órbita

muito excêntrica onde variações na velocidade radial ocorrem em pequenas regiões da sua

fase.

A Figura 4.13 mostra os espectros das estrelas NGC 2447-26, 38 e 42 em comparação

com outra estrela yellow straggler, NGC 5822-4. Como visto no trabalho de Sales Silva

et al. (2014), nós utilizamos a mesma metodologia de comparação, onde mostramos uma

estrela do tipo espectral A, HD 65810. Como as estrelas dos aglomerados abertos NGC

2360, NGC 3680 e NGC 5822, os espectros das yellow stragglers em NGC 2447 mostram

o mesmo tipo de contaminação de uma estrela do tipo A.

4.7 Elementos do processo-s no aglomerado NGC 6664

As abundâncias dos elementos do processo-s obtidas para as estrelas do aglomerado

NGC 6664 foram apresentadas na Tabela 3.8. Nela podemos notar que duas estrelas

(NGC 6664-51 e 54) possuem abundâncias mais elevadas em comparação às outras duas.

A média desses elementos não foi determinada, devido ao baixo número de objetos, e pela

nossa suspeita de NGC 6664-54 ser uma estrela de bário. A comparação das abundâncias

dos elementos do processo-s para o aglomerado NGC 6664 estão na Figura 4.14. Podemos

notar que a abundância da estrela isolada (quadrado vermelho) é comparável a uma das

binárias (quadrados verdes).

Com relação a estrela NGC 6664-53, que foi teve sua metalicidade diferente com relação

aos outros objetos, os valores obtidos para as abundâncias dos elementos do processo-s

foram baixos, porém comparáveis aos outros objetos do aglomerado.

4.7.1 A procura por estrelas de bário em aglomerados abertos

Estrelas de bário são objetos que possuem luminosidade MV ∼ 0.0 (Van der Swaelmen

et al., 2017), ou seja, elas têm menor luminosidade em comparação com as estrelas num

estágio mais evolúıdo (AGBs). Elas são objetos de baixa e intermediária massa com so-

breabundâncias de carbono e elementos do processo-s. As estrelas de bário fazem parte

dos chamados objetos extrinsecamente enriquecidos em elementos do processo-s, pois as

suas sobreabundâncias são explicadas através da transferência de massa a partir de uma
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Figura 4.13: Espectros normalizados das yellow stragglers identificadas em NGC 2447 em com-

paração com outra yellow straggler NGC 5822-4. A comparação é realizada na região

entre 3750 Å e 4000 Å. Podemos notar a forte contaminação nos espectros das yellow

stragglers quando sobrepomos o espectro de HD 65810, que é uma estrela do tipo

espectral A (linha vermelha). As setas indicam linhas fortes de Ca ii.
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Figura 4.14: Razões de abundância [X/Fe] vs. [Fe/H] para os elementos do processo-s no aglom-

erado NGC 6664. O quadrado vermelho representa a estrela isolada de NGC 6664;

os quadrados verdes são suas estrelas binárias; cruzes pretas representam as gigantes

do campo de Luck e Heiter (2007) e Mishenina et al. (2007). Também pode ser vista

a média do processo-s na notação [s/Fe].
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estrela companheira em um sistema binário, que era uma AGB e agora é uma anã branca.

De fato, como determinado por McClure (1983), 85% das estrelas de bário são binárias.

A ocorrência dessa transferência de massa de uma estrela num estágio evolutivo mais

avançado faz com que a estrela secundária seja contaminada com material que é enrique-

cido em elementos do processo-s. De fato, alguns dos estudos que identificaram esses

objetos utilizam como limites de enriquecimento um valor de [s/Fe] > 0.25 (de Castro

et al., 2016), onde [s/Fe] é a média dos elementos do processo-s; Van der Swaelmen et al.

(2017) utilizaram um valor de [X/Fe] > 0.25, onde o elemento X representa os elementos

do processo-s individualmente. Segundo Van der Swaelmen et al. (2017) esses valores são

considerados elevados para estrelas do campo.

O estudo das estrelas de bário é importante para a interpretação f́ısica dos fenômenos

de acreção em binárias quimicamente peculiares bem como para análise da nucleosśıntese

do processo-s em estrelas AGB. Esses objetos têm sido investigados e identificados em

publicações recentes na literatura (de Castro et al., 2016; Escorza et al., 2017; Karinkuzhi

et al., 2018).

A análise de abundâncias dos elementos do processo-s em estrelas binárias se mostra

importante na caracterização desse tipo de objetos, que, apesar das publicações recentes,

ainda são pouco estudados. Além disso, a identificação de estrelas de bário também pode

ser utilizada para restringir a natureza da estrela secundária, nesse caso, anãs brancas,

sendo posśıvel caracterizar a taxa de nascimento de anãs brancas em aglomerados abertos

em comparação com estrelas do campo, onde essa informação pode ser interpretada como

um indicativo da idade do aglomerado.

A Figura 4.15 mostra a comparação da abundância dos elementos do processo-s dos

nossos objetos com estrelas de bário que foram rejeitadas do trabalho de de Castro et al.

(2016) (quadrados verdes). As estrelas binárias de NGC 6664 são representadas pelos

quadrados vermelhos e pelo quadrado azul, que representa a estrela NGC 6664-54, que

é uma candidata a estrela de bário. As cruzes pretas são estrelas do campo de Luck e

Heiter (2007) e Mishenina et al. (2007). Podemos ver que das nossas estrelas não possuem

sobreabundâncias suficientes para serem consideradas como estrelas de bário. Entretanto,

devemos discutir um pouco sobre NGC 6664-54.

O valor da abundância média dos elementos do processo-s para a estrela NGC 6664-

54 foi [s/Fe] = +0.32±0.12. Seguindo o critério publicado em de Castro et al. (2016)
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podemos considerar esse objeto como sendo uma estrela de bário. Se utilizarmos o critério

de Van der Swaelmen et al. (2017), esse objeto não poderia ter essa classificação, já que

as abundâncias de ı́trio e zircônio não são maiores que +0.25. Dessa forma, não temos

uma conclusão sólida sobre NGC 6664-54, mas podemos afirmar que esse objeto têm as

caracteŕısticas necessárias para ser considerada, pelo menos, como uma forte candidata a

estrela de bário, com baixo ńıvel de enriquecimento.
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Figura 4.15: Razões de abundância [s/Fe] vs. [Fe/H] para estrelas de bário rejeitadas do trabalho

de de Castro et al. (2016) (quadrados verdes) em comparação com as estrelas binárias

de NGC 6664 (quadrados vermelhos). O quadrado azul representa a estrela NGC

6664-54, que é uma candidata a estrela de bário. As cruzes pretas representam as

gigantes do campo de Luck e Heiter (2007) e Mishenina et al. (2007).
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Conclusões

O objetivo dessa tese com relação ao aglomerado aberto NGC 2447 foi a determinação

dos parâmetros atmosféricos e abundâncias qúımicas de 16 estrelas gigantes vermelhas

utilizando espectroscopia em alta resolução. As conclusões do estudo podem ser resumidas

em:

1. De maneira inédita, 13 das 16 estrelas gigantes vermelhas confirmadas do aglom-

erado NGC 2447 foram analisadas espectroscopicamente e tiveram seus parâmetros

astrof́ısicos determinados. As outras 3 não foram analisadas por serem yellow strag-

glers. Previamente, apenas 3 das estrelas desse aglomerado haviam sido analisadas

de maneira semelhante.

2. Duas das gigantes analisadas estão num estágio evolutivo mais avançado (NGC 2447-

3 e 7) com seus respectivos log g refletindo essa fase. Esses objetos apresentaram as

menores abundâncias de ĺıtio, o que indica que uma mistura profunda aconteceu

nos seus interiores. Ao contrário das outras gigantes desse aglomerado, para essas

estrelas foi posśıvel realizar a determinação da razão isotópica 12C/13C.

3. A sobreabundância de nitrogênio e sub-abundância de carbono e oxigênio confirmam

o estágio evolutivo desses objetos que é pós primeira dragagem. Esse resultado está de

acordo com as gigantes do campo e de outros aglomerados. Também foi encontrada

uma baixa abundância média de [O/Fe] para NGC 2447, com valor −0.10±0.08.

Baixas abundâncias de oxigênio já foram obtidas em gigantes em outros aglomerados

jovens. A abundância dos outros elementos, como sódio, alumı́nio, os elementos
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α e os do pico do ferro (Ni e Cr) são similares às gigantes do campo e de outros

aglomerados.

4. Pela primeira vez as velocidades rotacionais foram determinadas para as gigantes de

NGC 2447. Há poucas determinações desse tipo na literatura para gigantes vermelhas

isoladas e binárias em aglomerados. Os nossos resultados não detectaram diferenças

entre as velocidades de rotação entre as estrelas isoladas e as binárias.

5. As abundâncias dos elementos produzidos pelo processo-s em NGC 2447 seguem a

mesma tendência observada em Maiorca et al. (2011), ou seja, aglomerados jovens

têm alta abundância de elementos pesados em comparação com aglomerados mais

velhos, que não mostram nenhum tipo de enriquecimento.

6. As razões de [Eu/Fe] determinadas para NGC 2447 são similares aos valores das

gigantes do campo e de outros aglomerados, o que é esperado de um elemento que

não é produzido por nucleosśıntese em estrelas de baixa massa.

7. As três estrelas que fazem parte do estudo de Frinchaboy e Majewski (2008) apre-

sentaram abundâncias similares a do resto do aglomerado, o que é um indicativo que

pertencem a NGC 2447.

8. Essa tese identificou e confirmou três estrelas que são consideradas como yellow

stragglers, que são NGC 2447-26, 38 e 42. Essas estrelas mostram caracteŕısticas

de contaminação proveniente de uma outra estrela, provavelmente do tipo espectral

A. Esses objetos mostram as mesmas caracteŕısticas espectroscópicas que as estrelas

identificadas nos aglomerados abertos NGC 2360, NGC 3680 e NGC 5822 por Sales

Silva et al. (2014).

9. Uma das estrelas considerada como yellow straggler possúı seu caráter de binária não

confirmado após vários estudos de velocidade radial feitos por Mermilliod e Mayor

(1989) não detectarem variações em sua velocidade radial. O valor obtido nessa tese

(10.76±0.30 km/s) é bem discrepante desse valor da literatura (22.91±0.31 km/s) e,

se correto, comprova que NGC 2447-38 é parte de um sistema binário.

O objetivo dessa tese com relação ao aglomerado aberto NGC 6664 foi a determinação

dos parâmetros atmosféricos e abundâncias qúımicas dos elementos do processo-s de 4
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estrelas gigantes vermelhas utilizando espectroscopia em alta resolução com o objetivo de

investigar a presença de estrelas de bário. As conclusões do estudo podem ser resumidas

em:

1. Foi realizada a determinação dos parâmetros atmosféricos de quatro gigantes ver-

melhas do aglomerado NGC 6664 e a metalicidade média obtida foi de [Fe/H] =

−0.20±0.09.

2. Devido a incertezas existentes na literatura no que diz respeito a determinações

da distância, o diagrama cor-magnitude feito aqui não pôde ser utilizado para a

estimativa da idade do aglomerado ou para obtenção de sua massa do turn-off.

3. A investigação de sobreabundâncias nos elementos do processo-s nesse aglomerado

mostrou valores esperados para aglomerados jovens (< 1 Gyr), assumindo que NGC

6664 tenha idade inferior a 1 Gyr.

4. A busca por peculiaridades qúımicas apontou que um objeto pode ser considerado

como candidato a estrela de bário, considerando um dos critérios adotados e seu ńıvel

de enriquecimento dos elementos do processo-s.

5.1 Perspectivas

• Com relação ao aglomerado NGC 2447 ainda há muito que pode ser estudado, como

uma confirmação independente da binaridade da estrela NGC 2447-38. Outra car-

acteŕıstica interessante é observar se outros aglomerados abertos jovens possuem a

mesma sobreabundância dos elementos do processo-s que foi aqui encontrada;

• Para o aglomerado NGC 6664 pode-se confirmar também se NGC 6664-54 é uma

estrela de bário ou não. E se não for, qual seria a razão para seu enriquecimento nos

elementos do processo-s, quando as outras estrelas não mostram tal enriquecimento.

Também pode ser realizada a determinação das abundâncias dos outros elementos,

que aqui não foi feita por não ser necessária ao tipo de estudo realizado com esse

aglomerado;

• Realizar um estudo de abundâncias do elemento ĺıtio em aglomerados abertos jovens

para relacionar essa abundância com a gravidade superficial dos objetos. Dessa forma
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podemos determinar se a abundância desse elemento varia com o estágio evolutivo

dos objetos que quais seriam os fatores que contribuiriam para essa mudança. Além

disso, pode ser realizada uma análise da velocidade de rotação nesses objetos para

procurar uma correlação da abundância de ĺıtio com essa grandeza;

• Buscas estrelas de bário em outros aglomerados abertos utilizando uma amostra de

20 estrelas binárias. O procedimento seria similar ao aqui feito para o aglomerado

NGC 6664, onde seriam determinadas as abundâncias dos elementos do processo-s

que seriam comparadas com estrelas de bário confirmadas da literatura. Além disso,

seria posśıvel procurar por outros fatores que caracterizem estrelas de bário que ainda

não são conhecidos na literatura.
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Apêndice A

Tabela das linhas de absorção observadas de Fe i e

Fe ii em NGC 6664

Tabela A - Linhas observadas de Fe i e Fe ii nas estrelas de NGC 6664

Larguras equivalentes (mÅ)

NGC 6664-#

Elemento λ (Å) χ(eV) log gf 51 52 53 54

Fe i 5253.03 2.28 -3.790 87 — — —

5315.05 4.37 -1.400 — 106 — 93

5321.11 4.43 -1.190 89 — 109 —

5373.71 4.47 -0.710 105 126 120 —

5417.03 4.42 -1.530 79 95 80 83

5441.34 4.31 -1.580 — 89 90 92

5522.45 4.21 -1.400 91 127 95 88

5560.21 4.43 -1.040 90 103 101 93

5584.77 3.57 -2.170 98 — 104 —

5624.02 4.39 -1.330 89 — 111 —

5633.95 4.99 -0.120 105 — — 118

5635.82 4.26 -1.740 66 — — —

5638.26 4.22 -0.720 130 — — 134

5691.50 4.30 -1.370 104 — — —

5705.47 4.30 -1.360 83 — — 89

5717.83 4.28 -0.979 121 — — —

5731.76 4.26 -1.150 104 — 116 118
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Tabela A - Continuação

Larguras equivalentes (mÅ)

NGC 6664-#

Elemento λ (Å) χ(eV) log gf 51 52 53 54

Fe i 5806.73 4.61 -0.900 94 113 — 97

5814.81 4.28 -1.820 59 64 73 —

5852.22 4.55 -1.180 — 118 — —

5883.82 3.96 -1.210 119 — — —

6027.05 4.08 -1.090 118 — — 123

6056.01 4.73 -0.400 108 122 119 103

6079.01 4.65 -0.970 91 — 111 99

6093.64 4.61 -1.350 71 88 81 —

6096.66 3.98 -1.780 85 — 95 83

6120.25 0.91 -5.950 98 104 — 120

6165.36 4.14 -1.470 97 121 122 102

6187.99 3.94 -1.570 111 118 120 —

6200.31 2.60 -2.440 — 110 — —

6392.54 2.28 -4.030 95 — — —

6419.95 4.73 -0.090 126 — — —

6436.41 4.19 -2.460 — 59 62 —

6597.56 4.79 -0.920 73 86 85 80

6608.03 2.28 -4.030 109 117 118 —

6646.93 2.61 -3.990 — 102 105 —

6653.85 4.14 -2.520 30 52 54 38

6699.14 4.59 -2.190 33 39 44 45

6704.48 4.22 -2.660 24 28 32 35

6713.74 4.79 -1.600 48 58 62 62

6739.52 1.56 -4.950 88 — — 122

6745.96 4.07 -2.770 22 44 36 —

6783.70 2.59 -3.980 90 119 110 —

6793.26 4.07 -2.470 45 55 — —

6810.26 4.61 -0.990 84 115 112 105

6820.37 4.64 -1.170 89 109 109 94

6851.64 1.61 -5.320 — 122 113 —

6858.15 4.61 -0.930 91 101 — 90
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Tabela A - Continuação

Larguras equivalentes (mÅ)

NGC 6664-#

Elemento λ (Å) χ(eV) log gf 51 52 53 54

Fe ii 4993.35 2.81 -3.670 54 94 67 —

5234.62 3.22 -2.240 — — 118 110

5325.56 3.22 -3.170 60 89 67 —

5414.05 3.22 -3.620 34 78 43 57

5425.25 3.20 -3.210 69 98 66 —

5991.37 3.15 -3.560 — 94 — 62

6084.10 3.20 -3.800 — 77 — 48

6149.25 3.89 -2.720 46 82 56 61

6247.55 3.89 -2.340 66 113 64 61

6416.92 3.89 -2.680 — 76 — —

6432.68 2.89 -3.580 — 101 62 —



Apêndice B

Tabela das linhas de absorção observadas para os

elementos do processo-s em NGC 6664

Tabela B - Linhas observadas dos elementos do processo-s nas estrelas de NGC 6664

Larguras equivalentes (mÅ)

NGC 6664-#

Elemento λ (Å) χ(eV) log gf Ref 51 52 53 54

Y ii 5087.43 1.080 -0.170 SN96 — 150 — —

Y ii 5200.41 0.990 -0.570 SN96 122 152 142 145

Y ii 5289.81 1.030 -1.850 VWR 50 70 52 50

Y ii 5402.78 1.840 -0.440 R03 81 96 — —

Zr i 4772.30 0.620 -0.060 A04 81 75 102 117

Zr i 4805.87 0.690 -0.580 A04 43 29 64 70

Zr i 4828.05 0.620 -0.750 A04 34 — 62 75

Zr i 5046.55 1.530 -0.180 A04 — — — 38

Zr i 5385.13 0.520 -0.640 A04 53 46 79 —

Zr i 5620.13 0.520 -1.090 A04 — — 76 79

Zr i 5680.91 0.540 -0.860 A04 — — — 78

Zr i 5955.34 0.000 -1.700 A04 — — — 78

Zr i 6032.60 1.480 -0.350 A04 — — 28 —

Zr i 6127.46 0.150 -1.060 SN96 80 68 113 125
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Tabela B - Continuação

Larguras equivalentes (mÅ)

NGC 6664-#

Elemento λ (Å) χ(eV) log gf Ref 51 52 53 54

Zr i 6134.57 0.000 -1.280 SN96 76 58 108 123

Zr i 6140.46 0.520 -1.410 SN96 18 — 43 43

Zr i 6143.18 0.070 -1.100 SN96 89 76 118 137

La ii 4934.83 1.250 -0.920 VWR — 55 — —

La ii 5303.53 0.320 -1.350 VWR 67 88 68 77

La ii 5880.63 0.235 -1.830 L01 — — 51 —

La ii 6320.43 0.170 -1.520 SN96 70 80 84 94

La ii 6390.48 0.320 -1.410 VWR 86 103 89 107

La ii 6774.33 0.120 -1.709 VWR 77 87 89 —

Ce ii 4486.91 0.295 -0.180 L09 103 134 — —

Ce ii 4562.37 0.480 0.210 L09 — 135 113 —

Ce ii 4628.16 0.520 0.140 L09 103 130 111 100

Ce ii 5187.46 1.211 0.170 L09 61 79 67 81

Ce ii 5274.24 1.044 0.130 L09 68 — 75 75

Ce ii 5330.58 0.869 -0.400 L09 — 59 — —

Ce ii 5975.82 1.326 -0.450 L09 24 — 25 —

Ce ii 6043.37 1.205 -0.480 L09 33 48 41 43

Nd ii 4706.54 0.000 -0.710 DH — 140 118 128

Nd ii 4914.38 0.380 -0.700 DH — 37 96 106

Nd ii 4987.16 0.742 -0.790 DH 43 — 58 —

Nd ii 5234.19 0.550 -0.510 DH — 116 — —

Nd ii 5249.58 0.980 0.200 DH — — — 112

Nd ii 5306.46 0.859 -0.970 DH 28 50 — —

Nd ii 5356.97 1.260 -0.280 DH — — 42 —

Nd ii 5485.70 1.263 -0.120 DH 53 77 71 77

Nd ii 5740.88 1.160 -0.530 DH 39 60 41 —

Nd ii 5811.57 0.859 -0.860 DH 37 — 47 —
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ABSTRACT
In this work we analysed, using high-resolution spectroscopy, a sample of 12 single and
4 spectroscopic binary stars of the open cluster NGC 2447. For the single stars, we obtained
atmospheric parameters and chemical abundances of Li, C, N, O, Na, Mg, Al, Ca, Si, Ti, Ni,
Cr, Y, Zr, La, Ce, Nd, Eu. Rotational velocities were obtained for all the stars. The abundances
of the light elements and Eu and the rotational velocities were derived using spectral synthesis
technique. We obtained a mean metallicity of [Fe/H] = −0.17 ± 0.05. We found that the
abundances of all elements are similar to field giants and/or giants of open clusters, even for
the s-process elements, which are enhanced as in other young open clusters. We show that
the spectroscopic binaries NGC 2447-26, 38, and 42 are yellow-straggler stars, of which the
primary is a giant star and the secondary a main-sequence A-type star.

Key words: stars: abundances – stars: evolution – stars: fundamental parameters – open clus-
ters and associations: individual: NGC 2447.

1 IN T RO D U C T I O N

1.1 Open clusters

Open clusters offer a possibility to study several aspects of stel-
lar evolution, correlations between Galactocentric distances with
abundances and also to study the importance of binary stars in their
population. The luminosities of the stars are known because the
distances of the open clusters are well determined. Therefore, any
chemical peculiarity can be related to the evolutionary status of the
stars. In addition, since their ages are also known, possible relations
between age and abundances can be explored. This is particularly
true for the giants in open clusters because for field giants distances
and ages are less constrained. The knowledge of the open clusters
will be greatly improved by the Gaia mission (Gaia Collaboration
et al. 2016; Jordi et al. 2016), with distances and proper motions
being accurately determined the membership probability can be
better constrained. In addition, probing distant stars with old and
intermediate ages can help identify new open clusters through their
evolved giants.

In this work, we continue our analysis of giants of open clusters
in the Southern hemisphere through high-resolution spectroscopy.
We dedicate our study to the red giants in the open cluster NGC
2447, also referred to as M 93. As in our previous papers, Santrich,
Pereira & Drake (2013) and Sales Silva et al. (2014), the stars for
our study were selected from the radial velocity and proper motion
surveys of Mermilliod, Mayor & Udry (2008) and Frinchaboy &
Majewski (2008), respectively. These studies identified red giant

� E-mail: marlon@on.br (MDdS); claudio@on.br (CBP)

stars in many open clusters. Following the same strategy of our
previous papers, we observed all giant stars that were recognized
as cluster members. Observing all known stars of same cluster,
both singles and binaries, increases the possibility for new find-
ings of chemically peculiar stars, such as barium stars (Katime
Santrich, Pereira & de Castro 2013). This is specially true for red
giant stars in binary systems in open clusters because there are
few high-resolution spectroscopic observations of this kind of stars.
Therefore, we observed all the 16 giants known in NGC 2447 in-
cluding the three known spectroscopic binaries and one star (NGC
2447-38) that has been previously suspected to be a binary star by
Mermilliod & Mayor (1989). Our spectroscopic observation indeed
confirms its binary nature.

1.2 NGC 2447

Fig. 1 shows the colour–magnitude diagram and Table 1 shows the
observational parameters of the cluster. In Fig. 2, we plot a depen-
dence of the turn-off mass on the age for some clusters including
NGC 2447. From the isochorone fit, we derived a turn-off mass
of 2.76 ± 0.01 M�, which is in good agreement with the value
of 2.74 M� adopted by Hamdani et al. (2000). The error in the
turn-off mass is determined by the discretization of the points of the
isochrone.

Also based on isochorone fit, we obtained an age of
0.40 ± 0.03 Gyr. Our result, log t = 8.6 ± 0.1, is also in good
agreement with other values from the literature, such as log t =
8.65 (Hamdani et al. 2000), 8.59 (Reddy, Giridhar & Lambert 2015),
8.61 (Netopil et al. 2016). Our error cannot be better than 0.1 (in

C© 2018 The Author(s)
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Figure 1. Reddening corrected colour–magnitude diagram of NGC 2447
with isochrones fitting the cluster. Black-filled circles are stars with photo-
metric data taken from Becker, Svolopoulos & Fang (1976). Our program
stars are identified by red-filled squares (single red giants), yellow-filled
squares (yellow stragglers), and the green-filled square is the binary star. We
also show the isochrones of Bertelli et al. (1994) for log t = 8.5, 8.6, and
8.7 (0.32, 0.40, and 0.50 Gyr), Z = 0.02 and Y = 0.28.

Table 1. Observational parameters of the
open cluster NGC 2447 taken from Ham-
dani et al. (2000), except for the Galactocen-
tric distance (Rgc) taken from Reddy et al.
(2015) and the radial velocity (RV) taken from
Mermilliod et al. (2008).

Parameters Values

l(◦) 240.04
b(◦) +00.13
Age (Gyr) 0.45
[Fe/H] 0.03
Rgc (kpc) 8.6a

Distance (pc) 1057
AV (mag) 0.13
(m − M)V (mag) 10.25
RV (km s−1) 22.08 ± 0.18
Mturn-off 2.75 M�
Note. aFor a distance of 8.0 ± 0.6 kpc from the
Sun to the Galactic Centre taken from Ghez
et al. (2008).

log t) since this is the interval of isochrones given by Bertelli et al.
(1994) for ages down to 10.0 Gyr.

A few giant stars of the open cluster NGC 2447 have already been
spectroscopically observed using high resolution but all the studies
focused on the analysis of the same three giants (stars #28, #34 and
#41; Hamdani et al. 2000; Santos et al. 2009, 2012; Smiljanic et al.
2009; Reddy et al. 2015). In this work, thanks to high-resolution
spectroscopy, we could do a broad abundance analysis of the giants
in NGC 2447. Using the spectral synthesis technique, we deter-
mined the abundances of the light elements, CNO and lithium, one
element created by the r-process, europium, and we also determined
the rotation velocity for these stars. The abundances of Na, Al,
α-elements (Mg, Si, Ca and Ti), iron-peak elements (Cr and Ni),

Figure 2. Turn-off mass versus age for open clusters and NGC 2447. Young
clusters with ages less than 1.0 Gyr are represented by blue-filled squares.
Old clusters with ages more than 1.0 Gyr are represented by black-filled
squares and the red square, NGC 2447.

and the elements created by the s-process (Y, Zr, La, Ce, and Nd)
were obtained by measuring equivalent widths of the corresponding
lines.

As was earlier mentioned, we also observed the all known (four)
red giants in binary systems of NGC 2447. As it will be seen, three
of the four binaries are indeed ‘yellow straggler’ stars (stars #26,
#38 and #42) considering their position in the colour–magnitude
diagram. These stars of NGC 2447 have the same spectral charac-
teristic of the other yellow straggler stars analysed in NGC 2360,
NGC 3680, and NGC 5822 by Sales Silva et al. (2014): strong
veiling due to the presence of a main-sequence A-type secondary
star. Finally, the other binary star, NGC 2447-25, has (B − V) colour
similar to other single red giants, which indicates that the secondary
is probably a faint main-sequence star (Mermilliod & Mayor 1989).

2 O BSERVATI ONS

The high-resolution spectra of the 16 red giants were obtained
with the Fibre fed Extended Range Optical Spectrograph (FEROS)
(Kaufer et al. 1999) echelle spectrograph at the 2.2 m ESO tele-
scope at La Silla (Chile). The FEROS spectral resolving power is
R = 48 000, corresponding to 2.2 pixels of 15 µm, and the wave-
length coverage goes from 3800 to 9200 Å. The S/N ratio was
evaluated by measuring the rms flux fluctuation in selected con-
tinuum windows, and the values range from 100 to 150 around
6000 Å. The observational parameters of the sample stars are given
in Table 2.

The (B − V) colours of the objects from Frinchaboy & Majewski
(2008), namely CD-23◦2813, CD-23◦6042, and TYC 6540-4084-1,
are redder because the authors’ B and V magnitudes were based on
the Tycho system. These values were corrected using the calibration
given in Bessell (2000). Table 2 provided the V magnitude and
(B − V) for these three stars after correction.
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Table 2. Log of the observations and relevant information for the targets stars of the open cluster NGC 2447. Star cluster number, CD or CPD numbers (when
available), V, (B − V), and radial velocities taken from Mermilliod et al. (2008) are given in Columns 1–5. Our values of the radial velocities are given in
Column 6. Columns 7–8 provide the dates of observation and exposure times. The ninth column shows the reference from where the star was selected (1):
Mermilliod et al. (2008) or (2): Frinchaboy & Majewski (2008). Only these three stars were selected from Frinchaboy & Majewski (2008). The last column
provides remarks about whether the star is single, spectroscopic binary and/or yellow-straggler according to Mermilliod et al. (2008) or Frinchaboy & Majewski
(2008) and to our spectroscopic observations.

ID CD/CPD V B − V RV RV Observation date Exp Source Remark
(km s−1) (km s−1) (s)

3 CD-23◦ 6064 8.3 1.43 21.26 ± 0.12 21.48 ± 0.53 Dec 23 2008 300 1 S
4 — 10.2 0.93 23.36 ± 0.16 23.92 ± 0.33 Dec 23 2008 900 1 S
7 CD-23◦ 6076 8.5 1.44 22.68 ± 0.17 21.73 ± 0.46 Dec 23 2008 300 1 S
25 CD-23◦ 6108 10.0 0.90 22.15 ± 0.08 −3.69 ± 0.38 Dec 23 2008 900 1 SB1O
26 CD-23◦ 6103 9.8 0.50 23.24 ± 0.43 20.17 ± 0.42 Dec 23 2008 900 1 SB,YS
28 CD-23◦ 6102 10.0 0.82 21.45 ± 0.15 21.82 ± 0.35 Dec 23 2008 900 1 S
34 CPD-23◦ 2764 10.2 0.90 22.52 ± 0.17 23.20 ± 0.31 Dec 06 2015 1200 1 S
38 CPD-23◦ 2747 9.9 0.43 22.91 ± 0.31 10.76 ± 0.30 Dec 05 2015 1200 1 SB?,YS
41 CPD-23◦ 2745 10.1 0.93 21.73 ± 0.16 22.29 ± 0.56 Dec 24 2008 900 1 S
42 CPD-23◦ 6074 9.8 0.39 18.20 ± 1.10 10.83 ± 0.39 Dec 05 2015 1200 1 SB1O,YS
71 CPD-23◦ 2778 10.2 1.08 22.25 ± 0.17 22.67 ± 0.28 Dec 24 2008 900 1 S
85 CD-23◦ 6099 10.2 1.10 21.25 ± 0.17 25.13 ± 0.38 Dec 24 2008 900 1 S
93 CD-23◦ 6086 10.5 0.92 22.77 ± 0.18 22.99 ± 0.35 Dec 23 2008 1200 1 S
– CD-23◦ 6042 9.9 0.92 21.64 ± 0.55 22.04 ± 0.38 Dec 04 2015 1200 2 S
– CPD-23◦ 2813 10.1 1.09 22.09 ± 0.06 22.50 ± 0.51 Mar 17 2016 1200 2 S
– TYC 6540-4084-1 10.2 0.85 22.18 ± 0.64 21.97 ± 0.40 Dec 07 2015 1500 2 S

Notes. S: single star; SB1O : spectroscopic binary; SB : spectroscopic binary; YS : yellow straggler
SB: spectroscopic binaries which was not possible to derive orbital parameters;
SB1O: well-known single-lined spectroscopic binary with known orbital parameters.

3 A NA LY SIS AND RESULTS

3.1 Line selection, measurement, and oscillator strengths

The atomic absorption lines selected in this study are basically the
same as those used in the previous studies devoted to the analysis
of photospheric abundances of the single stars of the open clus-
ter NGC 3114 (Katime Santrich et al. 2013) and in the study of
the binary stars in the open clusters NGC 2360, NGC 3680, and
NGC 5822 (Sales Silva et al. 2014). In Table 3, we show the Fe I,II
lines employed in the analysis, the lower excitation potential (χ )
of the transitions, the log gf values and the measured equivalent
widths. The log gf values for the Fe I,II lines were taken from Lam-
bert et al. (1996). The equivalent widths were obtained by fitting
Gaussian profiles to the observed ones using the task splot in IRAF.
In Table 4, we show the same for the other species.

3.2 Atmospheric parameters

In order to determine the chemical abundance of the stars, it is
necessary to know the effective temperature (Teff), surface gravity
(log g), the microturbulence (ξ ) and metallicity [Fe/H] (in the nota-
tion [X/H] = log (NX/NH)�−log(NX/NH)�). Following our previous
analysis, the temperature was derived by forcing null correlation be-
tween the iron abundance and the excitation potential and also null
correlation between the iron abundance and the equivalent widths of
the lines to obtain the microturbulent velocity. The surface gravity
was obtained by imposing that the Fe I abundance be equal to that of
Fe II. The atmospheric parameters were determined using the local
thermodynamic equilibrium (LTE) atmosphere models of Kurucz
(1993) and the spectral analysis code MOOG (version 2013, Sneden
1973). The adopted atmospheric parameters are given in Table 5.
Table 6 provides atmospheric parameters determination from the
literature.

The errors in the effective temperatures and microturbulent veloc-
ity were estimated considering the uncertainties in the correlations
between the Fe I abundances and excitation potentials and between
the Fe I abundances and the equivalent widths. For gravity, the un-
certainty was estimated considering that the difference between the
Fe I and Fe II abundances differed by 1σ of the standard deviation
of the mean value of Fe I abundances.

The cooler stars of our sample (NGC 2447-3 and 7) have larger
errors in the temperature when compared with NGC 2447-93 which
has a higher temperature. For NGC 2447-3 and 7, we have an
error of ∼110 K while for NGC 2447-93 we have 40 K. Like the
temperature, the error in the surface gravity is higher for these two
cooler stars when compared with the hotter ones. For NGC 2447-3
and 7, we found a typical error of 0.4 dex while for NGC 2447-93 we
found a typical error of 0.2 dex. The reason for these differences is
related to the uncertainty in the continuum placement which affects
the measurement of the equivalent widths, which is higher for cooler
stars than for hotter ones.

To test the spectroscopically determined gravities, we also de-
termined the evolutionary gravities log g� using the turn-off mass
obtained from the isochrone fittings. The evolutionary gravities were
calculated using the equation

log g� = log(M�/M�) + 0.4 (V − AV + BC)

+ 4 log Teff − 2 log r (kpc) − 16.5

In the equation above, V, AV, and BC are, respectively, the visual
magnitude, interstellar absorption, and bolometric correction. The
star’s surface gravity, mass and temperature are, respectively, log g�,
M�, and Teff and r is the heliocentric distance of open cluster given in
kpc. In this equation, we considered Teff� = 5 777 K, log g� = 4.44
and Mbol� = +4.74 (Bessell, Castelli & Plez 1998).

For the distance, we adopted r = 1.057 kpc and AV = 0.13. The
bolometric corrections were calculated using the relation given
in Alonso, Arribas & Martı́nez-Roger (1999). We found a mean
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Table 3. Observed Fe I and Fe II lines.

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-#
Element λ (Å) χ (eV) log gf 3 4 7 25 26 28 34 38

Fe I 5125.12 4.22 −0.080 – – – – 86 – – 91
5133.69 4.18 0.201 – – – – – – – 91
5150.84 0.99 −3.000 – – – – – – – 88
5162.27 4.18 0.079 – 143 – 123 – 136 148 –
5198.71 2.22 −2.140 – 143 – 123 69 141 142 72
5202.34 2.18 −1.840 – – – – 101 – – 105
5242.49 3.63 −0.970 – 112 136 101 – 114 113 –
5250.51 0.12 −4.920 – 123 – 104 – 132 120 60
5253.03 2.28 −3.790 – 49 90 37 21 49 46 23
5281.79 3.04 −0.830 – – – – – – – 95
5288.52 3.69 −1.510 – 91 – 79 43 91 87 41
5307.36 1.61 −2.970 – 139 – 121 66 141 137 74
5315.05 4.37 −1.400 – 63 86 56 33 62 63 30
5321.11 4.43 −1.190 100 57 76 – 31 – 60 30
5322.04 2.28 −2.840 – – – 89 49 103 100 51
5339.93 3.27 −0.680 – – – 143 – – – 85
5341.02 1.61 −1.950 – – – – 117 – – 127
5364.87 4.45 0.230 – 134 150 119 – 136 135 75
5367.47 4.42 0.439 – – 150 – – 143 – –
5373.71 4.47 −0.710 113 84 105 69 42 80 81 44
5389.48 4.42 −0.250 132 – – – – – – –
5393.17 3.24 −0.720 – – – – – – – 94
5400.50 4.37 −0.100 – – – – 91 – – 95
5417.03 4.42 −1.530 72 52 72 45 26 54 54 28
5441.34 4.31 −1.580 85 52 79 41 27 50 56 28
5445.04 4.39 0.041 – 127 149 110 −- 130 126 71
5497.52 1.01 −2.840 – – – – 102 – – 106
5522.45 4.21 −1.400 78 66 76 59 30 65 60 36
5531.98 4.91 −1.460 – 32 – – 17 29 33 15
5554.90 4.55 −0.380 – – – – 61 – – 69
5560.21 4.43 −1.040 85 69 80 55 32 71 68 39
5567.39 2.61 −2.560 – – – – 58 – – 63
5569.62 3.42 −0.490 – – – 147 – – – –
5576.09 3.43 −0.850 – 137 – 123 – 138 136 77
5584.77 3.57 −2.170 94 59 – 55 30 57 60 35
5624.02 4.39 −1.330 – 62 82 56 – 66 – 38
5633.95 4.99 −0.120 105 82 96 71 – 84 83 44
5635.82 4.26 −1.740 85 50 72 39 26 47 49 26
5638.26 4.22 −0.720 – 99 130 87 51 – 100 54
5691.50 4.30 −1.370 – 71 92 57 35 66 72 36
5705.47 4.30 −1.360 82 61 78 49 32 60 – 33
5717.83 4.28 −0.979 – – – 78 44 – – –
5731.76 4.26 −1.150 – 83 97 69 43 82 81 45
5762.99 4.21 −0.410 – – – – 78 – – 80
5806.73 4.61 −0.900 91 76 92 66 39 73 77 42
5814.81 4.28 −1.820 75 39 61 34 21 39 42 24
5852.22 4.55 −1.180 – 66 – 53 34 65 66 33
5883.82 3.96 −1.210 121 95 121 77 56 94 96 –
5916.25 2.45 −2.990 – 98 – 83 47 – 98 54
5934.65 3.93 −1.020 – 103 – 87 54 102 100 59
6024.06 4.55 −0.060 – 124 – 111 71 124 120 72
6027.05 4.08 −1.090 114 87 108 79 46 89 87 51
6056.01 4.73 −0.400 105 86 99 81 50 85 86 52
6065.48 2.61 −1.530 – – – 147 88 – – 95
6079.01 4.65 −0.970 79 64 82 57 39 66 62 39
6082.71 2.22 −3.580 – – – 73 – – – 42
6093.64 4.61 −1.350 66 49 67 41 27 51 47 29

Fe I 6096.66 3.98 −1.780 81 60 85 48 32 61 60 35
6120.25 0.91 −5.950 106 22 96 23 13 23 25 13
6136.61 2.45 −1.400 – – – – – – – 105
6137.69 2.59 −1.400 – – – – 101 – – 111
6151.62 2.18 −3.290 – 86 145 77 48 92 91 50
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Table 3 – continued

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-#
Element λ (Å) χ (eV) log gf 3 4 7 25 26 28 34 38

6157.73 4.08 −1.110 – 97 – 85 55 100 97 55
6165.36 4.14 −1.470 93 66 87 63 40 70 67 40
6170.51 4.80 −0.380 – – – – 59 – – –
6173.34 2.22 −2.880 – 109 – 96 57 113 110 68
6187.99 3.94 −1.570 104 78 102 65 40 78 75 44
6200.31 2.60 −2.440 – 110 – 95 62 117 111 67
6213.43 2.22 −2.480 – – – 108 72 129 123 74
6230.72 2.56 −1.280 – – – – 120 – – 129
6252.56 2.40 −1.720 – – – 146 91 – – 100
6254.26 2.28 −2.440 – – – – 82 – – –
6265.13 2.18 −2.550 – 134 – 120 77 139 134 81
6311.50 2.83 −3.230 – – – 58 – – – –
6322.69 2.59 −2.430 – 110 – 98 62 – 113 68
6380.74 4.19 −1.320 – 79 – – 49 82 79 53
6392.54 2.28 −4.030 107 45 93 37 24 44 43 27
6393.60 2.43 −1.430 – – – – 99 – – 101
6411.65 3.65 −0.660 – 144 – 130 86 145 145 90
6419.95 4.73 −0.090 – – – 109 – – – 65
6421.35 2.28 −2.010 – – – – 98 – – 105
6430.85 2.18 −2.010 – – – 150 92 – – 103
6436.41 4.19 −2.460 51 22 49 19 13 27 26 14
6469.19 4.83 −0.620 – – – 70 52 – 80 50
6518.37 2.83 −2.300 – – 133 – – – – 63
6551.68 0.99 −5.790 – 29 – 30 – 37 – 22
6574.23 0.99 −5.020 – 77 – 73 – 80 76 49
6591.31 4.59 −2.070 – 20 – – – – 19 –
6592.91 2.72 −1.470 – – – – – – – 100
6593.87 2.44 −2.420 – 127 – 122 – 134 129 78
6597.56 4.79 −0.920 76 67 72 53 37 59 58 38
6608.03 2.28 −4.030 – 51 – 42 – 49 49 31
6609.11 2.56 −2.690 – 107 – – – – 108 69
6646.93 2.61 −3.990 – – – 31 – 41 34 19
6653.85 4.14 −2.520 37 18 34 14 10 19 18 12
6699.14 4.59 −2.190 37 10 34 – – 17 17 10
6703.57 2.76 −3.160 122 72 – 65 39 74 75 47
6704.48 4.22 −2.660 32 12 29 10 – 11 16 –
6713.74 4.79 −1.600 47 – 44 25 – 33 35 –
6739.52 1.56 −4.950 104 38 93 32 19 40 37 24
6745.96 4.07 −2.770 33 11 24 – – 11 – –
6750.15 2.42 −2.620 – 117 – 105 70 121 119 72
6752.71 4.64 −1.200 – 60 – 55 31 60 57 32
6783.70 2.59 −3.980 – 38 – – – 38 37 –
6793.26 4.07 −2.470 51 – – – – – – –
6806.85 2.73 −3.210 – 72 122 64 – 74 67 45
6810.26 4.61 −0.990 97 65 86 59 42 69 68 43
6820.37 4.64 −1.170 89 64 88 55 35 66 61 40
6851.64 1.61 −5.320 – 25 – 22 – 30 25 13
6858.15 4.61 −0.930 84 – 83 63 44 72 73 45
7130.92 4.22 −0.700 – 114 – 99 69 118 105 77
7132.99 4.08 −1.610 – 61 80 52 35 – – 44

Fe II 4993.35 2.81 −3.670 67 61 59 – 26 – 59 –
5132.66 2.81 −4.000 – 44 – – 20 – 41 22
5197.56 3.23 −2.250 – – 80 99 53 111 112 61
5234.62 3.22 −2.240 102 111 96 99 57 – 109 63
5284.10 2.89 −3.010 – – – – – – 81 50
5325.56 3.22 −3.170 58 61 47 60 31 71 61 36
5414.05 3.22 −3.620 – 49 28 43 25 50 46 27
5425.25 3.20 −3.210 59 64 52 60 34 68 68 37
5534.83 3.24 −2.770 – – – – 49 – – –
5991.37 3.15 −3.560 48 59 – – 34 54 58 33
6084.10 3.20 −3.800 40 – 36 38 21 43 44 26
6149.25 3.89 −2.720 49 53 39 49 28 54 52 34
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Table 3 – continued

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-#
Element λ (Å) χ (eV) log gf 3 4 7 25 26 28 34 38

6247.55 3.89 −2.340 – 77 46 – 45 75 77 49
6416.92 3.89 −2.680 52 60 – 52 33 59 60 36
6432.68 2.89 −3.580 59 70 58 60 43 69 69 44

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-# CD CPD TYC
Element λ (Å) χ (eV) log gf 41 42 71 85 93 −23◦ 6042 −23◦ 2813 6540-4084-1
Fe I 5125.12 4.22 −0.080 – 90 – – – – – –

5133.69 4.18 0.201 – 90 – – – – – –
5150.84 0.99 −3.000 – 88 – – – – – –
5151.91 1.01 −3.320 – 73 – – – – – 138
5162.27 4.18 0.079 145 – 134 138 136 – – 131
5198.71 2.22 −2.140 138 75 138 141 130 – – 129
5202.34 2.18 −1.840 – 111 – – – – – –
5242.49 3.63 −0.970 113 61 109 112 106 118 116 107
5250.51 0.12 −4.920 121 59 116 117 104 – – 107
5253.03 2.28 −3.790 – 22 42 39 37 – – 41
5281.79 3.04 −0.830 – 95 – – – – – –
5288.52 3.69 −1.510 89 44 84 84 79 87 87 77
5302.31 3.28 −0.740 – – – – 137 – – –
5307.36 1.61 −2.970 – 74 – 138 125 – – –
5315.05 4.37 −1.400 60 34 60 59 58 64 60 57
5321.11 4.43 −1.190 – 31 60 61 54 67 – 52
5322.04 2.28 −2.840 103 52 96 96 88 109 – 89
5339.93 3.27 −0.680 – – – – 150 – – 150
5341.02 1.61 −1.950 – 133 – – – – – –
5353.37 4.10 −0.680 – 87 – – – – – –
5364.87 4.45 0.230 133 – 131 129 126 – – 119
5367.47 4.42 0.439 – – – – – – – 133
5373.71 4.47 −0.710 87 42 77 77 76 81 80 78
5389.48 4.42 −0.250 – – – – – 102 – –
5393.17 3.24 −0.720 – 90 – – – – – –
5400.50 4.37 −0.100 – 96 – – – – – –
5417.03 4.42 −1.530 54 28 51 52 47 58 58 46
5441.34 4.31 −1.580 52 27 53 53 48 53 50 44
5445.04 4.39 0.041 123 73 121 125 120 – – 120
5487.75 4.32 −0.650 – 62 – – – – – –
5497.52 1.01 −2.840 – 106 – – – – – –
5506.78 0.99 −2.800 – 98 – – – – – –
5522.45 4.21 −1.400 68 34 61 61 55 70 64 55
5531.98 4.91 −1.460 28 15 34 33 25 – – 27
5554.90 4.55 −0.380 – 69 – – – – – –
5560.21 4.43 −1.040 66 37 64 64 59 71 72 63
5563.60 4.19 −0.840 – 75 – – – – – –
5567.39 2.61 −2.560 – 62 – 108 – – – –
5569.62 3.42 −0.490 – 91 – – 148 – – –
5576.09 3.43 −0.850 133 75 133 131 126 – – 130
5584.77 3.57 −2.170 58 30 55 54 50 – – 50
5624.02 4.39 −1.330 63 36 61 61 61 – – –
5633.95 4.99 −0.120 82 45 – 83 75 80 – 74
5635.82 4.26 −1.740 50 27 53 44 44 54 – 45
5638.26 4.22 −0.720 97 54 98 96 89 100 – 93
5686.53 4.55 −0.450 – 53 – – – – – –
5691.50 4.30 −1.370 67 39 63 61 58 65 – 63
5705.47 4.30 −1.360 60 31 60 58 51 62 55 53
5717.83 4.28 −0.979 – 56 – 92 85 – 87 –
5731.76 4.26 −1.150 76 45 78 77 76 86 76 73
5762.99 4.21 −0.410 – 83 – – – – – –
5806.73 4.61 −0.900 73 44 71 70 64 73 69 69
5814.81 4.28 −1.820 40 23 37 35 34 41 42 –
5852.22 4.55 −1.180 66 36 60 59 53 71 65 56
5883.82 3.96 −1.210 – 61 94 94 85 97 86 87
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Table 3 – continued

Equivalent widths (mÅ)

NGC 2447-# CD CPD TYC
Element λ (Å) χ (eV) log gf 41 42 71 85 93 −23◦ 6042 −23◦ 2813 6540-4084-1

5916.25 2.45 −2.990 97 53 – 92 80 105 98 –
5934.65 3.93 −1.020 103 57 98 101 91 – 100 92

Fe I 6024.06 4.55 −0.060 124 73 124 119 115 118 124 104
6027.05 4.08 −1.090 92 51 92 85 82 91 88 79
6056.01 4.73 −0.400 86 54 87 85 80 83 86 79
6065.48 2.61 −1.530 – 92 – – 150 – – 149
6079.01 4.65 −0.970 65 39 62 61 58 63 65 58
6082.71 2.22 −3.580 – 39 – – – – – 63
6093.64 4.61 −1.350 47 27 46 46 45 53 47 41
6096.66 3.98 −1.780 60 32 59 56 53 66 59 51
6120.25 0.91 −5.950 25 13 21 21 19 – – 21
6136.61 2.45 −1.400 – 103 – – – – – –
6137.69 2.59 −1.400 – 112 – – – – – –
6151.62 2.18 −3.290 88 53 84 84 77 96 85 81
6157.73 4.08 −1.110 96 57 91 94 83 103 93 84
6165.36 4.14 −1.470 70 38 69 62 61 73 67 61
6170.51 4.80 −0.380 – 61 – – – – – –
6173.34 2.22 −2.880 109 64 104 104 101 113 115 100
6187.99 3.94 −1.570 72 45 74 68 66 76 70 67
6200.31 2.60 −2.440 113 65 107 105 101 117 111 103
6213.43 2.22 −2.480 – 75 119 117 112 – – 116
6230.72 2.56 −1.280 – 127 – – – – – –
6252.56 2.40 −1.720 – 100 – – 147 – – 150
6254.26 2.28 −2.440 – 91 – 144 – – – –
6265.13 2.18 −2.550 137 79 125 129 122 – – 118
6311.50 2.83 −3.230 – 35 – – – – – –
6322.69 2.59 −2.430 112 72 110 105 100 117 120 103
6380.74 4.19 −1.320 81 52 75 77 71 80 – 74
6392.54 2.28 −4.030 39 28 37 39 35 – – 37
6393.60 2.43 −1.430 – 111 – – – – – –
6411.65 3.65 −0.660 148 91 141 141 136 – – –
6419.95 4.73 −0.090 – 67 – – – – – 94
6421.35 2.28 −2.010 – 108 – – – – – –
6430.85 2.18 −2.010 – 100 – – 145 – – 148
6436.41 4.19 −2.460 21 11 19 20 20 31 23 18
6469.19 4.83 −0.620 – 51 – 85 77 90 – –
6518.37 2.83 −2.300 – 58 – – – – – –
6551.68 0.99 −5.790 33 18 32 32 22 – – 26
6574.23 0.99 −5.020 70 48 70 71 56 95 – 67
6591.31 4.59 −2.070 21 – 19 17 18 – – 14
6592.91 2.72 −1.470 – 95 – – – – – 141
6593.87 2.44 −2.420 – 81 125 125 114 – 129 117
6597.56 4.79 −0.920 58 40 57 56 54 58 59 53
6608.03 2.28 −4.030 47 28 44 44 39 67 52 41
6609.11 2.56 −2.690 – 66 – – 98 – 116 –
6646.93 2.61 −3.990 33 19 32 31 31 49 36 29
6653.85 4.14 −2.520 18 13 18 16 16 – 21 –
6699.14 4.59 −2.190 14 11 13 15 13 19 13 14
6703.57 2.76 −3.160 64 46 71 66 64 79 76 61
6704.48 4.22 −2.660 11 10 11 13 10 14 12 10
6713.74 4.79 −1.600 33 22 32 36 25 – 35 –
6739.52 1.56 −4.950 37 22 36 – 26 48 46 31
6745.96 4.07 −2.770 11 – 12 14 12 – – –
6750.15 2.42 −2.620 112 69 110 108 105 – – 107
6752.71 4.64 −1.200 58 42 60 58 53 63 63 53
6783.70 2.59 −3.980 36 – – – 32 52 – 29
6793.26 4.07 −2.470 – – – – – – – 23
6806.85 2.73 −3.210 71 44 69 69 61 – 66 63
6810.26 4.61 −0.990 68 42 66 61 63 68 69 60

Fe I 6820.37 4.64 −1.170 62 40 57 57 54 63 61 58
6841.34 4.61 −0.600 – 67 – 103 92 – – –
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Table 3 – continued

Equivalent widths (mÅ)

NGC 2447-# CD CPD TYC
Element λ (Å) χ (eV) log gf 41 42 71 85 93 −23◦ 6042 −23◦ 2813 6540-4084-1

6851.64 1.61 −5.320 26 14 23 27 23 – 29 22
6858.15 4.61 −0.930 70 42 67 68 65 74 69 66
7130.92 4.22 −0.700 117 71 106 122 103 – – 103
7132.99 4.08 −1.610 – 37 – 59 – – – 57

Fe II 4993.35 2.81 −3.670 – 31 58 56 55 62 – 58
5132.66 2.81 −4.000 – 23 44 40 39 – – –
5197.56 3.23 −2.250 107 61 103 101 106 – – –
5234.62 3.22 −2.240 110 64 112 109 109 102 – 106
5284.10 2.89 −3.010 – – – – – – – 87
5325.56 3.22 −3.170 60 – 66 63 60 59 59 62
5414.05 3.22 −3.620 47 27 48 45 43 39 48 43
5425.25 3.20 −3.210 65 38 70 64 61 63 60 63
5991.37 3.15 −3.560 49 30 57 52 53 52 50 55
6084.10 3.20 −3.800 40 – – 44 38 39 36 39
6149.25 3.89 −2.720 54 32 53 50 53 46 50 54
6247.55 3.89 −2.340 77 – 75 75 72 68 63 74
6416.92 3.89 −2.680 55 36 60 56 54 53 54 57
6432.68 2.89 −3.580 68 40 69 70 64 60 58 68

difference between the spectroscopic and evolutionary gravities of
0.05 ± 0.13. This mean difference is in good agreement with uncer-
tainties given by the standard deviation in log g. We also estimated
the luminosities based on the observed V magnitude, interstellar ab-
sorption, and distance (photometric luminosities) and those based
on spectroscopic gravities and turn-off mass (spectroscopic lumi-
nosities). They are also given in Table 5. The mean difference
between them is 0.08 ± 0.05.

The stellar parameters for the three yellow stragglers, were ob-
tained in the same way as was done for the other giant stars of
NGC 2447, that is, the temperature and gravity were obtained based
on the excitation and ionization equilibrium respectively. However,
these stars are strongly affected by veiling (Section 4.3.7). Veiling
produces an additional continuum over the intrinsic stellar spec-
trum and changes the equivalent widths of the spectral lines. An
additional continuum added by the secondary reduces the mea-
sured equivalent values thus influencing determination of the stel-
lar parameters. Looking for a possible solution, we found near
zero microturbulent velocity. Null microturbulence has no physi-
cal meaning and, as it was above mentioned, it happens because
we are forcing to find a solution based on the excitation and ion-
ization equilibrium. For this reason, we do not provide the atmo-
spheric parameters for the stars NGC 2447-26, 38, and 42 yet we
published the equivalent widths of their Fe I and Fe II absorption
lines.

3.3 Abundance analysis

The abundances of the chemical elements were also determined
with the LTE model atmospheres of Kurucz (1993) and using the
code MOOG. The abundances of the elements were obtained either
by measuring the equivalent widths or by means of the spectral
synthesis technique. We normalized our abundances to the Sun using
the solar abundances given in Santrich et al. (2013). For barium and
europium, we obtained a solar abundance of, respectively, 2.13 and
0.54. For Stark broadening, we used the standard option available
in MOOG, while for the collisional broadening we used the Unsöld
approximation for all the lines.

We did not obtain the abundances for the stars NGC 2447-26, 38,
and 42. These stars show evidence of veiling in their spectra as it
will be discussed in Section 4.3.7.

The abundances of the light elements, lithium, carbon, nitrogen,
and oxygen, were determined with spectral synthesis technique in
the local thermodynamic equilibrium (LTE) atmosphere models of
Kurucz (1993). Lithium abundance was derived from the synthetic
spectra using the Li I λ6708 Å resonance doublet. The CN lines in
the vicinity of the Li I doublet were included in the line list. The
wavelengths and oscillator strengths for the individual hyperfine
and isotopic components of the lithium line were taken from Smith,
Lambert & Nissen (1998) and Hobbs, Thorburn & Rebull (1999). A
solar 6Li/7Li = 0.081 isotopic ratio was adopted in the calculations
of the synthetic spectrum. For the carbon abundance determination,
we used the C2 features at 5086 Å and at 5635 Å. The oscillator
strengths and wavelengths of C2 at 5086 Å lines were taken from
Lambert & Ries (1981) and the oscillator strengths and wavelengths
of C2 at 5635 Å were taken from Drake & Pereira (2008). The
oxygen abundance was inferred from the forbidden [O I] line at
6300.304 Å. In our calculation for this line, we used the oscillator
strength log gf = −9.72 obtained by Allende Prieto, Lambert &
Asplund (2001) in their analysis of oxygen abundance of the Sun.
To determine the nitrogen abundance and the 12C/13C isotopic ratio,
we used the 12CN and 13CN lines of the (2, 0) band of the CN red
system A2� − X2	 between 7994 and 8020 Å.

The barium abundance was obtained using the Ba II line
at 5853.69 Å, where the hyperfine structure was taken from
McWilliam (1998). The other barium lines at 4554.04 and 4934.
09 Å have equivalent widths greater than 250 mÅ and are not suit-
able for abundance determination because they lie outside the linear
part of the curve of growth.

The europium abundance was determined using the Eu II line at
λ6645.13 Å and the hyperfine splitting was taken from Mucciarelli
et al. (2008). For two stars, NGC 2447-41 and 93 we could not
determine a reliable europium abundance due to a very uncertain
local continuum.

Figs 3–5 show the observed and synthetic spectra for the spectral
regions where the abundances of the lithium, oxygen, and europium
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Spectroscopic analysis of giants in NGC 2447 4915

Table 4. Other lines studied.

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-#
Element λ (Å) χ (eV) log gf Ref 3 4 7 28 34 41

Na I 5682.65 2.10 −0.700 PS – 125 – 131 – 132
Na I 5688.22 2.10 −0.400 PS – – – – 144 –
Na I 6154.22 2.10 −1.510 PS 131 66 120 71 74 73
Na I 6160.75 2.10 −1.210 R03 134 82 127 86 85 81
Mg I 4730.04 4.34 −2.390 R03 101 – 105 91 – 89
Mg I 5711.10 4.34 −1.680 R99 150 120 149 125 123 –
Mg I 6318.71 5.10 −1.940 C07 88 51 75 62 57 –
Mg I 6319.24 5.11 −2.160 C07 55 38 – – 20 –
Mg I 6965.41 5.75 −1.720 M94 – 42 – 45 – –
Mg I 8712.69 5.93 −1.260 E93 49 62 55 65 61 46
Mg I 8717.83 5.91 −0.970 WSM 82 87 87 85 85 –
Mg I 8736.04 5.94 −0.340 WSM 117 129 118 – 128 89
Mg I 8736.04 5.94 −0.340 WSM – – – – – 139
Al I 6696.03 3.14 −1.481 M94 102 55 – 50 58 52
Al I 6698.67 3.14 −1.630 R03 84 – 69 36 37 33
Al I 8772.88 4.02 −0.250 R03 110 87 98 76 95 91
Al I 8773.91 4.02 −0.070 R03 130 100 – – 113 –
Si I 5793.08 4.93 −2.060 R03 66 57 72 60 61 64
Si I 6125.03 5.61 −1.540 E93 – 44 – 40 47 42
Si I 6131.58 5.62 −1.685 E93 – – 32 – – –
Si I 6145.02 5.61 −1.430 E93 – 43 42 45 – –
Si I 6155.14 5.62 −0.770 E93 83 89 86 90 89 91
Si I 8728.01 6.18 −0.360 E93 – – – 83 – –
Si I 8742.45 5.87 −0.510 E93 88 107 92 – 106 109
Ca I 5581.79 2.52 −0.670 C03 – 115 – 116 114 117
Ca I 5867.57 2.93 −1.610 C03 76 38 75 42 42 42
Ca I 6102.72 1.88 −0.790 D02 – – – 150 – –
Ca I 6161.30 2.52 −1.270 E93 – 92 – 94 90 91
Ca I 6166.44 2.52 −1.140 R03 149 96 143 – 94 97
Ca I 6169.04 2.52 −0.800 R03 – 116 – 112 115 –
Ca I 6169.56 2.53 −0.480 DS91 – 131 – 127 132 128
Ca I 6455.60 2.51 −1.290 R03 144 85 140 89 87 90
Ca I 6464.68 2.52 −2.420 C03 – – – – – 31
Ca I 6471.66 2.51 −0.690 S86 – 122 – 127 117 123
Ca I 6493.78 2.52 −0.110 DS91 – – – – 150 –
Ca I 6499.65 2.52 −0.810 C03 – 118 – 118 116 121
Ca I 6798.47 2.71 −2.520 C03 53 14 48 15 18 17
Ti I 4534.78 0.84 0.280 D02 – 135 – 134 136 133
Ti I 5087.06 1.43 −0.840 E93 – 57 – 61 57 64
Ti I 5113.45 1.44 −0.880 E93 130 60 121 62 62 58
Ti I 5866.46 1.07 −0.871 E93 – – – – 97 –
Ti I 6091.18 2.27 −0.370 R03 118 38 107 38 37 37
Ti I 6126.22 1.05 −1.370 R03 – 65 – 65 63 66
Ti I 6261.10 1.43 −0.480 B86 – 94 – – 97 88
Cr I 4801.03 3.12 −0.130 MFK – 81 – – – –
Cr I 4836.85 3.10 −1.140 MFK – – 69 – – –
Cr I 4936.34 3.11 −0.220 MFK – 69 109 67 68 66
Cr I 5193.50 3.42 −0.900 MFK – 25 – – – –
Cr I 5214.13 3.37 −0.740 MFK 67 32 – 28 29 29
Cr I 5214.61 3.32 −0.660 MFK – 45 79 – – –
Cr I 5238.96 2.71 −1.300 MFK – 31 – 37 30 –
Cr I 5247.57 0.96 −1.631 MFK – 120 – 127 – –
Cr I 5272.00 3.45 −0.420 MFK 81 41 76 – 38 –
Cr I 5296.70 0.98 −1.240 GS – 136 – 143 131 138
Cr I 5300.75 0.98 −2.130 GS – 93 – 99 95 93
Cr I 5304.18 3.46 −0.690 MFK – 27 – 27 21 –
Cr I 5312.86 3.45 −0.561 MFK – – – – 27 –
Cr I 5318.77 3.44 −0.690 MFK – 29 61 30 26 27
Cr I 5340.45 3.44 −0.730 MFK – – – – 19 –
Cr I 5348.33 1.00 −1.290 GS – 133 – 142 133 137
Cr I 5628.65 3.42 −0.770 MFK 64 26 60 26 19 –
Cr I 5781.18 3.32 −0.879 MFK – 21 – – – –
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Table 4 – continued

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-#
Element λ (Å) χ (eV) log gf Ref 3 4 7 28 34 41

Cr I 5781.75 3.32 −0.750 MFK 87 41 78 – – –
Cr I 5783.07 3.32 −0.400 MFK 98 50 – 51 53 49
Cr I 5784.97 3.32 −0.380 MFK – 53 95 52 – 52
Cr I 5787.93 3.32 −0.080 GS 118 74 115 72 68 71
Cr I 6330.09 0.94 −2.870 R03 – 73 – 74 67 66
Ni I 4904.42 3.542 −0.190 MFK – 108 – – – –
Ni I 4913.98 3.744 −0.600 MFK – – – 76 73 75
Ni I 4935.83 3.941 −0.340 MFK – 78 – – 74 77
Ni I 4953.21 3.740 −0.620 MFK – 82 – – – –
Ni I 4967.52 3.800 −1.600 MFK – 22 – 27 22 23
Ni I 4995.66 3.635 −1.611 MFK – 30 – – 33 –
Ni I 5003.75 1.680 −3.130 MFK 110 – 106 – 70 –
Ni I 5010.94 3.635 −0.900 MFK – 66 – 71 67 65
Ni I 5094.42 3.833 −1.120 MFK 71 47 66 48 47 46
Ni I 5157.98 3.610 −1.719 MFK 45 33 49 37 35 27
Ni I 5197.17 3.900 −1.140 MFK – 46 – 50 – 49
Ni I 5578.73 1.677 −2.670 MFK v 99 – 103 96 –
Ni I 5587.87 1.940 −2.370 MFK – 90 136 – 91 90
Ni I 5589.37 3.900 −1.150 MFK – 39 – – 40 –
Ni I 5593.75 3.898 −0.790 MFK 74 60 76 61 58 64
Ni I 5643.09 4.170 −1.250 MFK – 24 – 26 24 –
Ni I 5748.36 1.680 −3.250 MFK – 69 – 68 67 68
Ni I 5760.84 4.110 −0.810 MFK – 48 – 52 – 50
Ni I 5805.23 4.168 −0.600 MFK 71 61 66 61 55 58
Ni I 5847.01 1.677 −3.440 MFK – 60 – 64 60 61
Ni I 5996.74 4.240 −1.060 MFK 43 34 49 35 33 36
Ni I 6053.69 4.240 −1.070 MFK – – – 37 37 31
Ni I 6086.29 4.266 −0.470 MFK 79 59 68 64 59 57
Ni I 6108.12 1.677 −2.489 MFK – 106 – 110 107 111
Ni I 6111.08 4.089 −0.830 MFK 64 53 66 53 53 53
Ni I 6128.98 1.680 −3.390 MFK – 66 – 69 61 64
Ni I 6130.14 4.270 −0.979 MFK 41 32 48 36 33 –
Ni I 6176.82 4.090 −0.260 R03 97 82 96 84 83 80
Ni I 6177.25 1.830 −3.600 MFK 88 38 85 43 38 38
Ni I 6186.72 4.110 −0.900 MFK 65 49 66 51 50 45
Ni I 6204.61 4.089 −1.150 MFK – 40 – 41 39 41
Ni I 6223.99 4.106 −0.971 MFK – 44 55 44 43 41
Ni I 6230.10 4.110 −1.200 MFK – – – – 37 –
Ni I 6322.17 4.150 −1.210 MFK 36 27 40 28 30 32
Ni I 6327.60 1.680 −3.090 MFW – 81 – 89 81 –
Ni I 6378.26 4.154 −0.821 MFK – 51 71 51 52 51
Ni I 6384.67 4.154 −1.000 MFK – – – – 46 –
Ni I 6532.88 1.935 −3.420 MFK 89 46 – – 48 –
Ni I 6586.33 1.95 −2.790 MFW – – – 89 85 –
Ni I 6598.61 4.240 −0.932 MFK – 39 54 42 40 38
Ni I 6635.14 4.420 −0.750 MFK – 39 54 40 37 –
Ni I 6767.77 1.830 −2.110 MFW – 120 – 126 124 124
Ni I 6772.32 3.660 −1.010 R03 – 74 98 76 74 76
Ni I 6842.04 3.660 −1.440 E93 – 46 – 47 41 53
Y II 4883.68 1.080 0.070 SN96 – 90 – 97 90 102
Y II 5087.43 1.080 −0.170 SN96 110 83 – 90 82 –
Y II 5200.41 0.990 −0.570 SN96 – 83 – – 81 –
Y II 5289.81 1.030 −1.850 VWR 46 25 43 27 – 24
Y II 5402.78 1.840 −0.440 R03 87 41 – 48 42 43
Zr I 4772.30 0.620 −0.060 A04 107 24 91 26 22 17
Zr I 4805.87 0.690 −0.580 A04 71 – 59 – – –
Zr I 4828.05 0.620 −0.750 A04 68 – 60 – – –
Zr I 5046.55 1.530 −0.180 A04 35 – 29 – – –
Zr I 5437.77 0.150 −2.120 A04 – – 29 – – –
Zr I 5620.13 0.520 −1.090 A04 75 – 65 – – –
Zr I 6032.60 1.480 −0.350 A04 34 – 27 – – –
Zr I 6127.46 0.150 −1.060 SM96 112 11 100 11 10 16
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Table 4 – continued

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-#
Element λ (Å) χ (eV) log gf Ref 3 4 7 28 34 41

Zr I 6134.57 0.000 −1.280 SM96 112 – 98 11 11 12
Zr I 6140.46 0.520 −1.410 SM96 47 – 36 – – –
Zr I 6143.18 0.070 −1.100 SM96 125 19 108 17 14 –
La II 4086.71 0.000 −0.160 SN96 117 – 115 – – –
La II 5122.99 0.320 −0.930 SN96 – – – 50 – –
La II 5303.53 0.320 −1.350 VWR 71 25 67 28 25 30
La II 5880.63 0.235 −1.830 L01 – 13 50 – 13 –
La II 6320.43 0.170 −1.520 SN96 86 28 81 31 29 26
La II 6390.48 0.320 −1.410 VWR – 33 – 33 – 28
La II 6774.33 0.120 −1.709 VWR 87 27 80 27 23 30
Ce II 4486.91 0.295 −0.180 L09 95 – 97 70 66 62
Ce II 4562.37 0.480 0.210 L09 110 74 106 76 – –
Ce II 4628.16 0.520 0.140 L09 103 – 105 75 68 68
Ce II 5187.46 1.211 0.170 L09 74 34 72 37 33 33
Ce II 5274.24 1.044 0.130 L09 – 40 – – 44 41
Ce II 5330.58 0.869 −0.400 L09 67 – – – 27 –
Ce II 5975.82 1.326 −0.450 L09 – 10 – – 10 –
Ce II 6043.37 1.205 −0.480 L09 35 15 37 18 13 15
Nd II 4706.54 0.000 −0.710 DH 106 56 100 61 57 –
Nd II 4914.38 0.380 −0.700 DH 91 40 86 43 43 47
Nd II 4987.16 0.742 −0.790 DH 50 – – – – –
Nd II 5063.72 0.976 −0.620 DH 44 13 – 15 – –
Nd II 5092.80 0.380 −0.610 DH v 46 – 48 43 49
Nd II 5130.59 1.300 0.450 DH – – – 44 – –
Nd II 5234.19 0.550 −0.510 DH – – – – – 49
Nd II 5249.58 0.980 0.200 DH 94 – – – – –
Nd II 5306.46 0.859 −0.970 DH 47 10 37 10 – –
Nd II 5311.46 0.980 −0.420 DH – – – – – 26
Nd II 5319.82 0.550 −0.140 DH – – – 63 – 62
Nd II 5485.70 1.263 −0.120 DH – 24 59 – 28 25
Nd II 5740.88 1.160 −0.530 DH 44 – 44 – 16 18
Nd II 5811.57 0.859 −0.860 DH 46 – – 17 13 –

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-# CD CPD TYC
Element λ (Å) χ (eV) log gf Ref 85 93 −23◦ 6042 −23◦ 2813 6540-4084-1
Na I 5682.65 2.10 −0.700 PS – 117 – – –
Na I 5688.22 2.10 −0.400 PS – – 133 126 135
Na I 6154.22 2.10 −1.510 R03 60 60 62 60 58
Na I 6160.75 2.10 −1.210 R03 80 77 76 – 76
Mg I 4730.04 4.34 −2.390 R03 84 – 97 – 83
Mg I 5711.10 4.34 −1.680 R99 – 115 126 117 114
Mg I 6318.71 5.10 −1.940 C07 – 54 – 56 –
Mg I 6319.24 5.11 −2.160 C07 – – – 38 –
Mg I 6319.49 5.11 −2.670 C07 – – – 14 –
Mg I 6965.41 5.75 −1.720 M94 43 38 47 – 40
Mg I 8712.69 5.93 −1.260 E93 – 60 68 42 61
Mg I 8717.83 5.91 −0.970 WSM – 82 86 – 71
Mg I 8736.04 5.94 −0.340 WSM 130 – 122 – 129
Al I 6696.03 3.14 −1.481 M94 45 44 – – 40
Al I 6698.67 3.14 −1.630 R03 33 28 40 34 28
Al I 8772.88 4.02 −0.250 R03 – – 85 71 68
Al I 8773.91 4.02 −0.070 R03 – – – – 89
Si I 5793.08 4.93 −2.060 R03 57 50 54 55 53
Si I 6125.03 5.61 −1.540 E93 41 36 41 39 43
Si I 6145.02 5.61 −1.430 E93 44 38 41 44 41
Si I 6155.14 5.62 −0.770 E93 84 84 87 81 86
Si I 8742.45 5.87 −0.510 E93 101 – 86 100 104
Ca I 5581.79 2.52 −0.670 C03 113 107 119 113 108
Ca I 5867.57 2.93 −1.610 C03 37 – 42 38 32
Ca I 6102.72 1.88 −0.790 D02 – 136 – – 148
Ca I 6161.30 2.52 −1.270 E93 79 78 95 85 81
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Table 4 – continued

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-# CD CPD TYC
Element λ (Å) χ (eV) log gf Ref 85 93 −23◦ 6042 −23◦ 2813 6540-4084-1

Ca I 6166.44 2.52 −1.140 R03 88 86 100 93 85
Ca I 6169.04 2.52 −0.800 R03 – 101 120 107 107
Ca I 6169.56 2.53 −0.480 DS9 – 115 138 124 123
Ca I 6449.82 2.52 −0.500 C03 – – – – 115
Ca I 6455.60 2.51 −1.290 R03 85 77 90 84 77
Ca I 6464.68 2.52 −2.420 C03 – – – – 25
Ca I 6471.66 2.51 −0.690 S86 116 109 127 – 108
Ca I 6493.78 2.52 −0.110 DS9 – 138 – 149 137
Ca I 6499.65 2.52 −0.810 C03 113 106 112 112 104
Ca I 6798.47 2.71 −2.520 C03 14 10 16 15 –
Ti I 4534.78 0.84 0.280 D02 – 120 149 136 118
Ti I 4981.72 0.84 0.500 MFK – – – – 138
Ti I 5087.06 1.43 −0.840 E93 64 59 77 – 47
Ti I 5113.45 1.44 −0.880 E93 56 53 66 – 50
Ti I 5866.46 1.07 −0.871 E93 90 – – 96 –
Ti I 6091.18 2.27 −0.370 R03 38 31 50 40 31
Ti I 6126.22 1.05 −1.370 R03 60 50 75 69 –
Ti I 6261.10 1.43 −0.480 B86 91 80 – 100 –
Cr I 4801.03 3.12 −0.130 MFK – 66 – 73 –
Cr I 4836.85 3.10 −1.140 MFK – – – – 22
Cr I 4936.34 3.11 −0.220 MFK 65 59 69 65 60
Cr I 5193.50 3.42 −0.900 MFK 27 21 – – 21
Cr I 5214.13 3.37 −0.740 MFK – 23 32 30 20
Cr I 5214.61 3.32 −0.660 MFK – 39 – – 33
Cr I 5238.96 2.71 −1.300 MFK 32 28 42 31 26
Cr I 5247.57 0.96 −1.631 MFK – 108 – – –
Cr I 5272.00 3.45 −0.420 MFK – – 43 – –
Cr I 5296.70 0.98 −1.240 GS 131 124 146 135 123
Cr I 5300.75 0.98 −2.130 GS 90 85 104 93 85
Cr I 5304.18 3.46 −0.690 MFK 25 – 27 27 21
Cr I 5318.77 3.44 −0.690 MFK 26 – – 21 19
Cr I 5340.45 3.44 −0.730 MFK – – 26 – –
Cr I 5348.33 1.00 −1.290 GS 130 124 – 140 126
Cr I 5628.65 3.42 −0.770 MFK 23 19 28 – 19
Cr I 5781.18 3.32 −0.879 MFK – 29 29 – 23
Cr I 5781.75 3.32 −0.750 MFK – 37 – – –
Cr I 5783.07 3.32 −0.400 MFK 45 46 57 51 46
Cr I 5784.97 3.32 −0.380 MFK 48 42 56 – –
Cr I 5787.93 3.32 −0.080 GS 64 62 – 68 60
Cr I 6330.09 0.94 −2.870 R03 63 63 82 71 58
Ni I 4913.98 3.744 −0.600 MFK – 68 76 76 67
Ni I 4935.83 3.941 −0.340 MFK – – 74 – 69
Ni I 4953.21 3.740 −0.620 MFK – 74 – – –
Ni I 4967.52 3.800 −1.600 MFK – 20 28 – –
Ni I 4995.66 3.635 −1.611 MFK 34 27 36 30 –
Ni I 5003.75 1.680 −3.130 MFK 62 58 – 67 58
Ni I 5010.94 3.635 −0.900 MFK 64 63 65 – 59
Ni I 5094.42 3.833 −1.120 MFK 46 43 47 – 40
Ni I 5157.98 3.610 −1.719 MFK 27 24 – 31 24
Ni I 5197.17 3.900 −1.140 MFK 44 44 – – 37
Ni I 5578.73 1.677 −2.670 MFK 95 86 – – 87
Ni I 5587.87 1.940 −2.370 MFK – – 96 90 84
Ni I 5589.37 3.900 −1.150 MFK 37 38 – – 34
Ni I 5593.75 3.898 −0.790 MFK 56 58 61 59 57
Ni I 5643.09 4.170 −1.250 MFK 21 23 26 22 –
Ni I 5748.36 1.680 −3.250 MFK 63 59 78 66 57
Ni I 5760.84 4.110 −0.810 MFK – 46 – 40 40
Ni I 5805.23 4.168 −0.600 MFK 55 51 55 55 49
Ni I 5847.01 1.677 −3.440 MFK 54 45 68 59 49
Ni I 5996.74 4.240 −1.060 MFK – – 33 – 29
Ni I 6053.69 4.240 −1.070 MFK – – 33 – 30
Ni I 6086.29 4.266 −0.470 MFK 56 53 55 55 52
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Table 4 – continued

Equivalent Widths (mÅ)

NGC 2447-# CD CPD TYC
Element λ (Å) χ(eV) log gf Ref 85 93 −23◦ 6042 −23◦ 2813 6540-4084-1

Ni I 6108.12 1.677 −2.489 MFK 103 92 109 105 97
Ni I 6111.08 4.089 −0.830 MFK 51 47 52 48 44
Ni I 6128.98 1.680 −3.390 MFK 59 – 71 63 54
Ni I 6130.14 4.270 −0.979 MFK 34 – 36 32 30
Ni I 6176.82 4.090 −0.260 R03 77 74 78 80 76
Ni I 6177.25 1.830 −3.600 MFK 34 36 48 42 32
Ni I 6186.72 4.110 −0.900 MFK 43 42 45 44 40
Ni I 6204.61 4.089 −1.150 MFK – 33 38 38 31
Ni I 6223.99 4.106 −0.971 MFK 39 39 43 41 38
Ni I 6230.10 4.110 −1.200 MFK 32 34 – 33 30
Ni I 6322.17 4.150 −1.210 MFK 29 28 30 – 24
Ni I 6327.60 1.680 −3.090 MFW 79 70 86 81 70
Ni I 6378.26 4.154 −0.821 MFK 50 43 48 51 43
Ni I 6384.67 4.154 −1.000 MFK – – 45 – 38
Ni I 6482.80 1.940 −2.851 MFW – – – – 69
Ni I 6532.88 1.935 −3.420 MFK 45 – 55 – 35
Ni I 6586.33 1.95 −2.790 MFW 81 – 88 77 –
Ni I 6598.61 4.240 −0.932 MFK 37 38 38 – 30
Ni I 6635.14 4.420 −0.750 MFK 36 30 40 38 29
Ni I 6767.77 1.830 −2.110 MFW 119 110 – 121 111
Ni I 6772.32 3.660 −1.010 R03 70 66 72 69 65
Ni I 6842.04 3.660 −1.440 E93 40 43 – 40 37
Y II 4883.68 1.080 0.070 SN96 103 86 93 94 87
Y II 5087.43 1.080 −0.170 SN96 – 80 84 – 77
Y II 5200.41 0.990 −0.570 SN96 – – – 77 71
Y II 5205.72 1.030 −0.340 SN96 – – – – 75
Y II 5289.81 1.030 −1.850 VWR 21 18 24 22 19
Y II 5402.78 1.840 −0.440 R03 42 37 42 39 37
Zr I 4772.30 0.620 −0.060 A04 24 17 34 26 16
Zr I 4805.87 0.690 −0.580 A04 11 – – – 11
Zr I 5385.13 0.520 −0.640 A04 – – – 12 –
Zr I 6127.46 0.150 −1.060 SM96 – 10 27 21 10
Zr I 6134.57 0.000 −1.280 SM96 – – 20 15 10
Zr I 6143.18 0.070 −1.100 SM96 19 15 31 21 16
La II 5303.53 0.320 −1.350 VWR 31 – 28 25 21
La II 5880.63 0.235 −1.830 L01 – – 16 – –
La II 6320.43 0.170 −1.520 SN96 25 23 31 27 21
La II 6390.48 0.320 −1.410 VWR 28 27 32 31 25
La II 6774.33 0.120 −1.709 VWR 24 18 30 – 17
Ce II 4486.91 0.295 −0.180 L09 – – 68 62 62
Ce II 4562.37 0.480 0.210 L09 – 69 74 – 68
Ce II 4628.16 0.520 0.140 L09 64 65 68 65 62
Ce II 5187.46 1.211 0.170 L09 33 26 36 – –
Ce II 5274.24 1.044 0.130 L09 37 32 42 37 38
Ce II 5330.58 0.869 −0.400 L09 21 – – 23 21
Ce II 5975.82 1.326 −0.450 L09 – – 10 – –
Ce II 6043.37 1.205 −0.480 L09 10 12 13 15 11
Nd II 4706.54 0.000 −0.710 DH 56 55 57 53 53
Nd II 4914.38 0.380 −0.700 DH 34 37 42 45 35
Nd II 4987.16 0.742 −0.790 DH – – 20 – 13
Nd II 5063.72 0.976 −0.620 DH – – – 17 –
Nd II 5092.80 0.380 −0.610 DH 39 – 44 41 37
Nd II 5234.19 0.550 −0.510 DH 41 40 – 45 39
Nd II 5306.46 0.859 −0.970 DH – – 10 – –
Nd II 5319.82 0.550 −0.140 DH – – – 63 –
Nd II 5485.70 1.263 −0.120 DH 24 23 30 – 24
Nd II 5740.88 1.160 −0.530 DH 14 15 17 15 13
Nd II 5811.57 0.859 −0.860 DH – – 21 13 10

References: A04: (Antipova et al. 2004), B86: Blackwell et al. (1986), C07: Carretta, Bragaglia & Gratton (2007), C03: Chen et al. (2003), DH: Den Hartog
et al. (2003), D02: Depagne et al. (2002), DS91: Drake & Smith (1991), E93: Edvardsson et al. (1993), GS: Gratton & Sneden (1988), L09: (Lawler et al.
2009), MFK: Martin et al. (2000), MFW: Martin, Fuhr & Wiese (1988), M94: McWilliam & Rich (1994), PS: Preston & Sneden (2001), R99: Reddy, Bakker
& Hrivnak (1999), R03: Reddy et al. (2003), R04: Reyniers et al. (2004), S86: Smith, Edvardsson & Frisk (1986), SM96: Smith et al. (1996), SN96: Sneden
et al. (1996), VWR: Van Winckel & Reyniers (2000), WSM: Wiese, Smith & Miles (1969).
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Table 5. Adopted atmospheric parameters. The numbers in parentheses mean the number of Fe I and Fe II absorption lines used for the determination of
atmospheric parameters. The last two columns give the spectroscopic and photometric luminosities.

Star Teff log g ξ [Fe I/H] ± [Fe II/H] ± log (L/L�) log (L/L�)
(K) spectroscopic (km s−1) σ (#) σ (#) spectroscopic photometric

NGC 2447-3 4200 ± 120 1.1 ± 0.4 1.60 ± 0.20 −0.19 ± 0.14(36) −0.18 ± 0.10(9) 3.18 3.02
NGC 2447-4 5080 ± 40 2.7 ± 0.3 1.50 ± 0.10 −0.16 ± 0.09(74) −0.14 ± 0.09(11) 1.95 2.02
NGC 2447-7 4200 ± 130 1.5 ± 0.4 1.50 ± 0.20 −0.16 ± 0.15(46) −0.16 ± 0.17(10) 2.82 2.89
NGC 2447-25 5000 ± 50 2.4 ± 0.2 1.10 ± 0.10 −0.22 ± 0.11(58) −0.22 ± 0.09(11) – –
NGC 2447-28 5000 ± 50 2.5 ± 0.2 1.50 ± 0.10 −0.19 ± 0.09(72) −0.18 ± 0.04(10) 2.13 2.12
NGC 2447-34 5040 ± 40 2.6 ± 0.2 1.40 ± 0.10 −0.13 ± 0.09(74) −0.12 ± 0.12(14) 1.94 2.04
NGC 2447-41 5080 ± 40 2.7 ± 0.2 1.40 ± 0.10 −0.13 ± 0.08(70) −0.14 ± 0.07(11) 1.95 2.05
NGC 2447-71 5200 ± 40 2.9 ± 0.2 1.40 ± 0.10 −0.06 ± 0.08(72) −0.05 ± 0.08(12) 1.79 2.00
NGC 2447-85 5100 ± 50 2.7 ± 0.3 1.40 ± 0.10 −0.15 ± 0.12(80) −0.16 ± 0.09(13) 1.96 2.01
NGC 2447-93 5180 ± 40 2.8 ± 0.2 1.30 ± 0.10 −0.14 ± 0.09(86) −0.15 ± 0.10(13) 1.88 1.90
CD-23◦6042 4800 ± 90 2.2 ± 0.3 1.30 ± 0.10 −0.19 ± 0.11(51) −0.19 ± 0.07(11) 2.35 2.16
CPD-23◦2813 4900 ± 60 2.4 ± 0.1 1.40 ± 0.10 −0.24 ± 0.09(48) −0.23 ± 0.07(09) 2.20 2.08
TYC 6540-4084-1 5100 ± 70 2.6 ± 0.1 1.30 ± 0.10 −0.21 ± 0.08(79) −0.18 ± 0.07(12) 2.06 2.01

Table 6. Adopted atmospheric parameters and metallicity of NGC 2447 in comparison with the results from the literature.

ID Teff log g ξ [Fe I/H] ± [Fe II/H] ± Ref.
NGC 2447-# (K) (km s−1) σ (#) σ (#)

28 5000 2.5 1.50 −0.19 ± 0.09(72) −0.18 ± 0.04(10) 1
28 5050 2.7 1.42 −0.11 ± 0.04(101) −0.09 ± 0.04(9) 2
28 5140 2.56 1.75 −0.01 ± 0.21(55) +0.06 ± 0.16(4) 3
28 5060 2.70 1.46 −0.01 ± 0.14(38) 0.00 ± 0.08(10) 4
28 5125 2.77 1.63 −0.06 ± 0.07(174) – 5a
28 5038 2.76 1.74 −0.12 ± 0.12(12) – 5b
28 5143 2.76 1.61 −0.05 ± 0.09(180) – 6a
28 5077 2.90 1.71 −0.08 ± 0.14(15) – 6b

34 5040 2.6 1.40 −0.13 ± 0.09(74) −0.12 ± 0.12(14) 1
34 5050 2.6 1.44 −0.13 ± 0.04(102) −0.12 ± 0.03(11) 2
34 5250 2.7 1.77 +0.05 ± 0.19(56) +0.03 ± 0.13(4) 3
34 5120 2.9 1.44 −0.01 ± 0.12(38) −0.01 ± 0.09(11) 4
34 5222 2.95 1.62 −0.01 ± 0.08(174) – 5a
34 5076 2.88 1.65 −0.07 ± 0.11(13) – 5b
34 5242 3.01 1.63 +0.03 ± 0.11(179) – 6a
34 5064 2.90 1.76 −0.10 ± 0.16(16) – 6b

41 5080 2.7 1.40 −0.13 ± 0.08(70) −0.14 ± 0.07(11) 1
41 5100 2.8 1.59 −0.14 ± 0.04(120) −0.13 ± 0.04(16) 2
41 5200 2.65 1.70 +0.05 ± 0.19(57) +0.04 ± 0.16(4) 3
41 5055 2.80 1.37 −0.02 ± 0.11(37) −0.02 ± 0.09(11) 4
41 5190 2.91 1.62 −0.03 ± 0.08(177) – 5a
41 5064 2.93 1.70 −0.10 ± 0.12(13) – 5b
41 5215 2.94 1.59 0.00 ± 0.08(179) – 6a
41 5109 2.72 1.60 −0.07 ± 0.12(16) – 6b

References: 1: This paper; 2: Reddy et al. (2015); 3: Hamdani et al. (2000); 4: Smiljanic et al. (2009); 5a: Santos et al. (2009) using
the line list of Sousa et al. (2008); 5b: same, using the line list of Hekker & Meléndez (2007); 6a: Santos et al. (2012) using the line
list of Sousa et al. (2008); 6b: same, using the line list of Hekker & Meléndez (2007).

were obtained. Table 7 gives the abundances of the light elements,
the derived mean cluster abundances and their respective standard
deviations. Tables 8 and 9 provide the abundances for each star
in the notation of [X/Fe] ratios. For the elements of the s-process
(Y, Zr, La, Ce, and Nd), we also give the mean abundance of these
elements, s, in the notation [s/Fe].

3.4 Abundance uncertainties

The errors in the abundances were estimated in the same way as in
our previous analyses of other open clusters (Katime Santrich et al.
2013; Sales Silva et al. 2014), that is, we changed Teff, log g, and ξ

according to their standard errors as well as the equivalent widths
of the lines of each element and compared the new abundances
with the obtained for those elements with more than three available
lines. For the equivalent widths, the errors were estimated by the
S/N ratio and the resolution of the spectra. For a resolution of 48 000
and an S/N equal to 100 and using the expression given in Cayrel
de Strobel & Spite (1988), the uncertainty in the equivalent width
is approximately 3 mÅ.

Tables 10 and 11 show the results for the stars NGC 2447-3 and
NGC 2447-28. The seventh column provides the total uncertainty of
each abundance calculated by composing quadratically the uncer-
tainties due to Teff, log g, microturbulent velocity, metallicity, and

MNRAS 476, 4907–4931 (2018)
Downloaded from https://academic.oup.com/mnras/article-abstract/476/4/4907/4893721
by Observatï¿½rio Nacional user
on 24 April 2018



Spectroscopic analysis of giants in NGC 2447 4921

Figure 3. Observed and synthetic spectra in the region around the
Li I λ6708 Å, line.

Figure 4. Observed and synthetic spectra in the region around the [O I]
λ6303 Å, line.

the equivalent widths. The last columns of Tables 10 and 11 give the
observed abundance dispersion between the lines for each element
with more than three available lines. As expected, the abundances
derived using the lines of the neutral elements are more sensitive to
the effective temperature variations, while the abundances based on
lines of ionized elements are more sensitive to the variations in the
surface gravity. Tables 12 and 13 show the changes in abundances of
carbon, nitrogen, and oxygen related to variations in Teff, log g, and
ξ . Derived CNO abundances are not very sensitive to the variations
of the microturbulent velocity since weak lines were used for their
determination. Uncertainties in the carbon abundance also result
in variation of nitrogen abundances, since the CN molecule lines
are used for the N abundance determination and uncertainties in
the oxygen abundance affect the carbon abundance and vice versa.

Figure 5. Observed and synthetic spectra in the region around the Eu II

λ6645 Å, line.

In the last column, we present the resulting abundance uncertain-
ties, calculated as the root square sum of the various sources of
uncertainties.

4 D I SCUSSI ON

4.1 The binary star NGC 2447-25 and the suspect binary
NGC 2447-71

As seen in Table 2, NGC 2447-25 is a spectroscopic binary of
which we did not find significant traces of the secondary compo-
nent in its spectrum. However, we suspect that some contamina-
tion by a secondary star may have happened since NGC 2447-25
presents the lowest microturbulent velocity of the giants analysed
in this work, 1.1 km s−1 (Table 5). As discussed in Section 3.2,
null or in some cases low microturbulent velocities, such as seen in
NGC 2360 - 92 (0.8 km s−1; Sales Silva et al. 2014) is a indication
that veiling modified the determination of the atmospheric parame-
ters. In addition, in Fig. 6 we compare the spectrum of NGC 2447-25
with the spectra of NGC 3680 - 11 and 34 in the region around H α.
These two stars analysed in Sales Silva et al. (2014) are examples
of spectroscopic binaries where in one star (#11) we did not de-
tect any traces of the secondary star, while in another star (#34)
the presence of the secondary star is evidenced by broader wings
in the H α line. Comparing the spectrum of NGC 2447-25 with
the spectra of NGC 3680 - 11 and 34 it seems that the H α line in
NGC 2447-25 is slightly broader than the Hα in NGC 3680 - 11 but
is not as broad as in the spectrum of NGC 3680 - 34. It is interesting
that NGC 2447-25 has a lower Geneva (B − V) colour index than
other giants (table 2 of Mermilliod & Mayor 1989).

As far as NGC 2447-71 is concerned, we suspected that it is a
binary only based on its E/I ratio, seen in table 2 of Mermilliod &
Mayor (1989). The E/I ratio is related to the ratio of the dispersion of
the radial velocities over the sum of the sources of the instrumental
errors. NGC 2447-71 presents a E/I ratio basically equal to that of
NGC 2447-38, a yellow straggler star. This ratio was a criterion,
apart from the Geneva (B − V) colour index and the search for radial
velocity variation, considered by Mermilliod & Mayor (1989) to
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Table 7. Light element abundances and the 12C/13C isotopic ratio. The lithium abundance is given in the notation
log ε. For carbon, nitrogen, and oxygen we give the [X/Fe] ratios.

Star log ε(Li) [C/Fe] [N/Fe] [O/Fe] 12C/13C

NGC 2447-3 +0.06 −0.46 +0.34 −0.21 22
NGC 2447-4 +0.51 −0.24 +0.51 −0.04 >22
NGC 2447-7 −0.04 −0.34 +0.41 −0.14 22
NGC 2447-28 +0.61 −0.21 +0.46 −0.01 >22
NGC 2447-34 +0.81 −0.27 +0.51 −0.07 >22
NGC 2447-41 +0.61 −0.17 +0.53 −0.03 >22
NGC 2447-85 +1.01 −0.23 +0.47 −0.03 >22
NGC 2447-93 +1.16 −0.26 +0.59 −0.06 >22
CD-23◦6042 +1.01 −0.21 +0.23 −0.21 >22
CPD-23◦2813 +1.31 −0.06 −0.04 −0.16 >22
TYC 6540-4084-1 +0.81 −0.29 +0.41 −0.19 >22

Mean +0.71 ± 0.43 −0.25 ± 0.10 +0.40 ± 0.18 −0.10 ± 0.08

also conclude for the presence of possible binaries in NGC 2447.
We, however, agree that our suspicion is weak and the evidence
is not strong as is in the case of NGC 2447-25. Nevertheless, we
also show the spectrum of NGC 2447-71 in the region of the H α.
Given the binary nature of NGC 2447-25 and our suspicion for
NGC 2447-71, we did not obtain the abundances for these two
stars.

4.2 Rotational velocities

The determination of the rotational velocity v sin i was made by us-
ing spectral synthesis for the Fe I 6151.6 Å line. The macroturbulent
velocity adopted in the synthesis was 3.0 km s−1 for all stars. Fig. 7
shows the fit for the Fe I line with different rotational velocities.
Table 14 shows the results for all stars. The mean rotational veloc-
ity of the giant stars in NGC 2447, excluding the stars #25 and #71
is 3.64 ± 0.55 km s−1. Fig. 8 shows our results in comparison with
field giant stars based on the data taken from Carlberg et al. (2011).
Our mean value is slightly smaller than that of the giants analysed
by Carlberg et al. (2011). In fact, excluding from the sample of
Carlberg et al. (2011) those stars that are more than 1σ of their stan-
dard deviation, that is, those stars with rotational velocities higher
than 9.0 km s−1 which represent only 3 per cent of their sample of
1288 stars, the mean rotational velocity is 4.5 ± 1.2 km s−1

4.3 The abundance pattern

4.3.1 Metallicity

The mean metallicity of NGC 2447 based on the Fe I lines is
−0.17 ± 0.05 excluding the stars NGC 2447-25 and 71. This value
is in good agreement with the value obtained by Reddy et al. (2015)
which is −0.13 ± 0.02 based on the analysis of three stars. Hamdani
et al. (2000) also used the same stars as Reddy et al. (2015) and
obtained a slightly higher metallicity, +0.03 ± 0.03, and Smiljanic
et al. (2009) obtained −0.01 ± 0.01. Clariá et al. (2005) obtained
[Fe/H] = −0.09 ± 0.06 using Washington photometry which is
also close to our values. Santos et al. (2009) and Santos et al.
(2012) did two different studies for this cluster using the stars #28,
#34, and #41. Santos et al. (2009) used two different line lists, one
from Sousa et al. (2008) and one from Hekker & Meléndez (2007).
The first one gives [Fe/H] = −0.03 ± 0.03, and the second one,
[Fe/H] = −0.10 ± 0.03. In the second study, Santos et al. (2012)
obtained [Fe/H] = 0.00 ± 0.04 (with the line list from Sousa et al.

2008) and [Fe/H] = −0.08 ± 0.02 (with the line list from Hekker
& Meléndez 2007). Table 6 shows the results.

4.3.2 Li and the 12C/13C isotopic ratio

In giants of open clusters, lithium abundances have already been
investigated by Gilroy (1989) and Pasquini, Randich & Pallavicini
(2001) for NGC 3680, Pasquini et al. (2004) for IC 4651, Gonzalez
& Wallerstein (2000) for M 11, Katime Santrich et al. (2013) for
NGC 3114, Böcek Topcu et al. (2015) and Böcek Topcu, Afşar
& Sneden (2016) for NGC 752 and NGC 6940, respectively, and
Delgado Mena et al. (2016) for several open clusters. These studies
showed that the lithium abundances in giants of the open clusters
exhibit a large spread, from negative values to maximum values
around 1.3–1.4 in the notation of log ε (Li). The higher values
for the lithium abundances are in good agreement with models
considering that the first dredge-up is the main mechanism of mixing
as the star evolves to the red giant branch. Low values for log ε (Li)
can be explained by extra-mixing mechanism that is thermohaline
mixing or thermohaline plus rotation-induced mixing (Charbonnel
& Lagarde 2010).

For the giants of NGC 2447, we found a mean value of
0.71 ± 0.43, for the lithium abundance. The large spread in the
lithium abundance uncertainty thus reflects that different mixing
mechanisms happened in the interior of these stars. Another in-
teresting aspect of our lithium analysis is the fact the two stars,
NGC 2447-3 and 7, that display very low values for the lithium
abundance are the most evolved stars of our sample, with log g = 1.1
and log g = 1.5, respectively. There are few open cluster giants
with low gravities analysed before. The open cluster NGC 7789
(Tautvaišiene et al. 2005) and NGC 6404 (Magrini et al. 2010) also
have stars with log g < 1.5. Some cluster giants analysed by Gilroy
(1989) also have low surface gravities.

The low values for log ε (Li) in NGC 2447-3 and 7 would indicate
that these two stars have suffered deep mixing and as a consequence
of that, it would be expected to determine a low 12C/13C isotopic
ratio. However, we derived value of 22.0 which means a low content
of 13C. The same kind of behaviour was already seen by Gilroy
(1989). The most evolved stars in the sample of Gilroy (1989),
those with low gravities, also have low log ε (Li) values but do
not show low 12C/13C isotopic ratio. Gilroy (1989) considered that
mass loss on the giant branch could modify the lithium abundance
without changing the 12C/13C isotopic ratio.
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Table 10. Abundance uncertainties for NGC 2447-3. The second column gives the variation of the abundance caused by the variation
in Teff. The other columns refer to the variations in the abundances caused by variations in log g, ξ , [Fe/H], and Wλ. The seventh
column gives the compounded rms uncertainty of the second column to sixth column. The last column gives the abundance dispersion
observed among the lines for those elements with more than three available lines.

Species �Teff �log g �ξ �[Fe/H] �Wλ (
∑

σ 2)1/2 σ obs

+120 K +0.4 +0.2 km s−1 +0.14 +3 mÅ

Fe I 0.00 0.07 −0.10 0.01 0.06 0.14 0.14
Fe II −0.20 0.21 −0.07 0.03 0.07 0.31 0.10
Na I 0.11 −0.01 −0.10 −0.02 0.05 0.08 0.11
Mg I 0.00 0.03 −0.06 0.00 0.05 0.08 0.11
Al I 0.07 −0.01 −0.07 −0.02 0.04 0.11 0.07
Si I −0.12 0.10 −0.06 0.01 0.05 0.17 0.04
Ca I 0.13 −0.01 −0.10 −0.01 0.05 0.17 0.09
Ti I 0.17 0.02 −0.16 −0.01 0.06 0.24 0.12
Cr I 0.12 0.01 −0.08 0.00 0.06 0.16 0.10
Ni I −0.03 0.08 −0.09 0.00 0.05 0.13 0.08
Y II −0.01 0.15 −0.12 0.03 0.07 0.21 0.38
Zr I 0.23 0.03 −0.09 0.00 0.06 0.26 0.09
Ba II 0.00 0.10 −0.10 0.00 – 0.14 –
La II 0.04 0.15 −0.14 0.03 0.06 0.22 0.08
Ce II 0.03 0.15 −0.14 0.03 0.07 0.22 0.10
Nd II 0.02 0.15 −0.09 0.03 0.06 0.19 0.11
Eu II 0.15 0.28 −0.04 0.00 – 0.32 –

Table 11. Same as Table 10 but for the star NGC 2447-28.

Species �Teff �log g �ξ �[Fe/H] �Wλ (
∑

σ 2)1/2 σ obs

+50 K +0.2 +0.1 km s−1 +0.09 +3 mÅ

Fe I 0.04 0.00 −0.05 0.00 0.06 0.09 0.09
Fe II −0.03 0.13 −0.04 0.02 0.06 0.15 0.04
Na I 0.05 −0.01 −0.02 0.00 0.05 0.07 0.14
Mg I 0.03 0.00 −0.01 0.00 0.05 0.06 0.07
Al I 0.03 −0.01 −0.02 −0.01 0.04 0.06 0.06
Si I 0.01 0.04 −0.01 0.01 0.05 0.07 0.07
Ca I 0.05 −0.01 −0.05 −0.01 0.06 0.09 0.06
Ti I 0.07 −0.02 −0.03 0.00 0.06 0.10 0.05
Cr I 0.06 −0.01 −0.03 0.00 0.06 0.09 0.05
Ni I 0.03 0.02 −0.03 0.00 0.06 0.08 0.05
Y II 0.01 0.10 −0.05 0.03 0.07 0.14 0.12
Zr I 0.09 − 0.02 0.00 0.00 0.10 0.14 0.07
Ba II 0.00 0.10 −0.20 0.05 – 0.23 –
La II 0.01 0.10 −0.01 0.04 0.07 0.13 0.04
Ce II 0.02 0.09 −0.05 −0.03 0.08 0.14 0.07
Nd II 0.01 0.09 −0.02 −0.03 0.08 0.13 0.06
Eu II 0.04 0.10 0.00 0.00 – 0.11 –

As far as the other stars are concerned, those less evolved than
NGC 2447-3 and 7, we could derive only lower limits for the 12C/13C
isotopic ratios, which indicate that these stars did not suffer deep
mixing in their interiors. Our results for the 12C/13C isotopic ratio
are in a good agreement with those predicted by Charbonnel &
Lagarde (2010) considering standard mixing models for an open
cluster with a turn-off mass of 2.7 M�.

Some works link rotational velocity and lithium abundance
(Randich et al. 1999; do Nascimento et al. 2000), but there have
been no consensus on the effect of rotation on the lithium content.
De Medeiros et al. (2000) obtained a correlation coefficient be-
tween lithium abundance and rotational velocity for different stellar
masses. They found that stars with M > 3.5 M� show a correlation
coefficient of 0.297 and stars in the mass range 2.5 M� < M < 3.5
M� have a correlation coefficient of 0.558. The behaviour of the
Li abundance and rotational velocity can be seen in Fig. 9 using
stars from De Medeiros et al. (2000) and the stars from our sample.

From Fig. 9 there may indeed be some dependence between rota-
tional velocity and lithium abundance, but we did not observe any
Li abundance correlation with rotation in our sample, although our
stars are slow rotators compared to the ones with high Li abundance.

4.3.3 Carbon, nitrogen, and oxygen

In Fig. 10, we show the [C/Fe] and [N/Fe] ratios for giant stars in
NGC 2447 in comparison with the same ratios taken from Luck
& Heiter (2007) and Mishenina et al. (2015). It can be seen that
the stars from our sample have abundances similar to field giants.
Like the field giants, the giant stars of NGC 2447 present nitrogen
overabundance and carbon underabundance which indicates that
the first dredge-up has taken place in the interior of these stars.
In fact as seen from Table 7, the mean [C/Fe] and [N/Fe] ratios
for NGC 2447 are, respectively, −0.25 ± 0.10 and +0.40 ± 0.18.

MNRAS 476, 4907–4931 (2018)
Downloaded from https://academic.oup.com/mnras/article-abstract/476/4/4907/4893721
by Observatï¿½rio Nacional user
on 24 April 2018



Spectroscopic analysis of giants in NGC 2447 4925

Table 12. Effect of errors in atmospheric parameters and carbon, oxygen, and nitrogen abundances on the CNO
abundances for NGC 2447-3.

Species �Teff �log g �ξ �log (C) �log (N) �log (O) σ tot

+120 K +0.4 +0.2 km s−1 +0.20 +0.20 +0.20

C +0.25 +0.25 −0.15 – +0.10 +0.15 0.42
N +0.25 +0.25 −0.07 −0.45 – – 0.58
O +0.35 +0.50 0.00 0.00 0.00 – 0.61

Table 13. Same as Table 12 but for NGC 2447-28.

Species �Teff �log g �ξ �log (C) �log (N) �log (O) σ tot

+50 K +0.2 +0.1 km s−1 +0.20 +0.20 +0.20

C 0.00 −0.10 −0.10 – +0.05 −0.05 0.16
N +0.08 +0.03 0.00 −0.27 – 0.00 0.28
O +0.05 +0.05 −0.07 0.00 0.00 – 0.10

Figure 6. Normalized spectra of the stars NGC 3680 - 11 and 34 the stars
NGC 2447-25 and 71 in the region around H α. Note the broad wings of H α

in the star NGC 3680 - 34 due to the presence of the A-type star not seen
in the star NGC 3680 - 11. In the star NGC 2447-25, this evidence is not as
strong as in NGC 3680 - 34 and is weaker in NGC 2447-71.

The [N/C] ratio can be used as a diagnostic of the first dredge-up
for giants in open clusters and this ratio can be compared with
standard evolutionary models or additional models which consider
that mixing can be due to rotation and/or to thermohaline effects
(Charbonnel & Lagarde 2010). For NGC 2447, we obtain a [N/C]
ratio of 0.65 ± 0.21. This value is in good agreement with the
predictions given by Charbonnel & Lagarde (2010) for an open
cluster with a turn-off mass of 2.7 M�.

Previously CNO abundances for NGC 2447 were obtained by
Smiljanic et al. (2009), where the authors analysed the stars
NGC 2447-28, 34, and 41. They obtained a mean [C/Fe] ratio of
−0.17 ± 0.01 and mean [N/Fe] ratio of 0.53 (with NGC 2447-28
and 34 only). Our results based on the same stars are, respectively,
[C/Fe] = −0.22 ± 0.05 and [N/Fe] = 0.49 ± 0.04. The giants of
NGC 2447 have nitrogen abundances similar to other giants of
other open clusters: Smiljanic et al. (2009), Mikolaitis et al. (2010),
Katime Santrich et al. (2013), Drazdauskas et al. (2016), Böcek

Figure 7. Observed (black dots) and synthetic spectra in the region of the
Fe I line at 6151.6 Å for two giants of the open cluster NGC 2447. We show
three absorption profiles corresponding to the rotational velocities given in
the Figure.

Table 14. Rotational velocities and effective temperatures for the
cluster giants analysed in this work.

Stars v sin i Teff

(km s−1) (K)

NGC 2447-3 3.5 4200
NGC 2447-4 3.5 5080
NGC 2447-7 3.0 4200
NGC 2447-25 5.0 5000
NGC 2447-28 3.0 5000
NGC 2447-34 3.0 5040
NGC 2447-41 4.0 5080
NGC 2447-71 3.0 5200
NGC 2447-85 4.0 5100
NGC 2447-93 3.5 5180
CD-23◦ 6042 4.5 4800
CPD-23◦ 2813 4.5 4900
TYC 6540-4084-1 3.5 5100
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Figure 8. Projected rotational velocities for field giant stars (black
squares) obtained by Carlberg et al. (2011) plotted as a function of
the photometric temperature. Red squares represent single giants of the
open cluster NGC 2447 while green square represents the binary star
NGC 2447-25.

Figure 9. Li surface abundance versus rotation velocity from the sample of
De Medeiros et al. (2000). Red squares represent the stars analysed in this
work.

Topcu et al. (2015, 2016), just to name a few. The oxygen abun-
dances of our cluster giants all show low [O/Fe] ratios. Smiljanic
et al. (2009) obtained −0.14 ± 0.03. Similar [O/Fe] ratios for the
giants of other open clusters have already been reported by Böcek
Topcu et al. (2015, 2016).

4.3.4 Other elements: Na to Ni

Figs 11 and 12 show the abundance ratios of the elements Na, Al,
Mg, Si, Ca, Ti, Cr, and Ni in comparison with field giants. No
significant difference was found between the [X/Fe] ratios for these

Figure 10. [X/Fe] ratios for CNO in comparison with the literature. The
black squares represent the same ratios from Luck & Heiter (2007) and
Mishenina et al. (2015). Red squares represent the giants of NGC 2447.

Figure 11. [X/Fe] ratios for the elements Na, Mg, Al, and Si. Symbols have
the same meaning as Fig. 10.

elements of the giants of NGC 2447 and field giants. In addition,
Table 15 shows that our results are in good agreement with the
values obtained by Reddy et al. (2015). The comparison between our
abundance ratios and those given by Reddy et al. (2015), Hamdani
et al. (2000), and Smiljanic et al. (2009) (only for sodium) is given
in Table 15. We found a mean difference between our derived ratios
and those of Reddy et al. (2015) and Hamdani et al. (2000) of
0.07 ± 0.07 and 0.10 ± 0.09, respectively. The comparison with
Hamdani et al. (2000) gives a larger uncertainty probably due to the
different metallicities and temperatures obtained by them and the
use of different lines with different gf values from ours.
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Table 15. Abundance ratios obtained in this work and in previous studies of Hamdani et al. (2000), Reddy et al.
(2015), and Smiljanic et al. (2009).

Species This work Reddy et al. (2015) Hamdani et al. (2000) Smiljanic et al. (2009)

[Na/Fe] +0.17 ± 0.10 +0.12 ± 0.02 +0.18 ± 0.03 +0.05 ± 0.02
[Mg/Fe] +0.15 ± 0.09 −0.02 ± 0.01 +0.02 ± 0.04 –
[Al/Fe] +0.09 ± 0.10 −0.14 ± 0.02 – –
[Si/Fe] +0.16 ± 0.07 +0.11 ± 0.02 0.00 ± 0.04 –
[Ca/Fe] +0.03 ± 0.04 +0.02 ± 0.03 +0.02 ± 0.00 –
[Ti/Fe] −0.01 ± 0.06 −0.04 ± 0.03 +0.09 ± 0.03 –
[Cr/Fe] −0.06 ± 0.06 −0.04 ± 0.02 +0.07 ± 0.01 –
[Ni/Fe] −0.06 ± 0.06 −0.07 ± 0.02 −0.11 ± 0.02 –
[Y/Fe] +0.05 ± 0.07 +0.03 ± 0.02 −0.05 ± 0.02 –
[Zr/Fe] +0.12 ± 0.08 +0.13 ± 0.02 – –
[La/Fe] +0.28 ± 0.10 +0.13 ± 0.02 – –
[Ce/Fe] +0.38 ± 0.09 +0.32 ± 0.01 +0.06 ± 0.02 –
[Nd/Fe] +0.21 ± 0.09 +0.22 ± 0.03 – –
[Eu/Fe] +0.07 ± 0.11 +0.22 +0.01 –

Figure 12. [X/Fe] ratios for the elements Ca, Ti, Cr, and Ni. Symbols have
the meaning as Fig. 10.

4.3.5 Heavy elements: s-process

Fig. 13 shows the abundance ratios [X/Fe] versus metallicity for
the heavy elements Y, La, Ce, Nd and the mean value of these
chemical elements in the notation [X/Fe] for the giant stars of
NGC 2447 analysed in this work (red squares). The abundance
ratios of these elements are also compared with the abundance ratios
obtained in two previous studies done for field stars, Mishenina et al.
(2006) and Luck & Heiter (2007). Zirconium was not included
in this comparison because both studies above mentioned did not
determine its abundance. In addition, we also obtained the mean
value [s/Fe] for the sample of Mishenina et al. (2006) and Luck &
Heiter (2007). Fig. 13 shows that the giant stars of NGC 2447 are
slightly enriched in the elements of the s-process with respect to
the field giants. Previous heavy-element abundance determination
for the open cluster NGC 2447 has already been reported by Reddy
et al. (2015) for the stars #28, #34, and #41. The heavy-element
abundance pattern for these stars is also shown in Fig. 14 (blue
squares) and is in good agreement with our results.

Figure 13. Abundance ratios [X/Fe] versus [Fe/H] for the s-process ele-
ments. Symbols have the same meaning as Fig. 10. We also provide the
mean s-process element abundance, in the notation [s/Fe].

The barium abundance is also given in Table 9. As we can see
all the stars show an enhancement of barium. However, the large
overabundance is not followed by the other s-process, which have
smaller increases. The most likely explanation for this apparent
contradiction, was given by Reddy & Lambert (2017). In that pa-
per, the authors showed that the observed barium overabundance
was not related with a nucleosynthesis process but is due to a un-
derestimation of the microturbulent velocity since the strong Ba II

line used for barium determination is formed in the upper layers
of the photosphere where microturbulent velocity is higher. In fact
considering a microturbulent velocity of 0.3 and 0.6 km s−1 greater
than derived for the stars NGC 2447-3 and 4, the barium abundance
can decrease between 0.3 and 0.8 dex.

In Fig. 14, we compare our mean values of the abundance ratios
for the elements of the s-process (red squares) with the mean val-
ues of the heavy elements abundance ratios of other open clusters
from the literature, analysed with high-resolution spectroscopy. As
defined in Section 3.3, the mean value of the abundance ratios of
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Figure 14. Abundance ratios [X/Fe] versus [Fe/H] for the s-process ele-
ments for several open clusters. Each point represents the mean abundance
for each cluster. Red and blue squares represent, respectively, NGC 2447
analysed in this work and by Reddy et al. (2015). Magenta squares, open
clusters with ages older than 1.0 Gyr and green squares, open clusters with
ages younger than 1.0 Gyr. Black crosses represent the field giants taken
from Luck & Heiter (2007) and Mishenina et al. (2007). We also provide
the mean s-process element abundance, in the notation [s/Fe]. Data for
young and old clusters were taken from Tautvaišiene et al. (2005), Maiorca
et al. (2011), Reddy, Giridhar & Lambert (2012, 2013), Reddy et al. (2015),
Mikolaitis et al. (2010), Santrich et al. (2013), Böcek Topcu et al. (2016),
and Drazdauskas et al. (2016).

the elements of the s-process, s, in the notation [s/Fe] is given by
the abundance ratios ([X/Fe]) of the elements Y, Zr, La, Ce, and Nd.
Barium was not included in the computation of the mean [s/Fe].

The mean abundance ratios from Reddy et al. (2015) are also
shown in this figure as blue squares. Young open clusters, those
with ages younger than 1.0 Gyr (green squares) show heavy-element
abundance enhancements compared to the field giants. Maiorca et al.
(2011) noticed that the youngest open clusters are the most s-process
enriched when compared to older clusters, those with ages older
than 1.0 Gyr. In order to explain why young open clusters present
an overabundance of s-process elements compared to older ones,
Maiorca et al. (2012) considered that AGB stars with masses smaller
than 1.5 M� would present extra-mixing phenomena following by
a very efficient production of neutrons via 13C. In fact this is seen in
Fig. 15, where we plot the mean abundance of s-process elements,
in the notation [s/Fe], versus the age of the open cluster using the
results derived by Maiorca et al. (2011) and by several other recent
spectroscopic analysis for some open clusters. The open cluster
NGC 2447 also follows the trend noticed by Maiorca et al. (2011).

4.3.6 Heavy elements: Eu

We also determined the abundance of the europium, an element
created by r-process in Type II supernovae, neutron-star mergers or
in kilonova emission from compact binary mergers, that is, radioac-
tive decays of r-process nuclei with the bulk of the emission in the
optical and near-infrared wavelengths (Tanaka 2016; Tanaka et al.
2017). So, this means that it europium is not created in low-mass
stars (Burris et al. 2000; Wanajo & Ishimaru 2006; Rosswog et al.

Figure 15. Mean s-process abundance versus age for the open clusters.
Symbols have the same meaning as in Fig. 14.

Figure 16. [Eu/Fe] versus [Fe/H] for giant stars in NGC 2447. In ‘(a)’, we
show the [Eu/Fe] ratio for the giants of NGC 2447 with the same symbols
as Fig. 13. Blue squares represent the stars #28, #34, and #41 analysed by
Reddy et al. (2015). In ‘(b)’, we compare the mean [Eu/Fe] ratio for NGC
2447 with other young and old open clusters. The symbols have the same
meaning as in Fig. 14. The blue square represents the mean [Eu/Fe] ratio
for stars #28, #34 and #41 analysed by Reddy et al. (2015).

2014). The europium abundance for the giant stars of NGC 2447
determined in this work by spectral synthesis technique is shown in
Fig. 5. Fig. 16a shows the [Eu/Fe] ratio of the giants in NGC 2447
(red squares) in comparison with field giants, using abundance data
from Luck & Heiter (2007) and Mishenina et al. (2007). Europium
abundance for the open cluster NGC 2447 was also determined by
Reddy et al. (2015) for the stars #28, #34, and #41. In Figs 16(a)
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Figure 17. Normalized spectra of the identified yellow straggler stars in
NGC 2447 in comparison with another yellow straggler NGC 5822 - 4 be-
tween 3750 and 4000 Å. Note the strong contamination of the spectra by
the spectrum of an A-type star represented by the star HD 65810 shown as
a red line. The arrows indicate Ca II lines.

and (b), we also show the [Eu/Fe] ratios for these three stars (blue
squares). In Fig. 16b, we show the mean [Eu/Fe] ratio of NGC 2447
in comparison with other open clusters including the mean [Eu/Fe]
ratio determined by Reddy et al. (2015). NGC 2447, as well as other
clusters, those younger than 1.0 Gyr and those older than 1.0 Gyr,
follows the trend for field giants.

4.3.7 Yellow stragglers in NGC 2447

Besides the 12 single giants and one spectroscopic binary anal-
ysed in this work, our spectroscopic observations confirm the ‘yel-
low straggler’ nature of three stars in NGC 2447. The stars NGC
2447-26 and 42 have already been identified as confirmed spec-
troscopic binaries and NGC 2447-38 as a probable spectroscopic
binary by Mermilliod & Mayor (1989). They have (B − V) colours
that are ‘between that of the turn-off and the red giant branch, but
brighter than the subgiant branch’ as defined by Clark, Sandquist
& Bolte (2004) for stars in both globular and open clusters. In fact
as seen in Fig. 1 and in Table 2, they have redder colours than the
turn-off stars and bluer (or yellow) colours than the red giant stars
in the CMD. A spectroscopic description of these kind of stars
and a definition of the terms red and yellow stragglers was already
given in Sales Silva et al. (2014), where this kind of object was
also identified in the open clusters NGC 2360, NGC 3680 and NGC
5822. Here, we report that NGC 2447-26, 38, and 42 share the same
spectroscopic characteristics of the stars of these open clusters : (i)
strong presence of veiling in their spectra as evidenced by their very
low microturbulent velocities and metallicities lower than the mean
open cluster metallicity (Table 5) and (ii) the source of veiling is due
to the presence of an A-type secondary star in the binary system.

In Fig. 17, we show the spectra of the stars NGC 2447-26, 38,
and 42 in comparison with another yellow straggler star NGC 5822 -
4. Following Sales Silva et al. (2014), we also show the spectra of
HD 65810 (red line), an A-type main-sequence star. Like the spectra
of the ‘yellow-straggler’ stars in the open clusters NGC 2360, NGC

3680, and NGC 5822, the spectra of the ‘yellow-stragglers’ in NGC
2447 are strongly contaminated by the spectrum of an A-type star,
since the hydrogen lines in NGC 2447-26, 38, and 42 have the same
strength as in the spectrum of HD 65810.

Finally, it is worth noting that our value for the radial ve-
locity of one of the ‘yellow-straggler’ stars, NGC 2447-38, is
+10.76 ± 0.30 km s−1 (Table 2). This value is very different to the
one reported by Mermilliod et al. (2008), +22.91 ± 0.31 km s−1.
Although regarded as a suspected binary by Mermilliod & Mayor
(1989), this star was not later considered as a spectroscopic binary
in the radial velocity survey of the red giants by Mermilliod et al.
(2008). Probably because the mean radial velocity of NGC 2447-38,
based on seven measurements between 1983 February 26 and 1996
May 15, was not different from the mean cluster radial velocity of
22.14 ± 0.75 km s−1, based on the nine giants shown in Table 2, ex-
cluding the spectroscopic binaries. In table 1 of Clariá et al. (2005),
this object also appears as a possible spectroscopic binary. The au-
thors derived a radial velocity of 22.86 km s−1, in agreement with
the value of Mermilliod et al. (2008). It is interesting that the early
work of Mermilliod & Mayor (1989) indicated that NGC 2447-38
could be a long period binary but later Mermilliod et al. (2008)
did not confirm this. Probably NGC 2447-38, lies in a very eccen-
tric orbit where significant radial velocity variations would occur
only in a small phase range. Our spectroscopic analysis of this star
undoubtedly confirms its binary nature.

5 C O N C L U S I O N S

The main conclusions of our abundance analysis employing high-
resolution optical spectra of all the known giants in NGC 2447 can
be summarized as follows:

(i) Analysis of the light elements reveals a lower carbon and
higher nitrogen abundance with respect to iron, which is similar to
field giant stars and giants in other clusters. We found a low mean
[O/Fe] ratio for NGC 2447, −0.10 ± 0.08. Low oxygen abundances
have already been determined in other giants in other young clusters.
The abundances of other elements, such as sodium, aluminum, α-
elements, and iron-peak elements (Ni and Cr) are similar to field
giants and giants of other open clusters.

(ii) The stars NGC 2447-3 and 7 are the most evolved stars of
our sample and have lowest lithium abundance, probably indicating
that deep mixing has taken place in their interiors. Conversely, to
the other giants of this cluster for these two stars, we were able to
obtain the 12C/13C isotopic ratio.

(iii) For the first time, we determined the rotational velocities of
the giants of NGC 2447. There are few determinations of rotational
velocities in giants of open clusters including single and binary
stars. Our results also showed that we did not detect any differ-
ence between the rotational velocities of single and binary stars in
NGC 2447.

(iv) The abundance of the elements produced by the s-process of
NGC 2447 follows the same trend seen in Maiorca et al. (2011), that
is young clusters have higher heavy-element abundances compared
to older clusters that do not show such enrichment. The [Eu/Fe]
ratios determined for the giants of NGC 2447 are similar to the field
giants and other giants of open clusters as expected by an element
mainly produced by massive stars or by short time-scale process, as
neutron–neutron mergers.

(v) Our spectroscopic observations confirm the binary nature of
the stars NGC 2447-26, 38, and 42 already known by Mermil-
liod & Mayor (1989) as spectroscopic binaries. They are ‘yellow
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straggler’ stars, that is, binary stars with a red giant primary and a
main sequence secondary A-type star. The combination of the light
of a giant star and an A-type star changes the (B − V) colours of
these binary systems to a position between the main sequence and
the red giant branch in the colour–magnitude diagram. The yellow
stragglers in NGC 2447 display the same spectroscopic character-
istics of those already identified in the open clusters NGC 2360,
NGC 3680 and NGC 5822 (Sales Silva et al. 2014).
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Sales Silva J. V., Peña Suárez V. J., Katime Santrich O. J., Pereira C. B.,

Drake N. A., Roig F., 2014, AJ, 148, 83
Santos N. C., Lovis C., Pace G., Melendez J., Naef D., 2009, A&A, 493,

309

MNRAS 476, 4907–4931 (2018)
Downloaded from https://academic.oup.com/mnras/article-abstract/476/4/4907/4893721
by Observatï¿½rio Nacional user
on 24 April 2018

http://dx.doi.org/10.1086/322874
http://dx.doi.org/10.1134/1.1777277
http://dx.doi.org/10.1086/316598
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/220.2.289
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu2380
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw1974
http://dx.doi.org/10.1086/317172
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/732/1/39
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20065213
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201014432
http://dx.doi.org/10.1086/375292
http://dx.doi.org/10.1086/425886
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201527196
http://dx.doi.org/10.1086/376940
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20020687
http://dx.doi.org/10.1088/0004-6256/135/3/1070
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/250.1.89
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw1701
http://dx.doi.org/10.1088/0004-6256/136/1/118
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201629272
http://dx.doi.org/10.1086/592738
http://dx.doi.org/10.1086/168173
http://dx.doi.org/10.1086/316601
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20078233
http://dx.doi.org/10.1086/307757
http://dx.doi.org/10.1088/0004-6256/146/2/39
http://dx.doi.org/10.1086/159147
http://dx.doi.org/10.1086/192274
http://dx.doi.org/10.1088/0067-0049/182/1/51
http://dx.doi.org/10.1086/513194
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201015395
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/736/2/120
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/747/1/53
http://dx.doi.org/10.1086/300289
http://dx.doi.org/10.1086/191954
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:200809664
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.17030.x
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20065141
http://dx.doi.org/10.1134/S1063772907050046
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu2337
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20079327
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201526370
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20010822
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20040240
http://dx.doi.org/10.1086/322082
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aa81d6
http://dx.doi.org/10.1086/307858
http://dx.doi.org/10.1046/j.1365-8711.2003.06305.x
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.19791.x
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt412
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv908
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20034397
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt2502
http://dx.doi.org/10.1088/0004-6256/148/5/83
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:200811093


Spectroscopic analysis of giants in NGC 2447 4931

Santos N. C., Lovis C., Melendez J., Montalto M., Naef D., Pace G., 2012,
A&A, 538, A151

Santrich O. J. K., Pereira C. B., Drake N. A., 2013, A&A, 554, A2
Smiljanic R., Gauderon R., North P., Barbuy B., Charbonnel C., Mowlavi

N., 2009, A&A, 502, 267
Smith G., Edvardsson B., Frisk U., 1986, A&A, 165, 126
Smith V. V., Cunha K., Jorissen A., Boffin H. M. J., 1996, A&A, 315, 179
Smith V. V., Lambert D. L., Nissen P. E., 1998, ApJ, 506, 405
Sneden C., 1973, ApJ, 184, 839
Sneden C., McWilliam A., Preston G. W., Cowan J. J., Burris D. L., Armosky

B. J., 1996, ApJ, 467, 819
Sousa S. G. et al., 2008, A&A, 487, 373
Tanaka M., 2016, Adv. Astron., 2016, 634197
Tanaka M. et al., 2017, PASJ, 69, 102
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