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Espe
tros
opia em alta resolução de gigantes

vermelhas no aglomerado aberto NGC 2539

Cintia Fernanda Martinez

Submetida ao Observatório Na
ional do Rio de Janeiro em

23 de Julho de 2015, 
omo requisito par
ial para a obtenção

do título de Mestre em Astronomia.

Resumo

O estudo dos aglomerados abertos permite 
ompreender tanto o 
omportamento e es-

trutura da Vía Lá
tea, quanto a formação e a evolução das estrelas. Neste sentido, as

gigantes vermelhas dos aglomerados 
onstituem o melhor alvo de análise pois são muito

brilhantes. O objetivo deste trabalho 
onsistiu em determinar a 
omposição quími
a do

aglomerado aberto NGC 2539 através da análise de espe
tros FEROS, de alta resolu-

ção, de uma amostra de dez estrelas gigantes vermelhas perten
entes a este aglomerado.

Obtiveram-se os parâmetros estelares e as abundân
ias quími
as do Na até o Nd para as

estrelas sele
ionadas do aglomerado, derivados sobre a 
ondição de equilíbrio termodinâ-

mi
o lo
al utilizando os modelos atmosféri
os de Kuru
z e o 
ódigo MOOG de análise

espe
tral. Os resultados obtidos sugerem que o padrão de abundân
ia apresentado por

NGC 2539 é semelhante ao do dis
o Galáti
o quando 
omparados 
om os 
orresponden-

tes às estrelas gigantes vermelhas do 
ampo e de outros aglomerados. O estudo permitiu

também 
lassi�
ar duas das gigantes binárias espe
tros
ópi
as que formavam parte da

amostra 
omo sendo �yellow stragglers� e 
on�rmar a natureza das suas estrelas 
ompa-

nheiras; e 
al
ular, pela primeira vez, as velo
idades projetadas de rotação das gigantes

desse aglomerado, mostrando boa 
on
ordân
ia 
om os já determinados para as estrelas

gigantes do 
ampo.

Palavras 
haves: Aglomerado aberto; estrelas gigantes vermelhas; abundân
ias quí-

mi
as; yellow stragglers.
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High-resolution spe
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opy of red giant stars in

the open 
luster NGC 2539

Cintia Fernanda Martinez

Submitted to the Observatório Na
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for the Master's degree in Astronomy.

Abstra
t

The study of open 
lusters allow us to understand the behavior and stru
ture of the Milky

Way, as well as the formation and evolution of the stars. In that sense, red giant stars in

open 
lusters are the best target of analysis be
ause they are the brightest obje
ts. We

have analysed high-resolution e
helle spe
tra (FEROS) of ten red giant members of the

open 
luster NGC 2539 to explore its 
hemi
al 
omposition. Based on the high-resolution

spe
tra and standard LTE analysis, we have derived stellar parameters and abundan
e

ratios for elements from Na to Nd. Our �ndings 
on�rm that NGC 2539 have similar


ompositions to within the errors of measurements 
ompared with lo
al dis
 �eld and open


lusters giants. We also 
lassi�ed two of the spe
tros
opi
 binary stars of our sample as

�Yellow Stragglers�, and 
on�rmed the nature of their 
ompanions; and 
al
ulated, for

the �rst time, the rotation velo
ities for all the stars of our sample, showing their values

good agreement with those already determined for �eld giant stars.

Keywords: Open 
luster; red giant stars; 
hemi
al abundan
es; yellow stragglers.
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1. Introdução

Os aglomerados abertos, sistemas de estrelas que 
ontêm alguns milhares de membros,


onstituem uma ferramenta poderosa na pesquisa Astrofísi
a. São usados tanto em estu-

dos da 
inemáti
a quanto da dinâmi
a da Via Lá
tea, uma vez que ajudam à 
ompreensão

da estrutura galá
ti
a, da evolução quími
a e da mistura no dis
o da Galáxia e, junto


om as suas 
ontrapartes mais antigas, os aglomerados globulares, permitem revelar as

populações estelares. Neste 
apítulo apresentam-se as 
ara
terísti
as dos aglomerados

abertos e a forma em que as mesmas permitem 
onhe
er a dinâmi
a e a evolução dos

objetos que 
ompõem o dis
o galá
ti
o.

1.1. Cara
terísti
as prin
ipais dos aglomerados

abertos

Os aglomerados abertos são uma população do dis
o galá
ti
o e representam asso
iações

de estrelas ligadas gravita
ionalmente e originadas de uma úni
a nuvem mole
ular. As-

sim, é possível assumir que todas elas têm sido formadas na mesma épo
a e 
om igual


omposição quími
a que a nuvem mãe. Consequentemente, estes objetos apresentam


ara
terísti
as 
omuns. Além de têrem a mesma idade e 
omponentes quími
os, o fato

do que o tamanho de um aglomerado resulta menor do que a sua distân
ia, as estrelas

asso
iadas a ele en
ontram-se todas a igual distân
ia do Sol.

Dado que todas as estrelas destes aglomerados en
ontram-se a igual distân
ia e têm


omposição quími
a similar, parâmetros estelares bási
os, 
omo sendo a idade, distân
ia

e metali
idade podem ser determinados 
om maior pre
isão do que no 
aso das estre-

las do 
ampo. Além disso e devido à origem 
omum, as estrelas em um aglomerado

movimentam-se na Galáxia 
om velo
idade espa
ial uniforme, o 
onhe
imento das dis-

tân
ias e idades dessas asso
iações estelares ofere
e a possibilidade de estudar os movi-

mentos das estrelas no dis
o e as mudanças sofridas 
om o tempo. Por isso os aglomerados

abertos ofere
em uma ex
elente oportunidade para mapear a estrutura, a 
inemáti
a e a


omposição quími
a do dis
o galá
ti
o (Reddy et al., 2012).

Apesar da disponibilidade atual de potentes teles
ópios, espe
trógrafos de alta reso-

lução e do desenvolvimento dos modelos de atmosfera teóri
os e de espe
tros sintéti
os,

as abundân
ias quími
as para estrelas da sequên
ia prin
ipal e gigantes dos aglomerados

são obtidas apenas para aqueles aglomerados mais próximos ao Sol devido ao baixo brilho

das estrelas asso
iadas a estes objetos, os quais situam-se a distân
ias superiores a 100

p
 em relação ao Sol (Cayrel de Strobel, 1990).

Estudos espe
tros
ópi
os, feitos sobre estes tipos de objetos por exemplo, permitiram


on�rmar a existên
ia de um gradiente radial de metali
idades no dis
o interno da Via

Lá
tea (Sestito et al., 2006, 2008; Bragaglia et al., 2008; Magrini et al., 2010) o qual su-

gere que a taxa de enrique
imento é maior na direção do 
entro galá
ti
o (Janes, 1979;

Neese & Yoss, 1988; Prantzos & Boissier, 2000; Pedi
elli et al., 2009). Além disso, auto-

res 
omo Ro
ha-Pinto et al. (2006) e Bergemann et al. (2014) observaram a existên
ia de

3



Capítulo1. Introdução

uma relação idade-metali
idade, isto é, as estrelas jovens são mais ri
as em metais que

as estrelas velhas, mas apenas para aquelas lo
alizadas próximas ao Sol.

O gradiente radial de metali
idades do dis
o Galáti
o tem sido medido também, usando

diferentes traçadores. As Cefeidas, estrelas jovens e variáveis 
ujas distân
ias são bem 
o-

nhe
idas, mostram uma tendên
ia negativa 
om o in
remento desse fator (Lu
k & Lambert,

2011; Genovali et al., 2014); enquanto que a evolução temporal deste gradiente é estu-

dado através dos aglomerados abertos, pelo fato de abrangerem um intervalo de idades

maior do que no 
aso das Cefeidas (ver Magrini et al., 2015). Baseados em estudos feitos


om este tipo de objetos, Chen et al. (2003a) sugerem que o gradiente de metali
idade

torna-se plano 
om o tempo. Análises feitas 
om estrelas de diferentes idades dos tipos

F, G e K da sequên
ia prin
ipal tem revelado a existên
ia de um dis
o espesso 
ara
te-

rizado por possuir objetos 
om uma distribuição mais extendida, de maior idade, menor

metali
idade, embora sobreabundantes em elementos-α, quando 
omparados 
om aqueles

do dis
o �no (Navarro et al., 2011; Cheng et al., 2012; Toyou
hi & Chiba, 2014).

Considerando a hipótese de que os aglomerados abertos se dissolvem 
om o tempo

devido à ação das forças de maré e espalham as suas estrelas no 
ampo, a análise das va-

riações das abundân
ias intra-aglomerado, prin
ipalmente dos elementos-α e dos elemen-

tos mais pessados, propor
ionam uma forma de ligar, quimi
amente, objetos do 
ampo


om o aglomerado que lhe deu origem (De Silva et al., 2007). Sabendo que isto requer

o estudo de uma ampla amostra de aglomerados e da análise espe
tros
ópi
a detalhada

das abundân
ias, Reddy et al. (2013) sele
ionaram um 
onjunto de gigantes vermelhas

perten
entes a onze aglomerados abertos (in
luíndo duas das gigantes asso
iadas ao aglo-

merado de interesse neste estudo), abrangendo o intervalo de idades 
ompreendido entre

0.2 e 4.3 G ano e abar
ando as distân
ias gala
to
êntri
as de 8.3 a 11.3 kp
. Baseados na

análise espe
tral, determinaram as abundân
ias de 23 elementos e 
on
luíram que, tanto

as gigantes do 
ampo quanto as perten
entes aos aglomerados abertos de metali
idades

quase solar, têm 
omposições similares; o que favore
e a hipótese de que as estrelas do


ampo vêm de aglomerados abertos desagregados. Resultados semelhantes foram obtidos

por Carretta et al. (2007), analisando gigantes do �
lump� de dois aglomerados abertos

velhos.

No entanto, estudando objetos deste tipo Katime Santri
h et al. (2013) determinaram

as abundân
ias quími
as para 15 gigantes do aglomerado aberto NGC 5822 e des
obriram

que, duas delas apresentavam enrique
imento dos elementos do pro
esso-s, o que permi-

tiu a sua 
lassi�
ação 
omo �estrelas de Bário�. Este fen�meno é expli
ado através da

transferên
ia de massa em um sistema binário, 
onstituído por uma estrela AGB (agora

sendo uma anã bran
a) e a própria gigante; a idéia da existên
ia de anãs bran
as nos

aglomerados abertos forne
e a possibilidade de obter a idade destes objetos de forma

mais 
on�ável.

1.2. Estrelas evoluídas: gigantes vermelhas nos

aglomerados abertos

Como a
onte
e 
om os aglomerados globulares, os aglomerados abertos 
ontêm estrelas

em diferentes fases evolutivas. Em parti
ular, as estrelas evoluídas são, 
om frequên
ia,

utilizadas para testar a estrutura interna dos modelos. Graças às abundân
ias de alguns

elementos (
arbono e nitrogênio) determinadas nas atmosferas das gigantes é possível

estimar a fase da sua evolução. Um importante indi
ador da idade de um aglomerado
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provêm da posição das estrelas evoluídas em relação ao ponto de saída da sequên
ia

prin
ipal no diagrama 
or-magnitude. Um parâmetro fundamental que diferen
ia as

estrelas em um aglomerado é a massa, a qual determina o 
omportamento delas: a

massa �xa a evolução das estrelas, porém infelizmente o 
ál
ulo pre
iso da massa é muito

difí
il. Por isso, as estrelas membros de aglomerados são utilizadas na determinação desse

parâmetro. As massas podem ser obtidas a partir do 
onfronto da sequên
ia prin
ipal

observada de um aglomerado 
om aquela obtida de forma teóri
a.

A quantidade de material presente no lo
al em que a estrela está se formando determina

o 
urso da sua evolução. Quando o nú
leo estelar atinge uma temperatura su�
ientemente

alta para 
omeçar fundir hidrogênio e estabele
e o equilíbrio hidrostáti
o, diz-se que a

estrela 
hega à sequên
ia prin
ipal, onde passa grande parte da sua vida. Uma vez que

uma fração do hidrogênio ini
ial tiver sido 
onsumido gerando um nú
leo inerte de hélio,

este 
omeça a se 
ontrair devido a sua gravidade, enquanto o hidrogênio 
ontinua sendo

queimado agora em uma 
amada que rodeia ao nú
leo de hélio. Isto leva ao aumento

da temperatura 
entral e, 
onsequentemente, nas taxas de reação, produzindo energia

su�
iente para in
rementar a luminosidade da estrela por um fator de 1 000 a 10 000.

As regiões mais externas da estrela se expandem fortemente e a energia produzida no

nú
leo da estrela é distribuida por 
onve
ção em uma superfí
ie muito maior, resultando

em uma temperatura super�
ial menor. A 
onve
ção faz 
om que o material exposto à

queima nu
lear no interior da estrela (mas não no nú
leo) seja levado para a superfí
ie

desta, em eventos 
onhe
idos 
omo dragagens (Herwig, 2005). Diz-se, então, que a estrela

está as
endendo o ramo de gigante vermelha do diagrama Hertzsprung-Russell (HR).

No interior, o nú
leo 
ontinua a se aque
er até atingir a temperatura su�
iente para


omeçar a fundir o hélio em 
arbono (pro
esso triplo-α). A ignição do nú
leo de hélio

determina o �m da fase de gigante vermelha e o iní
io da etapa do ramo horizontal

(horizontal bran
h), no 
aso das estrelas pobres em metais, ou do �red 
lump�, em aquelas

de maior metali
idade (Sweigart & Gross, 1978).

A medida que a estrela evolui, ejeta o material pro
essado no meio interestelar o que

resulta no enrique
imento deste por elementos pesados. A quantidade de elementos pro-

duzidos e devolvidos ao meio depende da história da formação, evolução e nu
leossíntese

estelar em função de sua massa. As estrelas de massas baixas e intermediárias (0.8 M⊙

<M<8 M⊙) 
ontribuem 
om He,

12
C,

13
C,

14
N e elementos do pro
esso-s (Travaglio et al.,

1999; Lugaro et al., 2003). As estrelas massivas (M > 8 M⊙), por sua vez, são as prin
i-

pais responsáveis pela produção dos elementos-α (O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca) enquanto as

supernovas do tipo Ia geram os elementos do pi
o do Fe (S
, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, Cu).

No 
aso das estrelas gigantes vermelhas, depois de sintetizados, os elementos são draga-

dos para a atmosfera destas e podem ser observados a partir de suas linhas espe
trais. A

partir dessa análise pode-se determinar o estágio evolutivo em que se en
ontra a estrela

em questão e ajudar à 
ompreensão da evolução galá
ti
a.
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2. O aglomerado aberto NGC 2539

NGC 2539 é um aglomerado aberto de idade intermediária lo
alizado na 
onstelação de

Puppis (AR2000=8h 10m 42s, De
2000=-12 50m) no hemisfério sul. Em seu trabalho sobre

aglomerados abertos, Rupre
ht (1966) 
lassi�
ou quase 1 000 objetos 
andidatos baseado

nas 
ara
terísti
as apresentadas em suas pla
as fotográ�
as. O 
ritério adotado in
luía: o

grau de 
on
entração 
entral das estrelas (I-bem 
on
entrado, IV-muito desagregado), a

homogeneidade na luminosidade das estrelas membros (1-igual luminosidade para todas

as estrelas, 3-grandes diferenças nas luminosidades) e a quantidade de estrelas perten-


entes ao aglomerado (p-`poor' entre 0-50, m-`moderate' entre 50-100, r-`ri
h' superior a

100). De a
ordo 
om esse estudo, NGC 2539 foi 
lassi�
ado 
omo sendo do tipo II-1 m, o

que signi�
a que 
ontém um número moderado de estrelas, todas elas apresentando uma

luminosidade similar e um nível alto de 
on
entração em torno da região 
entral.

Claria & Lapasset (1986) �zeram observações fotométri
as, nos sistemas DDO e CMT1T2,

de uma amostra de 13 estrelas gigantes, do tipo G e M, situadas no 
ampo deste aglo-

merado. Utilizando dois métodos para de�nir quais eram as estrelas que perten
iam ao

aglomerado, determinaram a distân
ia e a idade de NGC 2539 
omo sendo de 910 p
 e

(0.64 ± 0.08) G anos, respe
tivamente.

Anos depois, Lapasset et al. (2000) analisaram dados fotométri
os UBV de 345 estrelas

no 
ampo deste aglomerado e, baseados no diagrama 
or-magnitude, determinaram que

ao menos 169 das estrelas estudadas eram prováveis membros, enquanto que 23 foram


lassi�
adas 
omo possíveis membros. Assim, 
onseguiram derivar uma idade de 0.63 G

anos, em 
on
ordân
ia 
om a idade antes 
al
ulada; e uma distân
ia de 1 210 p
, superior

a aquela obtida primeiramente.

De forma similar, Choo et al. (2003), baseados em dados fotométri
os desse aglomerado

adquiridos no observatório BOAO na Korea, derivaram valores de 1 096 p
 e ∼0.63 G

anos para a distân
ia e a idade, respe
tivamente; e des
obriram, também, sete estrelas

variáveis no 
ampo desse objeto.

Muitos estudos sugerem que os ambientes ri
os em metais são fontes poten
iais para

a formação de planetas extrasolares (Gonzalez & Laws, 2000; Santos et al., 2004); por

isso aglomerados abertos de alta metali
idade 
onstituem os alvos ideais para a bus
a de

exoplanetas. Sendo essa a sua prin
ipal motivação, Marshall et al. (2005) derivaram a

metali
idade de sete aglomerados abertos utilizando o espe
trógrafo de resolução mode-

rada Boller & Chivens CCD (CCDS)

1

. A partir das linhas de absorção de vários metais,

obtiveram os índi
es espe
trofotométri
os para quatro das gigantes do aglomerado NGC

2539, e determinaram uma metali
idade média de [M/H℄ = -0.04 ± 0.03.

Com o mesmo �m, Lovis & Mayor (2007) ini
iaram um levantamento em velo
idades

radiais de gigantes em aglomerados abertos para estudar a frequên
ia de formação de

planetas ao redor de estrelas evoluídas e de massa intermediária. Utilizando os espe
tró-

grafos HARPS e CORALIE (La Silla, Chile) 
on�rmaram que nenhuma das nove gigantes

sele
ionadas do aglomerado NGC 2539 apresentava evidên
ia da presença de planetas em

torno delas.

1

http://www.astronomy.ohio-state.edu/MDM/CCDS/
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Capítulo2. O aglomerado aberto NGC 2539

Com o objetivo de traçar as propriedades dinâmi
as do dis
o galá
ti
o, baseados no

estudo de aglomerados abertos, Frin
haboy & Majewski (2008) obtiveram espe
tros de

resolução moderada (espe
trógrafos HYDRA -R ∼15 000- nos teles
ópios CTIO e WIYN)

e determinaram as velo
idades radiais para uma amostra de ∼3 500 estrelas situadas nos


ampos de 71 aglomerados abertos. Essas velo
idades, junto 
om os movimentos próprios

e as distân
ias, permitiram-lhes derivar a probabilidade dessas estrelas perten
er aos

diferentes aglomerados. Da análise de oito estrelas membros do aglomerado NGC 2539


al
ularam uma velo
idade radial média de 28.34 ± 0.39 km seg

−1
.

Em estudos prévios, Mermilliod & Mayor (1989) �zeram observações de velo
idade ra-

dial (VR) 
om CORAVEL para 62 gigantes vermelhas de aglomerados abertos de idade

intermediária para determinar a probabilidade de perten
er ao aglomerado e dete
tar

binaridade. Em parti
ular, a pesquisa realizada sobre onze estrelas gigantes de NGC

2539 determinou um valor médio para a VR de 29.27 ± 0.14 km seg

−1
, assim 
omo a

des
oberta e des
rição das órbitas de três binárias espe
tros
ópi
as; uma delas suspeita

de 
onstituir um sistema triplo, o primeiro dete
tado ao redor de uma gigante em um

aglomerado aberto. Mais tarde, Mermilliod et al. (2008), utilizando os mesmos instru-

mentos, atualizaram o valor obtido primeiramente da VR de NGC 2539 para VR = 28.89

± 0.21 km seg

−1
.

Utilizando espe
tros
opia de alta resolução (espe
trógrafo UVES, R∼ 50 000), Santos et al.

(2009) determinaram os parâmetros estelares e a abundân
ia de ferro para um 
onjunto

de gigantes e anãs de aglomerados abertos. Baseados na análise de três gigantes mem-

bros, o aglomerado NGC 2539 apresentou uma metali
idade quase solar (<[Fe/H℄> =

0.09 ± 0.02).

Mais re
entemente, Reddy et al. (2013) exploraram os 
omponentes quími
os deste

tipo de estrelas em sete aglomerados abertos, in
luindo duas gigantes do aglomerado

NGC 2539. Para isto analisaram espe
tros e
helle, obtidos 
om o espe
trógrafo Robert

G. Tull (R ∼55 000) do observatório M
Donald, e 
on
luíram que as abundân
ias dos

elementos leves, elementos-α, do pi
o do Ferro e do pro
esso-s, derivadas para todos os

objetos, apresentam valores similares ou 
omparáveis aqueles asso
iados às gigantes do


ampo.

Enquanto as estrelas dos aglomerados são ex
elentes traçadores das propriedades do

dis
o galá
ti
o porque parâmetros 
omo a idade, metali
idade e distân
ia são determina-

dos 
om melhor aproximação nas estrelas membros deste tipo de objetos que em aquelas

isoladas, as estimativas atuais dessas propriedades variam amplamente devido à variedade

dos métodos utilizados para determinar essas quantidades.
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3. Seleção da amostra e observações

Devido à pre
isão das medidas, as velo
idades radiais têm provado ser um método e�-


iente na determinação de objetos perten
entes a um aglomerado. Com o objetivo de

dete
tar e 
al
ular os parâmetros orbitais de binárias espe
tros
ópi
as, Mermilliod et al.

(2008) obtiveram as velo
idades radiais de 1 300 gigantes vermelhas 
andidatas a perten-


er a 166 aglomerados abertos. O estudo permitiu, também, estabele
er a probabilidade

das estrelas perten
erem aos aglomerados, ou não, assim 
omo 
al
ular a velo
idade radial

média, tanto das estrelas individuais quanto dos aglomerados.

Para isto, foram feitas observações sistemáti
as abrangendo ambos os hemisférios. As


orrespondentes ao hemisfério norte foram feitas 
om o s
anner fotoelétri
o CORAVEL,

no Observatório Haute-Proven
e (OHP), França, durante um período de 19 anos. En-

quanto para a região sul, utilizaram o mesmo instrumento montado no teles
ópio do ESO

em La Silla, Chile, durante 13 anos.

A 
ombinação das velo
idades radiais 
om dados fotométri
os permitiu a estes autores

estudarem a fase evolutiva das gigantes vermelhas em aglomerados abertos de diferentes

idades.

Levantamentos deste tipo produzem um grande impa
to uma vez que geram amplos


atálogos de estrelas que 
onstituem os alvos de interesse para estudos espe
tros
ópi
os

de alta resolução, ne
essários para 
al
ular as abundân
ias e 
ompreender a estrutura

dos 
omponentes do dis
o galá
ti
o.

Com o propósito de 
ontribuir para esses estudos foram sele
ionadas dez estrelas gigan-

tes vermelhas (Tabela 3.1), 
lassi�
adas 
omo sendo membros do aglomerado aberto NGC

2539 segundo o levantamento de velo
idades radiais de Mermilliod et al. (2008). Todas

elas foram observadas, no ano 2009, 
om o teles
ópio de 2.2 m do European Southern Ob-

servatory (ESO) situado em La Silla, Chile; usando o espe
trógrafo FEROS (R ∼48 000)

(Kaufer et al., 1999), no âmbito do a
ordo ESO-Observatório Na
ional. Os espe
tros

obtidos possuem S/N ∼ 100-150 e 
ompreendem um amplo intervalo de 
omprimento de

onda (3800-9200 Å). Estes foram reduzidos através do pipeline MIDAS, levando em 
onta

as 
orreções por bias e �at�eld, a extração dos espe
tros e a 
alibração em 
omprimento

de onda, faltando apenas as 
orreções por velo
idades radial e bari
êntri
a, as quais foram

feitas neste trabalho. Na Figura 3.1 se observam alguns exemplos dos espe
tros obtidos

para três estrelas da amostra.

Na Tabela 3.1 é possível 
on
luir que as velo
idades radiais obtidas neste trabalho (
o-

luna 5) são 
omparáveis quando 
omparadas 
om as obtidas por Mermilliod et al. (2008),

sendo apenas as binárias espe
tros
ópi
as analisadas (NGC 2539-209, NGC 2539-223 e

NGC 2539-233) as que apresentam as maiores diferenças, fato que provavelmente es-

teja asso
iado 
om a natureza binária desses objetos. Os valores obtidos para as es-

trelas individuais de�nem uma média na velo
idade radial de 31.0 ± 2.0 km seg

−1
,

resultado que não difere do valor de 29.27 ± 0.14 km seg

−1

al
ulado, pela primeira

vez, por Mermilliod & Mayor (1989) baseado nos dados obtidos pelo espe
trógrafo CO-

RAVEL para onze gigantes membros; e mais tarde rati�
ado, pelos mesmos autores

(Mermilliod et al., 2008) para 28.89 ± 0.21 km seg

−1
.
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Capítulo3. Seleção da amostra e observações

Figura 3.1.: Região espe
tral 
ompreendida entre 6154 e 6178 Å para as estrelas gigantes ver-

melhas NGC 2539-229, NGC 2539-317 e NGC 2539-463. As linhas de absorção

de alguns elementos quími
os são identi�
adas.

Tabela 3.1.: Dados prin
ipais das estrelas gigantes vermelhas sele
ionadas

NGC 2539-#
V B-V VR

m
VR Data Obs. Exp.

[km seg

−1
℄ [km seg

−1
℄ [seg℄

209 10.547 1.018 27.22 ± 0.32 34.8 ± 0.8 8 Março 2009 1200

223 10.529 0.618 29.46 ± 0.13 35.1 ± 1.2 8 Março 2009 1200

229 11.172 0.978 � 31.2 ± 0.5 8 Março 2009 1800

233 10.831 0.635 26.74 ± 0.17 29.8 ± 1.4 8 Março 2009 1800

251 11.250 0.947 29.39 ± 0.19 29.9 ± 0.8 8 Março 2009 1800

317 10.782 0.973 29.10 ± 0.15 30.1 ± 1.4 8 Março 2009 1800

346 10.915 0.980 29.69 ± 0.15 30.5 ± 0.3 9 Março 2009 1800

447 10.698 1.044 28.94 ± 0.18 30.5 ± 0.3 9 Março 2009 1200

463 10.695 1.034 28.83 ± 0.15 28.9 ± 0.7 9 Março 2009 1200

502 11.020 0.972 28.85 ± 0.16 30.2 ± 0.2 9 Março 2009 1800

Colunas 1-4: Nome da estrela do aglomerado, magnitude visual (V), índi
e de 
or (B-V) e

velo
idade radial (VR

m
) obtidas por Mermilliod et al. (2008). Coluna 5: velo
idade radial (VR)


al
ulada neste trabalho. Colunas 6-7: data de observação e tempo de exposição, respe
tivamente.
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4. Análise espe
tros
ópi
a

4.1. Linhas espe
trais: formação e análise

A atmosfera estelar é de�nida 
omo a região externa que rodeia a estrela, e que 
onstitui a

zona de transição entre o interior dela e o meio interestelar. Divide-se em várias 
amadas,


ada uma 
om 
ara
terísti
as diferentes. A fotosfera é a 
amada mais profunda e fria

da atmosfera de uma estrela; a maior parte do espe
tro visível estelar é produzido nesta

região, portanto a maioria do que se 
onhe
e sobre estes objetos é 
onhe
ida através do

estudo da radiação desta zona.

As linhas espe
trais, na maior parte das gigantes normais, se apresentam 
omo ab-

sorções na distribuição do espe
tro 
ontínuo da radiação que provêm da estrela. Em

parti
ular, as linhas de absorção são originadas quando a luz emitida por uma fonte de

alta temperatura (neste 
aso, o interior da estrela) passa através da atmosfera, que está

a uma temperatura mais baixa do que a fonte emissora. As linhas são geradas na atmos-

fera da estrela, produto das variações de energia sofridas pelos elétrons nos átomos que

a 
ompõem. Quando um elétron faz uma transição de um nível de energia elevado para

um mais baixo, a diferença de energia entre os dois níveis é emitida na forma de um fóton

de uma 
erta frequên
ia (ou 
omprimento de onda) asso
iada. Por outro lado, quando

o elétron é ex
itado a partir de um nível de energia mais baixo para um mais alto, essa

diferença é absorvida também 
omo um fóton.

As frequên
ias asso
iadas 
om os fótons, absorvidos ou emitidos durante as transições,

representam diferentes 
on�gurações possíveis de energias que o elétron pode tomar, e

formam um 
onjunto úni
o para 
ada átomo. Dado que os elétrons têm apenas valores

dis
retos de energia, 
orrespondente a determinados 
omprimentos de onda, a presença de

linhas de um determinado elemento quími
o em um espe
tro é su�
iente para demonstrar

a existên
ia desse elemento na estrela.

Figura 4.1.: Intensidade (Fλ) em função do 
omprimento de onda (λ) para uma linha espe
tral.

Wλ denota a área 
ontida na faixa retangular e que, resulta equivalente à área


ompreendida pelo per�l da linha a partir do nível do 
ontínuo (Fλc).
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Capítulo4. Análise espe
tros
ópi
a

Cada linha é de�nida pelo nível superior, o nível inferior e a força de os
ilador (denotada


omo f na expressão log gf); sendo esta última uma medida da probabilidade de o
or-

rên
ia dessa transição eletr�ni
a. Identi�
ar as linhas espe
trais de absorção desempenha

um papel fundamental no estudo da 
omposição quími
a das estrelas. A intensidade total

de uma linha de absorção pode ser expressa na forma de largura equivalente Wλ, de�nida


omo a largura medida em Å de um retângulo de área igual à linha espe
tral (Figura

4.1), ou matemati
amente 
omo

Wλ =

∫

Fλ − Fλc

Fλc
dλ (4.1)

onde Fλc refere-se ao �uxo no 
ontínuo e Fλ ao �uxo 
orrespondente ao 
omprimento de

onda λ. Considerando a quantidade de energia absorvida, ou seja, a profundidade da

linha espe
tral, é possível determinar a abundân
ia de um elemento quími
o. Esta ab-

sorção depende tanto do número de absorvedores presentes quanto da fração dos elétrons

desse elemento, que se en
ontram no nível de energia apropriado para absorver. Estes

fatos estão ligados a velo
idade de mi
roturbulên
ia, temperatura e pressão da atmosfera

estelar.

4.1.1. Alargamento das linhas espe
trais de absorção

As linhas espe
trais são in�uen
iadas por uma série de pro
essos físi
os que o
orrem na

atmosfera estelar. Cada um desses pro
essos tem asso
iado uma função que des
reve

a variação na intensidade da absorção 
om o 
omprimento de onda ao longo da linha;

isto é, 
ada pro
esso pode ser des
rito por um 
oe�
iente de absorção. Os pro
essos


onsiderados são:

• alargamento natural da linha

• alargamento por pressão

• alargamento Doppler térmi
o

O alargamento natural da linha está diretamente rela
ionado 
om o alargamento intrín-

se
o dos níveis de energia dos átomos que geram múltiplas possibilidades de transições,

algumas mais prováveis do que outras, entre os níveis involu
rados. Como 
onsequên
ia

dos diferentes 
omprimentos de onda, 
ontemplados no intervalo de transições, e as pro-

babilidades de o
orrên
ia destas, a linha sofre um alargamento que de�ne o 
entro e as

asas da mesma. A intensidade desse alargamento está ligado à quantidade de átomos em

um dado estado, quanto mais átomos nesse estado, maior a quantidade de fótons 
om a

energia ne
essária para produzir as transições.

As transições entre dois níveis de energia at�mi
os podem ser in�uen
iadas pela proxi-

midade de partí
ulas (átomos, molé
ulas, íons e elétrons) que se en
ontram na vizinhança

do átomo que faz a transição. A pressão exer
ida por estas partí
ulas produz um alar-

gamento na linha de absorção, 
onhe
ido 
omo alargamento por pressão, que modi�
a a

energia ne
essária para realizar uma transição entre dois níveis. Dependendo da natureza

da partí
ula perturbadora, este efeito pode se 
lassi�
ar em:

• alargamento Stark linear, resultante da interação entre o átomo que faz a transição

e prótons ou elétrons, afeta prin
ipalmente às linhas do hidrogênio.

12



• alargamento Stark quadráti
o, produto da interação da partí
ula emisora 
om íons

ou elétrons e de importân
ia na maioria das linhas espe
trais em estrelas quentes.

• alargamento van der Waals, devido à ação do hidrogênio neutro sobre o átomo que

faz a transição e de notoriedade nas linhas espe
trais das estrelas frias.

O alargamento por pressão está rela
ionado 
om a gravidade da estrela; quanto maior for

a gravidade, mais próximas estarão as partí
ulas uma da outra, produzindo uma maior

�pressão� sobre os átomos que realizam as transições e, portanto, um maior alargamento

nas linhas de absorção.

O alargamento Doppler, por sua vez, o
orre quando os átomos que 
ontribuem para

uma linha espe
tral têm diferentes velo
idades ao longo da linha de visada à estrela

devido aos seus movimentos térmi
os, os quais dependem da temperatura da fotosfera

estelar; quanto maior for, maior a agitação das partí
ulas e, 
onsequentemente, maior o

deslo
amento da 
ontribuição de 
ada átomo para uma 
erta linha. Essa velo
idade é

denominada de velo
idade radial, V R, e dada por

V R

c
=

∆λD

λ0

(4.2)

onde λ0 é o 
omprimento de onda da linha medida no laboratório (sem nenhum deslo-


amento), ∆λD refere-se à diferença no deslo
amento da linha observada em relação à

obtida no laboratório e c é a velo
idade da luz. Considerando que os átomos e íons ab-

sorvedores re�etem uma distribuição de velo
idades maxwelliana na qual V R 
onstitui a

velo
idade mais provável (geralmente 
onhe
ida 
omo v0) e está rela
ionada 
om a tem-

peratura, de a
ordo 
om a distribuição de velo
idades at�mi
as, o alargamento Doppler

asso
iado a v0 é

∆λD =
v0
c
λ0 =

v0
c
(
2kT

m
)1/2 (4.3)

sendo k a 
onstante de Boltzmann, m a massa do átomo e T a temperatura da fotosfera

estelar.

O movimento de grandes grupos de átomos produz �turbulên
ia�, porém se o tamanho

deles for menor que o ne
essário para formar uma linha, trata-se de �mi
roturbulên
ia�,

ξ (Gray, 2005). Assim 
onsidera-se que esses grupos de átomos apresentam uma distri-

buição gaussiana de dispersão ξ que origina alargamentos Doppler análogos aos gerados

pelos movimentos térmi
os. Logo o alargamento Doppler total é formado apartir da soma

dos dois efeitos:

∆λD =
v0
c
λ0 =

v0
c
(
2kT

m
+ ξ2)1/2 (4.4)

Assim, a forma e a intensidade de uma linha de absorção depende tanto da quantidade

de absorvedores disponíveis para gerar essa linha, quanto dos parâmetros atmosféri
os,

temperatura efetiva e gravidade super�
ial, que de�nem a estrela. Outros fatores, 
omo

por exemplo, os 
ampos magnéti
os, a rotação estelar e os próprios instrumentos de

observação, também 
ontribuem 
om o alargamento das linhas espe
trais.

4.1.2. Abundân
ias quími
as: determinação

É evidente que as linhas observadas em um espe
tro surgem dos elementos quími
os

presentes no material estelar. Cada elemento deixa sua assinatura na forma de um padrão
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Capítulo4. Análise espe
tros
ópi
a

de linhas espe
trais 
orrespondentes 
om a sua estrutura eletr�ni
a. É esperado que

quanto mais intenso seja esse padrão, maior seja a quantidade desse elemento quími
o na

estrela. Para a determinação da 
omposição quími
a de uma estrela se utilizam 
ódigos

de síntese espe
tral que permitem 
al
ular as abundân
ias dos elementos através das

linhas espe
trais. Um deles é o 
ódigo MOOG

1

(Sneden, 1973), frequentemente apli
ado

nas análises espe
tros
ópi
as estelares, que deriva a quantidade de um 
omposto quími
o

a partir da suas Wλ, ajustando os valores de abundân
ia até reproduzir as Wλ medidas

nas linhas espe
trais.

Outro fator impres
indível para a obtenção das abundân
ias quími
as é dado pelas pro-

priedades termodinâmi
as da estrela que, por sua vez pre
isam dos modelos atmosféri
os

para serem determinadas. No 
aso das estrelas do tipo F, G e K, os modelos de atmos-

fera 1-D plano-paralela do ATLAS9 (Kuru
z, 1993) são uma boa es
olha. Estes supõem

à fotosfera estelar dividida em su
essivas 
amadas, dentro das quais resultam válidas a

equação de equilíbrio hidrostáti
o (pressão balan
eada pela gravidade), e a aproximação

de equilíbrio termodinâmi
o lo
al (ETL). Em ETL, as propriedades de uma região são

des
ritas a partir de várias distribuições:

• distribuição de Maxwell de velo
idades, determina a natureza rand�mi
a das múl-

tiplas 
olisões que sofrem as partí
ulas em uma atmosfera estelar.

• distribuição de Boltzmann, forne
e informação sobre a população dos níveis at�mi-


os em função da temperatura.

• distribuição de Saha, des
reve o estado de ionização de um elemento quími
o de-

pendendo da temperatura e da densidade de partí
ulas.

• distribuição de Plan
k, estabele
e a forma em que a radiação é distribuída na su-

perfí
ie estelar.

Assim, a apli
ação destes 
on
eitos teóri
os ofere
e a oportunidade de 
onfrontar os es-

pe
tros observados 
om os teóri
os e derivar diferentes propriedades da atmosfera estelar.

Para 
ara
terizar uma estrela é pre
iso 
onhe
er os seus parâmetros atmosféri
os bá-

si
os: temperatura efetiva (Tef), gravidade super�
ial (log g), velo
idade de mi
roturbu-

lên
ia (ξ) e metali
idade ([Fe/H ]). Os métodos utilizados para as determinações diferem

dependendo se trata-se de dados fotométri
os ou espe
tros
ópi
os; sendo estes últimos os

mais pre
isos.

Nas seguintes seções apresenta-se o método espe
tros
ópi
o utilizado para a determi-

nação dos parâmetros estelares e detalha-se 
omo foi feito o 
ál
ulo das abundân
ias

quími
as e da rotação estelar, 
om os seus respe
tivos valores, uma vez 
onhe
idos esses

parâmetros.

4.2. Determinação dos parâmetros estelares

O estudo espe
tros
ópi
o 
omeçou 
om as medidas das larguras equivalentes (Wλ) das li-

nhas de absorção de FeI e FeII tomadas do trabalho de Lambert et al. (1996) e Castro et al.

(1997). Este pro
edimento foi feito manualmente, empregando a tarefa splot do IRAF,

através do ajuste de um per�l gaussiano à linha de absorção observada.

1

O 
ódigo MOOG pode ser baixado de http://verdi.as.utexas.edu/moog.html.
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As linhas que apresentavam larguras equivalentes superiores a 160 mÅ foram rejeita-

das por se en
ontrarem na região em que a 
urva de 
res
imento (grá�
o do logaritmo

da abundân
ia em função do logaritmo da intensidade reduzida da linha de absorção)

muda a in
linação e apresenta uma grande dispersão impossibilitando o ajuste gaussiano

(Pereira et al., 2011).

A lista �nal de linhas in
lui 112 linhas de FeI e 15 de FeII abrangendo o intervalo

espe
tral entre 4900 e 7130 Å. Essas linhas de absorção, junto 
om os seus parâmetros

at�mi
os e os seus valores de larguras equivalentes medidos para as estrelas da amostra,

pode ser 
onsultada no Apêndi
e A.

O passo seguinte 
onsistiu na determinação dos parâmetros estelares através do 
ódigo

MOOG, o qual requer o 
onjunto de linhas 
om as Wλ antes medidas e os modelos de

atmosfera de Kuru
z.

A análise espe
tros
ópi
a da amostra foi feita sobre a 
ondição de equilíbrio termo-

dinâmi
o lo
al e equilíbrio hidrostáti
o; assim, utilizaram-se os modelos atmosféri
os de

Kuru
z (Kuru
z, 1993), a lista de linhas de absorção do FeI e FeII 
om as Wλ medidas

e a rotina ab�nd do 
ódigo de análise espe
tral MOOG para determinar os parâmetros

estelares: temperatura efetiva (Tef), gravidade super�
ial (log g), velo
idade de mi
ro-

turbulên
ia (ξ) e metali
idade ([Fe/H ]).

A solução para os parâmetros estelares é atingida supondo que existe o equilíbrio de

ex
itação e a igualdade das abundân
ias de FeI, Ab (FeI), obtidas a partir das linhas

fortes e fra
as; isto é, uma vez que os valores dos 
oe�
ientes angulares, 
orrespondentes

aos grá�
os de Ab (FeI) vs. poten
ial de ex
itação, E.P.(eV) (Figura 4.2, painel supe-

rior) e Ab (FeI) vs. logaritmo da largura equivalente reduzida, log(Wλ/λ) (Figura 4.2,

painel inferior), sejam quase nulas. Sendo a Tef e a velo
idade de mi
roturbulên
ia ξ,
respe
tivamente, as quantidades determinadas por essas relações. A imposição do equi-

líbrio de ionização permite obter a gravidade super�
ial log g e é obtida quando o valor

da abundân
ia média de FeI é igual ou próxima à abundân
ia de FeII. Enquanto que

o valor da metali
idade [Fe/H ] foi determinado a partir da expressão

[Fe/H ] = log(NFe/NH)⋆ − log(NFe/NH)⊙ (4.5)

onde NFe e NH referem-se ao número de átomos de ferro e hidrogênio, respe
tivamente,

por unidade de volume; e 
onsiderando o valor de 7.52 para a abundân
ia solar de ferro,

em 
on
ordân
ia 
om o valor adotado pelo 
ódigo MOOG.

Os erros nos valores de temperatura efetiva e velo
idade de mi
roturbulên
ia adotados

foram determinadas a partir das in
ertezas nos 
oe�
ientes angulares 
orrespondentes

a Ab (FeI) vs. poten
ial de ex
itação, E.P.(eV) e Ab (FeI) vs. logaritmo da largura

equivalente reduzida, log(Wλ/λ). O erro na gravidade super�
ial foi obtido variando esse

parâmetro ao redor da solução en
ontrada até que a diferença entre as abundân
ias de

FeI e FeII fosse igual a um desvío padrão do valor de abundân
ia de FeI. Assim

as in
ertezas típi
as en
ontradas para os parâmetros atmosféri
os Tef , log g e ξ foram

de ±100 K, ±0.20 dex e ±0.20 km seg

−1
, respe
tivamente; enquanto que o erro na

metali
idade, [Fe/H℄, é forne
ido 
omo dado de saída do 
ódigo de análise espe
tral

MOOG.

A Tabela 4.1 mostra os parâmetros atmosféri
os obtidos.

Somente quatro estrelas da amostra apresentam estudos prévios: NGC 2539-229 e

NGC 2539-502 (Santos et al., 2009), NGC 2539-463 (Reddy et al., 2013) e NGC 2539-

346 (Santos et al., 2009; Reddy et al., 2013). Para todas elas os valores nos parâmetros

15



Capítulo4. Análise espe
tros
ópi
a

Figura 4.2.: Determinação dos parâmetros atmosféri
os para a estrela NGC 2539-251. Painel

superior: abundân
ia de FeI para 
ada uma das linhas medidas (pontos vermelhos)

em função do poten
ial de ex
itação (E.P. (eV)) das linhas medidas. Painel infe-

rior: abundân
ia de Fe I para 
ada linha de absorção medida (pontos vermelhos),

em função da largura equivalente reduzida (log(Wλ/λ)). Em ambos os grá�
os,

a linha pontilhada amarela indi
a a abundân
ia média de Fe I. A solução é ob-

tida quando os valores dos 
oe�
ientes angulares, 
orrespondentes aos grá�
os de

Ab (FeI) vs. E.P. e Ab (FeI) vs. log(Wλ/λ), são quase nulos. Neste 
aso, os

valores 
onsiderados para o modelo de atmosfera de Kuru
z foram: Tef=5000 K,

log g=2.5 dex, ξ=1.15 km seg

−1
, [Fe/H℄= -0.1.
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Tabela 4.1.: Parâmetros atmosféri
os 
al
ulados para as dez estrelas da amostra. No 
aso das estrelas já estudadas, são mostrados

também os valores obtidos por outros autores

NGC 2539-#
Tef [K℄ log g ξ [Fe I/H℄±σ (#) [Fe II/H℄±σ (#) Referên
ias

g [
m seg

−2

℄ [km seg

−1

℄

209 4800 ± 100 2.10 ± 0.20 1.34 ± 0.20 -0.12 ± 0.14 (66) -0.14 ± 0.08 (10)

1

223 4975 ± 100 2.60 ± 0.20 0.10 ± 0.20 -0.27 ± 0.11 (64) -0.27 ± 0.13 (10)

1

229

5000 ± 100 2.70 ± 0.20 1.10 ± 0.20 0.03 ± 0.11 (74) 0.03 ± 0.12 (13)

1

5145 ± 34 3.03 ± 0.20 1.49 ± 0.03 0.09 ± 0.10 0.09 ± 0.10

2

233 5000 ± 100 2.70 ± 0.20 0.90 ± 0.20 -0.39 ± 0.12 (76) -0.38 ± 0.09 (12)

1

251 5000 ± 100 2.55 ± 0.20 1.15 ± 0.20 -0.08 ± 0.11 (75) -0.09 ± 0.11 (10)

1

317 4900 ± 100 2.30 ± 0.20 1.21 ± 0.20 -0.09 ± 0.10 (67) -0.10 ± 0.07 (9)

1

346

4950 ± 100 2.50 ± 0.20 1.28 ± 0.20 -0.13 ± 0.11 (70) -0.12 ± 0.06 (12)

1

5149 ± 33 2.97 ± 0.22 1.56 ± 0.03 0.05 ± 0.10 0.05 ± 0.10

2

5175 ± 100 3.10 ± 0.25 1.70 ± 0.20 -0.07 ± 0.04 -0.07 ± 0.03

3

447 4950 ± 100 2.55 ± 0.20 1.39 ± 0.20 0.00 ± 0.11 (67) -0.01 ± 0.08 (8)

1

463

4850 ± 100 2.40 ± 0.20 1.24 ± 0.20 0.00 ± 0.11 (63) -0.02 ± 0.09 (11)

1

5050 ± 100 2.80 ± 0.25 1.68 ± 0.20 -0.05 ± 0.04 -0.07 ± 0.04

3

502

4950 ± 100 2.50 ± 0.20 1.21 ± 0.20 -0.05 ± 0.10 (60) -0.04 ± 0.05 (12)

1

5211 ± 34 2.86 ± 0.47 1.60 ± 0.03 0.10 ± 0.10 0.10 ± 0.21

2

1

Este trabalho,

2

Santos et al. (2009),

3

Reddy et al. (2013).

1
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derivados neste trabalho apresentam diferenças quando 
omparados 
om os obtidos por

esses autores.

Para se investigar o motivo dessas diferenças 
ompararam-se os parâmetros da estrela

NGC 2539-346 obtidos neste trabalho 
om aqueles determinados por Reddy et al. (2013)

(a seguir R13). Primeiramente derivamos os parâmetros estelares 
onsiderando a lista

de linhas utilizada por estes autores 
om seus parâmetros at�mi
os e suas medidas de

Wλ 
orrespondentes, os modelos de atmosfera de Kuru
z e o 
ódigo MOOG de análise

espe
tral. Os valores derivados para a Tef , log g, ξ e [Fe/H ] foram 5150 K/ 2.8 dex/

1.55 km seg

−1
/ -0.08 dex, respe
tivamente; os quais são similares aos 
al
ulados por

R13 dentro do intervalo de erro. Um segundo teste foi feito 
onsiderando a mesma lista

de linhas, mas desta vez, medindo as Wλ no espe
tro da estrela alvo desta análise e

eliminando aquelas linhas que apresentavam medidas, em suas Wλ, superiores a 160 mÅ.

Neste 
aso, os valores obtidos para a Tef , log g, ξ e [Fe/H ] foram 5050 K/ 2.8 dex/ 1.28

km seg

−1
/ +0.01 dex, respe
tivamente; os quais também mostram 
on
ordân
ia 
om os

apresentados por R13 levando em 
onsideração os erros.

Assim, é possível estabele
er que a fonte das diferenças não é nem devida as medidas

das Wλ nem ao 
ódigo utilizado, mas aos dados at�mi
os 
onsiderados para as linhas de

FeI prin
ipalmente. De fato, o valor da média das diferenças entre os valores de log gf ,
entre os 
onsiderados aqui e aqueles de R13, é de 0.02±0.04 para dez linhas de FeI em


omum. Enquanto que o valor asso
iado às linhas de FeII é de 0.05±0.03, para nove

linhas em 
omum, isto poderia expli
ar a diferença média de 0.5 dex em log g entre os

resultados obtidos neste trabalho e os 
al
ulados por R13.

Esta situação já tinha sido eviden
iada por Santos et al. (2009), que determinaram os

parâmetros atmosféri
os de um 
onjunto de gigantes vermelhas, perten
entes a diferentes

aglomerados abertos, utilizando duas listas de linhas: uma delas 
ara
terísti
a das estrelas

anãs (Sousa et al., 2008) e a outra espe
í�
a de gigantes (Hekker & Meléndez, 2007).

Cada uma destas apresentando linhas 
om diferentes parâmetros at�mi
os. Os autores


on
luíram que os valores derivados pare
iam depender da lista de linhas utilizada.

Finalmente, mesmo 
om pequenas dis
repân
ias nos valores individuais das estrelas da

amostra, a média das [Fe/H ] para o aglomerado NGC 2539 é quase solar, sendo seu valor

de < [Fe/H ] > = -0.03±0.08 dex e apresentando bom a
ordo 
om a média derivada por

Reddy et al. (2013) (< [Fe/H ] > = -0.06±0.04 dex).

4.2.1. Gravidades super�
iais evolutivas

A �m de 
orroborar 
om os valores de gravidade super�
ial (log g), obtidos através do
estudo espe
tros
ópi
o, 
al
ulou-se a gravidade super�
ial evolutiva para 
ada estrela da

amostra a partir da expressão

log gevolutivo = log
M⋆

M⊙

+ 0.4 (V −AV + CB) + 4 logTef − 2 log r(kpc)− 16.5 (4.6)

sendo Tef o valor da temperatura efetiva de 
ada objeto 
al
ulado na análise espe
tros
ó-

pi
a; V a magnitude aparente visual tomada de Mermilliod et al. (2008); AV a extinção no

visual obtida de Lapasset et al. (2000); CB a 
orre
ção bolométri
a determinada a partir

das 
alibrações de Alonso et al. (1999); r a distân
ia na qual se en
ontra o aglomerado

(Choo et al., 2003, r= 1.096 kp
); e M⋆ a massa 
orrespondente à saída da sequên
ia

prin
ipal e 
onhe
ida 
omo �turn-o� mass�. A mesma foi derivada através do ajuste das
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Figura 4.3.: Diagrama 
or-magnitude do aglomerado NGC 2539, 
orrigido do avermelhamento.

Em preto, dados fotométri
os de Lapasset et al. (2000). As linhas sólidas 
orres-

pondem as trajetórias evolutivas para log t=8.7 (azul, Girardi et al., 2000), log

t=8.75 (vermelho, Girardi et al., 2000) e log t=8.8 (verde, Bertelli et al., 1994).

isó
ronas evolutivas de Bertelli et al. (1994) e Girardi et al. (2000) 
onsiderando um valor

de metali
idade próximo ao solar (Z=0.019). Este pro
edimento não somente permitiu


al
ular esse parâmetro, mas também determinar a idade do aglomerado. Para isto, pri-

meiramente 
orrigiram-se do avermelhamento os dados fotométri
os usando o valor de

Choo et al. (2003) (E(B − V )=0.06) 
omo referên
ia. Então, 
onsideraram-se a média

das metali
idades aqui obtidas (< [Fe/H ] >= -0.03) e a expressão que 
orrela
iona a

razão de abundân
ia do ferro e hidrogênio 
om o valor Z (Bertelli et al., 1994):

[Fe/H ] = log Z + 1.73 (4.7)

Na Figura 4.3 apresenta-se o diagrama 
or-magnitude do aglomerado, 
orrigido do

avermelhamento, junto 
om as trajetórias evolutivas que melhor se ajustam aos dados

observa
ionais (log t=8.7 -8.8). Assim foi possível estabele
er a idade do aglomerado


omo sendo de 0.50-0.63 G ano; resultado que se en
ontra em 
on
ordân
ia 
om aqueles

obtidos por Claria & Lapasset (1986) e Choo et al. (2003). Levando em 
onta a de�ni-

ção de Friel (1995), que sugere que aqueles aglomerados 
om idade inferior a 1 G ano

são 
onsiderados jovens enquanto que os que apresentam idades superiores a este limite

são 
atalogados 
omo velhos, o aglomerado de interesse neste estudo teria uma idade

intermediária dentro dos aglomerados jovens.

Baseada na idade 
al
ulada, a massa de saída da sequên
ia prin
ipal, M⋆, resultou

ser de (2.2 ± 0.2)M⊙; onde o erro na sua determinação foi estimado levando em 
onta a

in
erteza na idade do aglomerado. Estes valores são 
onsistentes 
om os já obtidos por

outros autores em estudos prévios feitos sobre aglomerados abertos em diferentes fases

evolutivas. A Figura 4.4 mostra a 
orrespondên
ia que existe entra a massa de �turn-o��

e as diferentes idades dos aglomerados abertos: quanto mais velho o objeto, menor a sua

19



Capítulo4. Análise espe
tros
ópi
a

1.0

2.0

3.0

4.0

5.0

6.0

7.0

8.0

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0

T
u
rn

-o
ff
 (

M
s
o

l)

Idade (G anos)

Figura 4.4.: Massa de �turn-o�� vs. idade de aglomerados abertos. Segundo a 
lassi�
ação de

Friel (1995), aglomerados velhos (em preto) e jovens (em vermelho). Em verde, o

aglomerado NGC 2539.

massa de saída da sequên
ia prin
ipal.

Tabela 4.2.: Comparação entre gravidades super�
iais espe
tros
ópi
as e evolutivas

NGC 2539-#
Tef log gespectroscopico log gevolutivo

± 100[K℄ ± 0.20(dex) ± 0.13(dex)

209 4800 2.10 2.50

223 4975 2.60 2.58

229 5000 2.70 2.85

233 5000 2.70 2.71

251 5000 2.55 2.88

317 4900 2.30 2.64

346 4950 2.50 2.72

447 4950 2.55 2.63

463 4850 2.40 2.58

502 4950 2.50 2.36

Colunas 2 e 3: Temperaturas efetivas e gravidades super�
iais das gigantes de NGC 2539 
al
u-

ladas espe
tros
ópi
amente. Coluna 4: valores de gravidade super�
ial evolutiva, para os mesmos

objetos, obtidas a modo de 
omparação.

A Tabela 4.2 mostra os valores das gravidades super�
iais evolutivas 
on
ordam 
om

aqueles previamente 
al
ulados mediante a análise dos espe
tros, sendo de 0.19 dex a

média das diferenças entre os valores espe
tros
ópi
os e evolutivos e de ± 0.13 dex o

erro asso
iado a essa média, o que resulta em uma in
erteza menor quando 
omparada


om aquela asso
iada à gravidade super�
ial espe
tros
ópi
a (0.20 dex). Autores 
omo

Allende Prieto et al. (1999) e A�er et al. (2005) asseguram que, além da aproximação do

Equilíbrio Termodinâmi
o Lo
al (ETL) imposto 
omo 
ondição para obter a gravidade
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super�
ial espe
tros
ópi
a, in
ertezas rela
ionadas à determinação da distân
ia e dos

parâmetros at�mi
os das linhas de absorção poderiam ser as 
ausas destas diferenças nos

valores de gravidades super�
iais obtidas por diferentes métodos.
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4.3. �Yellow Stragglers� no aglomerado aberto NGC

2539

Mermilliod & Mayor (1989), estudando um 
onjunto de gigantes perten
entes ao aglo-

merado, des
obriram e determinaram as órbitas de três binárias espe
tros
ópi
as, entre

elas NGC 2539-209 e NGC 2539-223; e 
lassi�
aram a NGC 2539-233 
omo suspeita de

binaridade. Espe
í�
amente, 
on
luíram que NGC 2539-209 formava um sistema triplo.

Sendo assim, o primeiro sistema deste tipo en
ontrado em torno de estrelas gigantes

vermelhas em aglomerados abertos.

Neste trabalho, em parti
ular, o estudo espe
tros
ópi
o feito sobre NGC 2539-223 e

NGC 2539-233 determinou uma velo
idade de mi
roturbulên
ia (ξ) menor quando 
om-

paradas 
om o resto dos objetos da amostra; e evidên
ia de velamento nas suas linhas

espe
trais, efeito que produz um 
ontínuo adi
ional sobre o espe
tro intrínse
o da es-

trela e faz 
om que o valor obtido para a metali
idade ([Fe/H ]) seja menor. Esse efeito

é mostrado na Figura 4.5. Devido ao velamento destes dois espe
tros, o 
ál
ulo das

abundân
ias não foi realizado para estas duas estrelas.

Figura 4.5.: Comparação dos espe
tros das estrelas NGC 2539-502, NGC 2539-223 e NGC

2539-233. Evidên
ia de velamento nas linhas de absorção das estrelas binárias.

O fato desse efeito estar presente em alguns dos espe
tros levou à pro
ura da fonte de

velamento. A análise da região espe
tral de 
omprimento de onda entre 3700 e 4000 Å
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eviden
iou um grau de 
ontaminação pela 
ontribuição da 
omponente se
undária, e 
om

base na mar
ada presença das linhas da série de Balmer do hidrogênio, ela é 
ara
terizada


omo do tipo espe
tral A da sequên
ia prin
ipal 
omo será visto.

A Figura 4.6 mostra a região espe
tral 
ompreendida entre 3750-4000 Å para três das

gigantes perten
entes ao aglomerado de interesse neste estudo: NGC 2539-346, NGC

2539-223 e NGC 2539-233. Além disso e 
om �ns 
omparativos, apresentam-se em ver-

melho o espe
tro normalizado da estrela HD 65810

2

de tipo espe
tral A1 da sequên
ia

prin
ipal; e em azul e verde, os espe
tros de duas estrelas anãs bran
as sele
ionadas da

amostra de Koester et al. (2009), WD 0050-332 (Tef=35 570 K) e WD 0310-688 (Tef=16

329 K), respe
tivamente.

Nota-se 
laramente que os espe
tros 
orrespondentes as gigantes NGC 2539-223 e NGC

2539-233 apresentam 
ontaminação pela estrela do tipo A, na qual as linhas do hidrogênio

da série de Balmer (H8, H9, H10, H11) atingem o seu máximo de intensidade; enquanto

que o da estrela NGC 2539-346 não mostra evidên
ia da presença de uma estrela deste

tipo. Adi
ionalmente pode-se des
artar a presença de uma anã bran
a no sistema uma

vez que o per�l das linhas do hidrogênio deste tipo de objeto não 
oin
ide 
om aquele

apresentado pelas gigantes NGC 2539-223 e NGC 2539-233.

Além disso, os espe
tros de NGC 2539-223 e NGC 2539-233 
on
ordam quase por


ompleto 
om aquele asso
iado à estrela de tipo A, ex
eto no 
aso das linhas H (λ3968)
e K (λ3933) do 
ál
io (Ca II). Isto está rela
ionado 
om que a linha K do Ca II domina

em uma estrela do tipo G do que em uma do tipo A, assim o per�l da linha em HD 65810

não se 
orresponde 
om aquele apresentado nas estrelas NGC 2539-223 e NGC 2539-233.

Por outro lado, a linha Ca II H pare
e se ajustar em ambos espe
tros mas isto é apenas

um efeito da 
ombinação de linhas de intensidades semelhantes: a linha do hidrogênio

(Hǫ, λ3970 Å) da estrela A e a linha Ca II H das gigantes.

Assim, é possível a�rmar que as estrelas se
undárias, destes sistemas binários, são do

tipo espe
tral A da sequên
ia prin
ipal e 
onstituem a fonte do velamento nos espe
tros

das gigantes vermelhas NGC 2539-223 e NGC 2539-233.

Por �m, inspe
ionando suas posições no diagrama 
or-magnitude, per
ebe-se que estes

dois objetos estão deslo
ados, situándo-se na região 
ompreendida entre a Sequên
ia

Prin
ipal e o Ramo das Gigantes (Figura 4.7). Esta parti
ularidade foi identi�
ada por

Lapasset et al. (2000), quem 
lassi�
aram essas estrelas 
omo sendo �gigantes amarelas�.

Re
entemente, Sales Silva et al. (2014) observaram as mesmas 
ara
terísti
as, tanto fo-

tométri
as quanto espe
tros
ópi
as, em algumas gigantes vermelhas em sistemas binários

asso
iadas aos aglomerados abertos NGC 2360, NGC 3680 e NGC 5822 e denominaram

de �Yellow Stragglers�. Na Figura 4.8 se apresentam os espe
tros de duas das gigantes,

NGC 5822-4 e NGC 5822-312, analisadas e 
atalogadas por estes autores 
omo �Yellow

Stragglers�. Assim pode-se a�rmar que NGC 2539-223 e NGC 2539-233 são duas �Yellow

Stragglers� identi�
adas no aglomerado aberto NGC 2539.

A des
oberta e a 
lassi�
ação deste tipo de objetos foi, no passado, e ainda é motivo

de dis
ussão na literatura. Analisando a fotometria das gigantes do aglomerado NGC

3680, Eggen (1983) des
ubriu que uma das estrelas (NGC 3680-34) situava-se, no dia-

grama 
or-magnitude, entre o ponto de �turn o�� e o ramo das gigantes vermelhas, e que

era mais luminosa do que as sub-gigantes. O autor propos que tratava-se de uma �blue

straggler� evoluída e por isso a 
hamou de �red straggler�. Independentemente da natu-

reza físi
a, estes objetos têm sido identi�
ados fotométri
amente tanto nos aglomerados

2

obtido do ESO Library Spe
tra: https://www.eso.org/s
i/observing/tools/uvespop/�eld-stars-

uptonow.html
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Figura 4.6.: Espe
tros normalizados de três das gigantes vermelhas da amostra em preto. Em

vermelho, a estrela HD 65810 do tipo A1 V. Nota-se que os espe
tros 
orrespon-

dentes as gigantes NGC 2539-223 e NGC 2539-233 apresentam 
ontaminação da

estrela do tipo A, enquanto que o espe
tro da estrela NGC 2539-346 não mostra

evidên
ia da presença de uma estrela deste tipo. Em azul e verde, espe
tros 
or-

respondentes às anãs bran
as WD 0050-332 e WD 0310-688, respe
tivamente.
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Figura 4.7.: Diagrama 
or-magnitude das estrelas do aglomerado NGC 2539. Em preto, dados

fotométri
os de Lapasset et al. (2000). Em verde, estrelas gigantes da amostra se-

le
ionda. Em azul, gigante da amostra de estudo perten
ente a um sistema binário

espe
tros
ópi
o. Em vermelho, estrelas 
lassi�
adas, neste trabalho, 
omo sendo

�yellow stragglers�.

abertos quanto nos globulares (Albrow et al., 2001; Kaluzny, 2003; Curtis et al., 2013).

Alguns 
onsideram as �red stragglers� 
omo sendo estrelas que se en
ontram na extre-

midade vermelha daquelas da sequên
ia prin
ipal (Platais et al., 2011; Rozy
zka et al.,

2012), ou são sub-subgigantes (Mathieu et al., 2003; de Mar
hi et al., 2007). Alguns

autores (Landsman et al., 1997; Sandquist & Shetrone, 2003) as de�nem 
omo estrelas

deslo
adas para a região azul do ramo das gigantes vermelhas; e para outros (Clark et al.,

2004) não existe distinção entre o termo �yellow� ou �red straggler�.

Da mesma forma que Sales Silva et al. (2014), neste trabalho 
onsiderou-se a de�nição

de �Yellow Stragglers� a mais apropriada para des
rever aquelas estrelas que apresenta-

vam 
ertas 
ara
terísti
as, tanto espe
tros
ópi
as quanto fotométri
as. As análises feitas

sobre uma amostra de gigantes vermelhas perten
entes ao aglomerado aberto NGC 2539,

permitiram 
lassi�
ar duas estrelas 
omo �Yellow Stragglers� e identi�
ar a natureza das

suas estrelas 
ompanheiras.

A dete
ção destes sistemas permite que o número observado de �Yellow Stragglers�

possa ser 
omparado 
om a quantidade de estrelas binárias em aglomerados abertos,

prevista pela teoria de evolução estelar; e 
ompreender os fen�menos de interação, que

o
orrem 
om este tipo de estrelas binárias, para melhorar as pre
isões dos modelos de

síntese de populações estelares.
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Figura 4.8.: Espe
tros normalizados das �Yellow Stragglers� NGC 2539-223 e NGC 2539-233,

perten
entes à amostra de estudo, e das gigantes NGC 5822-4 e NGC 5822-312,


lassi�
adas 
omo �Yellow Stragglers� por Sales Silva et al. (2014) (em preto). As


ores têm o mesmo signi�
ado que na Figura 4.6.
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4.4. Cál
ulo de abundân
ias quími
as

Neste trabalho determinamos as abundân
ias dos elementos leves (sódio e alumínio),

elementos-α (magnésio, silí
io, 
ál
io e titânio e dos elementos do pro
esso-s (ítrio, zir
�-

nio, 
ério, lantânio e neodímio) para a amostra de estrelas sele
ionadas (ex
eto as �Yel-

low Stragglers�). Para isto, mediram-se as larguras equivalentes (Wλ) das linhas de

absorção dos elementos de interesse tomadas de vários trabalhos (Antipova et al., 2005;

Bla
kwell et al., 1986; Carretta et al., 2007; Drake & Smith, 1991; Edvardsson et al., 1993;

Gratton & Sneden, 1988; M
William & Ri
h, 1994; Preston & Sneden, 2001; Reddy et al.,

1999, 2003; Reyniers et al., 2004; Smith et al., 1986; Sneden et al., 1996; Smith et al.,

1996; Van Win
kel & Reyniers, 2000; Wiese et al., 1969). Este pro
edimento foi feito

manualmente, empregando a tarefa splot do IRAF, através do ajuste de um per�l gaus-

siano da linha de absorção observada. No Apêndi
e B apresentam-se os valores das

larguras equivalentes das linhas 
onsideradas, junto 
om seus parâmetros at�mi
os, para

as estrelas analisadas.

A partir das medições dasWλ, dos parâmetros atmosféri
os antes 
al
ulados e do 
ódigo

de análise espe
tral MOOG foi possível obter as abundân
ias quími
as dos elementos de

interesse para os objetos da amostra, de�nidas mediante a expressão

[X/Fe] = log(NX/NFe)⋆ − log(NX/NFe)⊙ (4.8)

sendo NX e NFe o número de átomos de algum elemento quími
o (X) e ferro respe
ti-

vamente, por unidade de volume; e levando em 
onsideração os valores das abundân
ias

solares apresentadas em Grevesse & Sauval (1998). A Tabela 4.3 mostra as razões de

abundân
ias ([X/Fe℄) obtidas para os elementos quími
os do sódio até o neodímio para

as estrelas do aglomerado aberto NGC 2539.

As prin
ipaís fontes de erro na determinação das abundân
ias quími
as são devidas

aos parâmetros atmosféri
os Tef , log g, ξ, [Fe/H℄ e a dispersão asso
iada às medidas

de Wλ; sendo esta última em torno de 2-3 mÅ de a
ordo 
om a expressão proposta

por Cayrel de Strobel & Spite (1988) e 
omputada a partir da razão S/N dos espe
tros

(∼150 em 6000 Å) e a resolução do espe
trógrafo utilizado (R ∼48 000). As in
erte-

zas são 
omputadas mudando esses parâmetros por seus respe
tivos desvios padrões e,

posteriormente, 
al
ulando as mudanças sofridas nas abundân
ias dos elementos. Sobre

a hipótese de que os erros são independentes, eles foram 
ombinados quadrati
amente

para obter, �nalmente, as in
ertezas totais das abundân
ias. Considerando que os valores

das mesmas são semelhantes para as oito estrelas analisadas, na Tabela 4.4 mostram-se

as variações nas abundân
ias resultantes das in
ertezas em Tef , log g, ξ, [Fe/H℄ e Wλ,

assim 
omo as in
ertezas �nais, obtidas de forma quadráti
a, e os erros observados nas

abundân
ias a partir da análise das linhas de absorção.

Em geral, as abundân
ias quími
as das estrelas do aglomerado NGC 2539 apresentam

boa 
on
ordân
ia 
om as 
orrespondentes às gigantes do 
ampo e do �
lump�, estudadas

por Lu
k & Heiter (2007) e Mishenina et al. (2006), respe
tivamente. No entanto �
a

evidente que alguns dos objetos que 
ompõem a amostra apresentam enrique
imento de

sódio e magnésio e uma de�
iên
ia nos seus 
onteúdos de titânio.

A sobreabundân
ia de sódio foi des
oberta primeiramente nas atmosferas das supergi-

gantes (Boyar
huk & Lyubimkov, 1983) e depois nas gigantes (Boyar
huk et al., 2001).

Esses autores estabele
eram que esse resultado era esperado pois 
onforme a estrela evo-

lui da sequên
ia prin
ipal para o ramo das gigantes vermelhas, a 
onve
ção torna-se mais

forte trazendo os produtos das reações nu
leares desde o nú
leo até a superfí
ie estelar.
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Tabela 4.3.: Razões de abundân
ias ([X/Fe℄) para os elementos quimi
os do sódio até o neodímio para as estrelas do aglomerado aberto

NGC 2539

[X/Fe℄

NGC 2539-#

<[X/Fe℄>

209 229 251 317 346 447 463 502

Na i 0.39 (2) 0.23 (2) 0.24 (2) 0.31 (2) 0.38 (2) 0.31 (2) 0.25 (2) 0.15 (3) 0.28 ± 0.08

Mg i 0.00 (5) 0.05 (4) 0.04 (3) 0.20 (5) 0.30 (5) 0.20 (6) 0.22 (3) 0.15 (6) 0.15 ± 0.10

Al i 0.03 (5) -0.02 (4) -0.04 (3) 0.28 (3) 0.08 (4) 0.02 (4) -0.05 (4) -0.01 (4) 0.04 ± 0.11

Si i 0.22 (7) 0.04 (6) 0.14 (5) 0.17 (5) 0.14 (7) 0.18 (6) 0.14 (8) 0.08 (7) 0.14 ± 0.06

Ca i 0.09 (11) 0.11 (11) 0.14 (12) 0.15 (9) 0.13 (11) 0.10 (8) 0.10 (9) 0.08 (10) 0.11 ± 0.02

Ti i -0.16 (28) -0.11 (36) -0.07 (29) -0.15 (31) -0.10 (28) -0.04 (25) -0.17 (27) -0.14 (29) -0.12 ± 0.05

Cr i 0.04 (16) 0.06 (22) 0.04 (19) 0.04 (20) 0.01 (13) 0.00 (17) -0.06 (17) 0.01 (20) 0.02 ± 0.04

Ni i 0.03 (38) 0.06 (44) 0.06 (42) 0.04 (37) 0.05 (40) 0.05 (33) 0.08 (33) 0.05 (37) 0.05 ± 0.01

Y ii -0.02 (4) 0.10 (5) -0.11 (4) -0.08 (3) 0.06 (3) 0.18 (4) 0.08 (3) 0.24 (4) 0.06 ± 0.12

Zr i -0.02 (3) -0.04 (3) -0.12 (3) 0.11 (2) 0.08 (3) 0.15 (3) -0.06 (3) -0.15 (3) -0.01 ± 0.11

La ii 0.11 (3) -0.13 (4) 0.07 (5) -0.01 (4) 0.17 (5) 0.19 (2) 0.12 (3) 0.16 (5) 0.09 ± 0.11

Ce ii 0.01 (5) 0.00 (5) -0.16 (3) -0.02 (5) -0.18 (6) 0.19 (4) 0.09 (6) -0.06 (5) -0.02 ± 0.12

Nd ii 0.01 (16) 0.14 (15) 0.05 (11) 0.27 (6) 0.10 (14) 0.18 (8) 0.07 (10) 0.15 (12) 0.12 ± 0.08

[s/Fe] 0.02 ± 0.05 0.01 ± 0.11 -0.05 ± 0.11 0.05 ± 0.14 0.05 ± 0.13 0.18 ± 0.02 0.06 ± 0.0.07 0.07 ± 0.16 0.05 ± 0.06

Nota: Os números em parenteses indi
am a quantidade de linhas utilizadas para a determinação das abundân
ias. A última 
oluna mostra a razão

média de abundân
ia (<[X/Fe℄>) para 
ada elemento e a última linha forne
e as abundân
ias médias dos elementos do pro
esso-s (do Y até o Nd)

na notação [s/Fe℄.

2
8



Figura 4.9.: Razões de abundân
ias [X/Fe℄ vs. [Fe/H℄. Em azul, gigantes do 
ampo de

Lu
k & Heiter (2007). Em preto, gigantes do �
lump� de Mishenina et al. (2006).

Em vermelho, gigantes analisadas do aglomerado aberto NGC 2539, ex
eto as �Yel-

low Stragglers�.

29



Capítulo4. Análise espe
tros
ópi
a

Figura 4.10.: Razões de abundân
ias [X/Fe℄ vs. [Fe/H℄. As 
ores têm o mesmo signi�
ado que

na Figura 4.9.
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Figura 4.11.: Razões de abundân
ias [X/Fe℄ vs. [Fe/H℄. As 
ores têm o mesmo signi�
ado

que na Figura 4.9. Apresenta-se também, a abundân
ia média dos elementos do

pro
esso-s, [s/Fe℄.
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Tabela 4.4.: In
ertezas nas abundân
ias para as estrelas da amostra

Elemento ∆Tef ∆ log g ∆ξ ∆[Fe/H℄ ∆Wλ

(
∑

σ2
)1/2

σobs
+100 K +0.2 +0.2 km s

−1 +0.1 dex +2 mÅ

Na i +0.08 −0.02 −0.06 0.00 +0.03 0.11 0.10

Mg i +0.04 −0.01 −0.05 0.00 +0.03 0.07 0.12

Al i +0.05 0.00 −0.04 0.00 +0.03 0.07 0.09

Si i −0.02 +0.04 −0.03 +0.02 +0.04 0.07 0.09

Ca i +0.10 −0.01 −0.10 −0.01 +0.04 0.15 0.06

Ti i +0.14 −0.01 −0.08 −0.02 +0.04 0.17 0.08

Cr i +0.10 0.00 −0.07 −0.01 +0.04 0.13 0.09

Fe i +0.09 +0.03 −0.08 +0.02 +0.06 0.14 0.11

Fe ii −0.07 +0.13 −0.08 +0.05 +0.05 0.18 0.08

Ni i +0.05 +0.03 −0.08 +0.01 +0.05 0.11 0.08

Y ii 0.00 +0.08 −0.15 +0.02 +0.05 0.18 0.09

Zr i +0.17 −0.01 −0.01 −0.01 +0.06 0.18 0.11

La ii +0.01 +0.08 −0.02 +0.04 +0.06 0.11 0.13

Ce ii +0.01 +0.08 −0.04 +0.03 +0.08 0.12 0.12

Nd ii +0.02 +0.08 −0.05 +0.04 +0.06 0.12 0.08

Colunas 2-6: Variações nas abundân
ias 
ausadas pelas mudanças em Teff , log g, ξ, [Fe/H℄ e

Wλ. Coluna 7: In
erteza 
omposta da segunda à sexta 
oluna. Coluna 8: Dispersão observada

das abundân
ias a partir das linhas de absorção.

Em parti
ular, as sobreabundân
ias de sódio, magnésio, alumínio e silí
io são indi
a-

dores de que os 
i
los de queima do hidrogênio NeNa e MgAl o
orreram nos nú
leos

das estrelas (Antipova et al., 2005). Muitos estudos feitos sobre aglomerados abertos

sugerem que o Na en
ontra-se enrique
ido em relação ao valor solar (Friel et al., 2003;

Yong et al., 2005; Bragaglia et al., 2008) mas que isso é próprio dos aglomerados abertos

velhos; porém Santri
h et al. (2013) dete
taram essa 
ara
terísti
a nas gigantes do aglo-

merado aberto jovem NGC 3114. Por outro lado, de Silva et al. (2009) asseguram que

a maioria das dis
repân
ias nas abundân
ias de Na podem ser expli
adas pela mistura

interna nas estrelas gigantes e os efeitos não-ETL. Assim, se o enrique
imento 
onsti-

tui, verdadeiramente, uma propriedade intrínse
a dos aglomerados ou se trata-se de um

artefato das medições das abundân
ias, ainda permane
e in
erto na literatura.

Das Figuras 4.9 e 4.10 é possível notar que os elementos-α (Mg, Si, Ca, Ti) não apre-

sentam todos um 
omportamento semelhante; por isso a análise de todos eles em 
onjunto

pode não representar o modo mais adequado para se examinar a evolução desses elementos


om o tempo. Por exemplo, o titânio, o qual pode ser 
onsiderado tanto 
omo o elemento

mais pesado sintetizado a partir da 
aptura de partí
ulas α quanto o mais leve do grupo

do Ferro (Wheeler et al., 1989), apresenta uma sub-abundân
ia na razão [T i/Fe] para as
estrelas analisadas; 
ara
terísti
a que já tinha sido eviden
iada por Carretta et al. (2005)

e Sales Silva et al. (2014) nas gigantes de aglomerados abertos. Entretanto, as razões das

abundân
ias [Mg/Fe], [Si/Fe] e [Ca/Fe] seguem a mesma tendên
ia que as gigantes do


ampo.

De forma semelhante, essa mesma tendên
ia é observada no 
aso dos elementos do pi
o

do Fe (Cr e Ni). As razões de abundan
ias, obtidas para estes e os elementos-α, são espe-
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Figura 4.12.: Razões de abundân
ias [X/Fe℄ vs. [Fe/H℄ em 
omparação 
om outros aglome-

rados. Em azul, gigantes vermelhas membros dos aglomerados abertos velhos

NGC 2360 e NGC 3680 (Sales Silva et al., 2014), NGC 752 (Reddy et al., 2012)

e NGC 2682 (Reddy et al., 2013). Em verde, estrelas gigantes perten
entes aos

aglomerados abertos jovens: NGC 5822, NGC 3114, IC 4756 e NGC 2447 estuda-

das por Sales Silva et al. (2014); Santri
h et al. (2013); Smiljani
 et al. (2009);

Hamdani et al. (2000), respe
tivamente. Em vermelho, gigantes vermelhas anali-

sadas do aglomerado aberto NGC 2539, ex
eto as �Yellow Stragglers�.

radas levando em 
onta que a produção destes últimos o
orre, prin
ipalmente nas estrelas

massivas, enquanto que a geração de Cr e Ni é dominante nas SN Ia (Woosley & Weaver,

1995; Iwamoto et al., 1997). Portanto o estudo das razões desses elementos forne
em in-

formação importante sobre as 
ontribuções de SN Ia e SN II nas 
omponentes estruturais

da Galáxia.

Analisando a média dos elementos do pro
esso-s, na Figura 4.11, pode-se 
on
luir que

nenhuma das estrelas da amostra estudada apresenta sobreabundân
ia desses elementos,

o que leva a supor a inexistên
ia de instabilidades devido tanto à mistura no interior das

estrelas, quanto à dinâmi
a própria dos sistemas binários, no 
aso da estrela binária NGC

2539-209 aqui 
onsiderada. Não é esperado que a abundân
ia dos elementos do pro
esso-s

seja modi�
ada nas atmosferas das estrelas gigantes analisadas nesse trabalho, uma vez

que a produção destes o
orre, prin
ipalmente, no interior das estrelas na fase TP-AGB,

sendo logo transportadas à superfí
ie durante a ter
eira dragagem (Busso et al., 1999).
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Figura 4.13.: Razões de abundân
ias [X/Fe℄ vs. [Fe/H℄ em 
omparação 
om outros aglomera-

dos. As 
ores têm o mesmo signi�
ado que na Figura 4.12.
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Figura 4.14.: Razões de abundân
ias [X/Fe℄ vs. [Fe/H℄ em 
omparação 
om outros aglomera-

dos. As 
ores têm o mesmo signi�
ado que na Figura 4.12.
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As abundân
ias de todos estes elementos foram igualmente 
al
ulados por Reddy et al.

(2013) para duas estrelas da amostra: NGC 2539-346 e NGC 2539-463. Os resultados

obtidos por estes autores apresentam diferenças entre 0.10-0.20 dex nas razões [X/Fe℄ dos

elementos, em relação aos derivados neste trabalho para as estrelas em 
omum, podendo

estar essas diferenças asso
iadas à adoção das distintas temperaturas e listas de linhas.

As Figuras 4.12, 4.13 e 4.14 mostram as razões de abundân
ia [X/Fe℄ dos elemen-

tos analisados em função da metali
idade, [Fe/H℄, para as gigantes de NGC 2539 em


omparação 
om algumas gigantes vermelhas perten
entes a outros aglomerados abertos

estudados na literatura: NGC 5822 Sales Silva et al. (2014), NGC 3114 (Santri
h et al.,

2013), IC 4756 (Smiljani
 et al., 2009) e NGC 2447 (Hamdani et al., 2000) 
om idades

menores a 1 G ano e 
lassi�
ados 
omo sendo aglomerados abertos jovens segundo o


ritério estabele
ido por Friel (1995); e NGC 2360, NGC 3680 (Sales Silva et al., 2014),

NGC 752 (Reddy et al., 2012) e NGC 2682 (Reddy et al., 2013) 
om idades superiores a

1 G ano e 
atalogados 
omo aglomerados abertos velhos de a
ordo 
om o mesmo 
ritério.

Em termos gerais, o padrão de abundân
ias quími
as das gigantes de NGC 2539 é

semelhante a aquele apresentado por outros aglomerados abertos da literatura, sem evi-

dên
ia de uma mar
ada distinção entre os objetos jovens e velhos. Em parti
ular, as

razões de abundân
ia 
orrespondentes aos elementos leves (Na e Al), elementos-α (Mg,

Si, Ca, Ti) e elementos do pi
o do ferro (Cr e Ni) reproduzem bem o padrão quími
o do

dis
o galá
ti
o para todos estes elementos; enquanto que os valores das abundân
ias dos

elementos do pro
esso-s, apesar de serem altamente heterogêneas, 
on
ordam também


om as determinadas para as gigantes de outros aglomerados abertos.
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4.5. Velo
idades projetadas de rotação

A rotação é uma propriedade astrofísi
a importante que está rela
ionada a atividade

magnéti
a, a 
ir
ulação do material 
onve
tivo e à estrutura interna da estrela.

Estudos prévios sobre este tópi
o estabele
em que as gigantes frias (Tef < 5 000 K)

tem baixas velo
idades de rotação (Gray & Pallavi
ini, 1989; Eggenberger, 2015). Isto

é esperado pois, devido à 
onservação de momento angular, elas tendem a se freiar 
on-

forme seu raio aumenta. Carlberg et al. (2011) en
ontraram que, apenas o 2% de uma

amostra de 1 300 estrelas gigantes K apresentavam altas rotações (v seni > 10 km seg

−1
).

Massarotti et al. (2008) também 
al
ularam a velo
idade projetada de rotação para um


onjunto de 700 gigantes frias e obtiveram valores inferiores a 2 km seg

−1
.
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Figura 4.15.: Determinação da velo
idade projetada de rotação da gigante NGC 2539-233. Da-

dos observa
ionais (pontos) superpostos aos espe
tros sintéti
os (linhas sólidas)


onsiderando valores para as velo
idades projetadas de rotação, v seni, de 6.1 km

seg

−1
, 9 km seg

−1
e 12 km seg

−1
.

No entanto, estrelas gigantes 
om velo
idades de rotação altas são também interessantes

pois as suas 
amadas devem ter sofrido, de alguma forma, o in
remento de momento

angular; alguns dos me
anismos propostos para expli
ar isto in
luem a interação 
om uma


ompanheira binária (Zamanov et al., 2006) ou a ingestão de planetas por parte da estrela

(Massarotti, 2008; Carlberg et al., 2012). Neste sentido, Santri
h et al. (2013) �zeram um

estudo detalhado da 
omposição quími
a das gigantes no aglomerado aberto jovem NGC

3114, e en
ontraram que duas das estrelas da amostra tinham altas velo
idades projetadas

de rotação quando 
omparadas 
om o resto dos objetos analisados. Isto, levou os autores

a supor a existên
ia de uma possível 
orrelação entre a idade do aglomerado e a velo
idade

de rotação das estrelas membros.

A partir dos parâmetros atmosféri
os determinados e a té
ni
a da síntese espe
tral ob-

tivemos, pela primeira vez, as velo
idades de rotação para as estrelas da amostra. Para

isso, es
olheu-se a linha de FeI λ6302.50 por estar em uma região espe
tral livre de

outras linhas, o valor de 3 km seg

−1
para a velo
idade de ma
roturbulên
ia, segundo

37



Capítulo4. Análise espe
tros
ópi
a

sugerido por Fekel (1997) para gigantes G e K; e a quantidade de 0.13 Å para o alarga-

mento instrumental 
orrespondente ao FEROS. As in
ertezas nas velo
idades rota
ionais

foram determinadas alterando o parâmetro v seni até o per�l sintéti
o apresentar in-


ompatibilidade 
om os dados observados (ver Figura 4.15). Os valores derivados para v

seni e os seus erros asso
iados, são listados na Tabela 4.5, enquanto que no Apêndi
e C

apresentam-se os per�s de rotação 
al
ulados para todas as estrelas da amostra.

Tabela 4.5.: Velo
idades projetadas de rotação para as estrelas da amostra

NGC 2539-#
Tef v seni

± 100[K℄ km seg

−1

209 4800 3.5 ± 0.6

223 4975 4.8 ± 0.5

229 5000 2.8 ± 0.4

233 5000 6.1 ± 0.5

251 5000 4.7 ± 0.3

317 4900 3.9 ± 0.3

346 4950 4.0 ± 0.3

447 4950 4.5 ± 0.2

463 4850 4.3 ± 0.4

502 4950 4.3 ± 0.4

A binária espe
tros
ópi
a NGC 2539-233 é a estrela que possui maior rotação entre

os objetos da amostra; fato que poderia ser atribuído à interação desta 
om a sua es-

trela 
ompanheira. Ainda assim, os resultados obtidos 
on�rmam as baixas velo
idades

de rotação apresentadas pelas gigantes G e K e são análogos aos derivados em estudos

prévios, por outros autores, neste tipo de estrelas. A Figura 4.16 mostra as velo
idades

de rotação projetadas, para as gigantes deste trabalho, em 
omparação 
om as estrelas

gigantes do 
ampo estudadas por Carlberg et al. (2011), assim 
omo as gigantes perten-


entes aos aglomerados abertos NGC 2360, NGC 3680 e NGC 5822 (Sales Silva et al.,

2014); e NGC 3114 (Santri
h et al., 2013). Além destes trabalhos, não existem muitas

determinações de velo
idades projetadas de rotação em estrelas gigantes vermelhas de

aglomerados abertos portanto, a �m de tornar 
on�ável a 
omparação 
om as gigantes de


ampo, é ne
essária a extensão dos estudos sobre a rotação nas gigantes de aglomerados

abertos.
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Figura 4.16.: Velo
idades rota
ionais projetadas,v seni, das estrelas gigantes 
omo função

da temperatura efetiva. Resultados obtidos para as gigantes de NGC 2539

(verde) 
omparadas 
om a amostra estudada por Carlberg et al. (2011) (preto);

as gigantes de NGC 2360 (azul, Sales Silva et al., 2014), NGC 3680 (amarelo,

Sales Silva et al., 2014), NGC 5822 (rosa, Sales Silva et al., 2014) e as estrelas


om alta rotação de NGC 3114 (vermelho, Santri
h et al., 2013).
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5. Con
lusões e perspe
tivas

5.1. Con
lusões

Neste trabalho foi realizado um estudo espe
tros
ópi
o detalhado para uma amostra

de dez gigantes vermelhas perten
entes ao aglomerado aberto NGC 2539. Para isto

analisaram-se espe
tros FEROS em alta resolução e foram obtidos os parâmetros atmos-

féri
os das estrelas de interesse. Os mesmos foram semelhantes, dentro das in
ertezas, aos


al
ulados por outros autores em estudos prévios para algumas das estrelas em 
omum;

demonstrando todos eles que a metali
idade média do aglomerado NGC 2539 é próxima

à metali
idade solar.

Foi 
al
ulada a gravidade super�
ial evolutiva para 
ada estrela da amostra a �m de


omparar 
om os valores de gravidade super�
ial obtidos de espe
tros
ópi
amente, pelo

qual foi ne
essário re-determinar a idade do aglomerado, através do ajuste de trajetórias

evolutivas, e 
al
ular a massa de saída da sequên
ia prin
ipal para as gigantes usando o

mesmo pro
edimento.

Duas das três estrelas binárias espe
tros
ópi
as que fazem parte da amostra, NGC

2539-223 e NGC 2539-233, o
upam a região 
ompreendida entre a sequên
ia prin
ipal e

o ramo das gigantes no diagrama 
or-magnitude e que apresentam espe
tros 
ompostos e


om velamento mostrando uma forte evidên
ia da presença de uma estrela 
ompanheira:

uma estrela do tipo A da sequên
ia prin
ipal de a
ordo 
om as 
ara
terísti
as espe
trais

observadas. Considerando a de�nição proposta por alguns autores, essas duas estrelas

binárias foram 
lassi�
adas 
omo sendo �Yellow Stragglers�.

Além disso, foram determinadas as razões de abundân
ias quími
as do Na até o Nd para

as estrelas da amostra 
ujos espe
tros não apresentavam velamento usando os parâmetros

atmosféri
os 
al
ulados anteriormente. Em geral, os resultados obtidos mostram que as

estrelas gigantes vermelhas de NGC 2539 seguem o padrão quími
o apresentado pelo dis
o

galá
ti
o quando 
omparados 
om os derivados para as gigantes do 
ampo e as estrelas

perten
entes aos aglomerados abertos de diferentes idades; o que permite des
artar a

existên
ia de alguma pe
uliaridade quími
a nestas estrelas.

Finalmente, a partir dos mesmos parâmetros estelares e mediante a té
ni
a de síntese

espe
tral, foram determinadas as velo
idades projetadas de rotação pela primeira vez

para as estrelas gigantes vermelhas de NGC 2539. Os valores derivados 
on
ordam 
om

os obtidos em estudos prévios, por outros autores, neste tipo de objetos, 
on�rmando

assim as baixas velo
idades de rotação típi
amente apresentadas pelas estrelas gigantes

G e K.

5.2. Perspe
tivas

Levando em 
onta o estudo apresentado nesta dissertação, a análise adi
ional de 
ertos

elementos quími
os forne
eria maiores detalhes sobre a 
omposição e evolução das gigan-

tes vermelhas do aglomerado NGC 2539. Por exemplo, seria interessante se determinar
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as abundân
ias dos elementos leves, 
arbono, nitrogênio e oxigênio, já que a medida que

uma estrela evolui para o ramo das gigantes a sua 
amada 
onve
tiva torna-se mais pro-

funda dragando para fora o material pro
essado no interior e modi�
ando a 
omposição

da sua superfí
ie. Como 
onsequên
ia dessa dragagem as abundân
ias dos elementos


arbono e nitrogênio são afetadas e a determinação delas 
onstitui então uma 
onexão

importante 
om os modelos de primeira dragagem. Além disso a determinação da abun-

dân
ia de oxigênio permitiria analisar a evolução do aglomerado através da sua posição

no diagrama [Na/Fe℄ vs. [O/Fe℄.

Outro fato relevante é o 
ál
ulo da razão isotópi
a

12
C/

13
C que, embora tenha sido

investigada em alguns aglomerados abertos, são pou
os os trabalhos dedi
ados a sua

determinação. Em parti
ular, o estudo 
omparativo entre essa razão e a massa de saída

da sequên
ia prin
ipal das estrelas dos aglomerados forne
e um importante vín
ulo aos

modelos de mistura e 
onve
ção �thermohaline� para as gigantes vermelhas.

Igualmente importante é a determinação da abundân
ia do lítio nas estrelas gigantes

da amostra. Estudos feitos em gigantes G e K mostram que as estrelas perten
entes

aos aglomerados apresentam valores baixos desse elemento quando 
omparadas 
om as

gigantes do 
ampo, sendo esse fen�meno expli
ado através de um me
anismo extra de

mistura (Pasquini et al., 2001). Finalmente, a pre
isão atingida na determinação das

abundân
ias quími
as, nos parâmetros atmosféri
os, nas idades e massas estelares dos

aglomerados abertos 
onstitui uma forma 
on�ável de investigar as estrelas que 
ompõem

o dis
o Galáti
o para 
ompreender a formação e evolução da Via Lá
tea.
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A. Apêndi
e A

Lista de linhas de absorção de Fe I e Fe II e as

larguras equivalentes medidas

Tabela A.1.: Linhas de Fe I e Fe II analisadas

Elemento λ χ log gf
Larguras equivalentes (mÅ)

(Å)
(eV)

NGC 2539-#

209 223 229 233 251 317 346 447 463 502

Fe I 5123.72 1.01 −3.07 ... 115 ... ... ... ... ... ... ... ...

5125.12 4.22 −0.08 ... 108 ... ... ... ... ... ... ... ...

5133.69 4.18 +0.20 ... ... ... 127 ... ... ... ... ... ...

5159.05 4.28 −0.65 ... ... ... ... 82 ... 87 ... 101 ...

5162.27 4.18 +0.07 ... ... ... ... 148 ... ... ... ... ...

5198.71 2.22 −2.14 ... 93 ... ... ... ... ... ... ... ...

5202.33 2.17 −1.84 ... ... ... 137 ... ... ... ... ... ...

5242.49 3.63 −0.97 115 ... 114 ... 112 109 ... 116 ... ...

5250.21 0.12 −4.92 139 ... 118 ... ... 126 ... 133 ... ...

5253.03 2.28 −3.79 58 36 54 31 54 ... 50 ... ... ...

5281.79 3.04 −0.83 ... 118 ... 125 ... ... ... ... ... ...

5288.52 3.69 −1.51 86 55 ... 60 82 80 ... 92 96 89

5307.36 1.61 −2.97 ... 99 ... ... ... ... ... ... ... ...

5315.05 4.37 −1.40 ... 38 ... 42 59 65 52 67 61 ...

5321.11 4.43 −1.19 70 46 68 45 63 68 67 72 70 66

5322.04 2.28 −2.84 110 ... 93 ... 97 100 100 113 111 105

5353.37 4.10 −0.68 ... ... 101 ... ... ... ... ... ... ...

5364.87 4.45 +0.23 135 ... 136 ... 133 136 136 ... 138 134

5367.47 4.42 +0.44 ... ... ... ... 140 ... ... ... ... ...

5373.71 4.47 −0.71 88 53 80 ... 79 88 79 ... 83 79

5389.48 4.42 −0.25 105 72 103 ... 104 106 ... 113 115 107

5393.16 3.24 −0.72 ... 108 ... 125 ... ... ... ... ... ...

5410.91 4.47 +0.40 ... ... ... ... 129 142 ... ... ... ...

5417.03 4.42 −1.53 63 ... 63 39 52 55 55 63 66 58

5441.34 4.31 −1.58 58 37 58 36 52 57 53 63 62 54

5445.04 4.39 +0.04 131 ... ... ... 127 126 124 137 132 131

5487.75 4.32 −0.65 ... 72 ... 85 ... ... ... 116 ... ...

5497.52 1.01 −2.84 ... 129 ... ... ... ... ... ... ... ...

5522.45 4.21 −1.40 61 44 63 47 68 61 66 ... 74 67

5531.98 4.91 −1.46 ... ... 35 20 ... 36 ... 32 ... ...

5532.75 3.57 −2.00 ... ... ... ... ... ... ... ... 87 ...

5560.21 4.43 −1.04 75 49 73 45 70 69 69 72 75 74
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5567.39 2.61 −2.56 125 ... ... 81 ... ... ... ... ... ...

5576.09 3.43 −0.85 ... ... ... 101 ... ... ... ... ... ...

5584.77 3.57 −2.17 76 45 69 41 67 63 63 68 73 64

5624.02 4.39 −1.33 ... ... 63 ... 72 ... 67 ... 79 73

5633.95 4.99 −0.12 ... ... ... ... 85 ... 84 ... 86 ...

5635.82 4.26 −1.74 65 36 61 37 59 54 50 68 66 59

5638.26 4.22 −0.72 107 71 100 70 102 102 109 112 101 98

5686.53 4.55 −0.45 ... 69 100 66 ... ... 103 ... 107 94

5691.50 4.30 −1.37 70 44 69 45 61 68 63 72 ... ...

5705.47 4.30 −1.36 66 43 65 40 63 ... 58 ... 63 60

5717.83 4.28 −0.97 93 64 ... 62 88 86 86 99 93 94

5731.76 4.26 −1.15 89 56 83 59 80 81 84 81 88 85

5762.99 4.21 −0.41 133 ... ... 102 ... ... ... ... ... ...

5806.73 4.61 −0.90 82 50 75 55 76 73 78 85 84 76

5814.81 4.28 −1.82 47 31 48 27 ... 43 43 47 51 45

5852.22 4.55 −1.18 75 48 65 49 68 ... 67 78 73 62

5883.82 3.96 −1.21 97 58 91 65 91 92 91 94 96 90

5916.25 2.45 −2.99 105 60 97 67 95 99 94 ... 103 95

5934.65 3.93 −1.02 111 70 97 ... 102 97 97 107 105 101

6024.06 4.55 −0.06 125 81 117 92 122 125 117 124 129 114

6027.05 4.08 −1.09 93 67 87 70 85 94 85 93 88 87

6056.01 4.73 −0.40 86 62 85 61 ... 82 89 103 86 94

6065.48 2.61 −1.53 ... ... ... 126 ... ... ... ... ... ...

6079.01 4.65 −0.97 72 52 68 51 66 62 63 ... ... ...

6082.71 2.22 −3.58 90 53 82 54 ... 84 74 90 82 79

6093.64 4.61 −1.35 54 37 54 35 45 48 52 56 57 52

6096.66 3.98 −1.78 66 39 66 45 60 66 58 67 65 65

6120.25 0.91 −5.95 40 20 37 22 33 34 ... 40 44 ...

6137.69 2.51 −1.40 ... ... ... 135 ... ... ... ... ... ...

6151.62 2.18 −3.29 104 67 94 64 ... 95 88 104 101 89

6157.73 4.08 −1.11 102 60 98 62 79 100 96 104 104 92

6165.36 4.14 −1.47 71 54 68 43 72 75 70 77 77 68

6170.51 4.79 −0.38 ... ... 98 ... ... ... ... ... ... ...

6173.34 2.22 −2.88 119 ... 111 83 104 109 106 123 123 107

6187.99 3.94 −1.57 84 49 ... 57 75 77 76 86 79 76

6191.55 2.43 −1.42 ... ... ... 139 ... ... ... ... ... ...

6200.31 2.60 −2.44 118 80 117 83 112 120 109 120 121 115

6213.43 2.22 −2.48 135 ... 132 ... 121 132 ... 137 ... ...

6252.56 2.40 −1.72 ... 112 ... ... ... ... ... ... ... ...

6254.26 2.28 −2.44 ... ... ... 111 ... ... ... ... ... ...

6265.13 2.18 −2.55 ... 92 132 100 ... 131 137 ... ... ...

6311.50 2.83 −3.23 74 46 60 47 59 61 64 74 70 63

6322.69 2.59 −2.43 126 82 121 83 115 118 116 130 128 120

6380.74 4.19 −1.32 94 ... 79 56 76 ... 85 95 92 92

6392.54 2.28 −4.03 ... ... ... 33 51 61 49 64 66 60

6411.65 3.65 −0.66 ... 107 146 110 ... ... 147 ... ... ...

6419.95 4.73 −0.09 116 78 101 81 104 106 109 113 123 111

6421.35 2.27 −2.01 ... ... ... 130 ... ... ... ... ... ...
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6430.85 2.18 −2.01 ... 114 ... 129 ... ... ... ... ... ...

6436.41 4.19 −2.46 37 ... 31 ... 27 25 24 31 31 21

6469.19 4.83 −0.62 94 59 ... ... 74 85 89 95 ... 87

6518.37 2.83 −2.30 106 73 99 ... 94 ... ... 108 105 100

6551.68 0.99 −5.79 ... ... 47 ... 38 44 ... 54 ... ...

6574.23 0.99 −5.02 100 56 76 54 72 79 ... 104 ... ...

6591.31 4.59 −2.07 ... ... 26 ... 21 25 ... 28 ... ...

6592.91 2.72 −1.47 ... 119 ... ... ... ... ... ... ... ...

6593.87 2.44 −2.42 147 90 126 101 119 135 132 140 138 136

6597.56 4.79 −0.92 72 41 57 40 58 62 60 74 71 70

6608.03 2.28 −4.03 62 ... 48 35 52 52 54 65 66 56

6609.11 2.56 −2.69 128 ... 104 88 109 ... 115 ... ... 119

6646.93 2.61 −3.99 ... ... 46 ... 31 47 37 49 52 35

6653.85 4.14 −2.52 ... ... 27 15 26 18 26 23 ... ...

6699.14 4.59 −2.19 19 ... 16 ... ... 19 19 19 23 18

6703.57 2.76 −3.16 82 ... 76 56 76 ... 76 80 84 81

6704.48 4.22 −2.66 ... ... 17 ... 12 ... 13 17 ... ...

6713.74 4.79 −1.60 44 ... 41 ... 40 31 37 44 45 42

6739.52 1.56 −4.95 ... 35 45 37 44 ... ... 48 ... ...

6745.96 4.07 −2.77 ... ... ... 7 ... 20 19 17 17 18

6750.15 2.42 −2.62 133 ... 116 94 118 125 117 132 133 124

6752.71 4.64 −1.20 69 44 62 46 54 63 50 75 74 70

6783.70 2.59 −3.98 ... ... ... ... 39 ... 36 ... ... ...

6793.26 4.07 −2.47 ... 20 35 ... 24 33 ... ... ... ...

6806.85 2.73 −3.21 84 ... 76 55 67 71 73 89 79 74

6810.26 4.61 −0.99 72 53 68 53 66 72 63 75 84 69

6820.37 4.64 −1.17 65 ... ... 48 67 69 63 77 74 71

6841.34 4.61 −0.60 ... 66 87 68 84 92 87 93 90 87

6851.64 1.61 −5.32 ... ... ... 17 ... ... ... ... ... ...

6858.15 4.61 −0.93 77 55 73 51 67 77 63 73 75 74

7130.92 4.22 −0.70 ... 79 116 91 ... ... ... ... ... ...

7132.99 4.08 −1.61 ... 47 66 51 63 ... 68 75 77 73

Fe II 4993.35 2.81 −3.67 ... ... 55 ... ... ... 67 ... 65 64

5132.66 2.81 −4.00 ... ... 41 32 42 51 49 ... 48 48

5197.56 3.23 −2.25 ... 76 ... 85 ... ... ... ... ... ...

5234.62 3.22 −2.24 108 70 106 ... 107 107 107 109 ... ...

5284.10 2.89 −3.01 91 56 84 64 ... ... 85 ... 89 88

5325.56 3.22 −3.17 ... 41 ... ... 60 65 64 64 63 65

5414.05 3.22 −3.62 46 30 40 37 44 45 47 45 40 52

5425.25 3.20 −3.21 65 39 60 48 59 61 63 65 63 62

5534.83 3.25 −2.77 79 ... 81 60 78 81 78 ... 76 77

5991.37 3.15 −3.56 54 36 58 42 ... ... 53 57 ... 52

6084.10 3.20 −3.80 ... ... 40 30 ... ... ... ... ... ...

6149.25 3.89 −2.72 51 33 47 33 48 49 48 ... 51 53

6247.55 3.89 −2.34 69 53 61 50 70 68 67 73 67 73

6416.92 3.89 −2.68 64 42 56 41 58 55 54 63 53 58

6432.68 2.89 −3.58 66 ... 66 50 70 ... 67 72 73 65
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e B

Lista de linhas de absorção e larguras equivalentes

medidas de outros elementos quími
os

Tabela B.1.: Outras linhas analisadas

Elemento λ χ log gf Ref.

Larguras equivalentes (mÅ)

(Å)
(eV)

NGC 2539-#

209 229 251 317 346 447 463 502

Na i 5688.22 2.10 −0.40 PS 156 153 144 144 152 157 154 146

Na i 6154.22 2.10 −1.51 PS 85 75 70 80 84 92 85 73

Na i 6160.75 2.10 −1.21 R03 ... ... ... ... ... ... ... 90

Mg i 4730.04 4.34 −2.39 R03 ... 81 ... ... 97 ... ... ...

Mg i 5711.10 4.34 −1.75 R99 122 120 111 121 ... 128 ... 117

Mg i 6318.71 5.11 −1.94 Ca07 58 ... 54 60 ... 64 ... 56

Mg i 6319.49 5.11 −2.67 Ca07 20 ... ... ... ... ... ... ...

Mg i 6765.45 5.75 −1.94 MR94 ... ... ... ... 43 ... ... ...

Mg i 6965.41 5.75 −1.72 CH03 ... ... ... ... 52 59 59 48

Mg i 7387.70 5.75 −0.87 MR94 82 ... ... ... ... ... ... ...

Mg i 8712.69 5.93 −1.26 WSM ... ... ... 74 73 87 68 73

Mg i 8717.83 5.91 −0.70 WSM ... 90 ... ... 90 107 ... 97

Mg i 8736.04 5.94 −0.34 WSM 129 125 134 137 127 138 138 141

Al i 6696.03 3.14 −1.48 MR94 63 61 58 ... 56 69 61 60

Al i 6698.67 3.14 −1.63 R03 49 ... ... ... ... ... ... ...

Al i 7835.32 4.04 −0.58 R03 61 55 53 71 60 64 61 59

Al i 7836.13 4.02 −0.40 R03 73 70 64 86 76 81 75 62

Al i 8772.88 4.02 −0.25 R03 ... 100 ... ... 94 95 92 99

Al i 8773.91 4.02 −0.07 R03 114 ... ... 116 ... ... ... ...

Si i 5793.08 4.93 −2.06 R03 63 64 64 58 60 70 70 63

Si i 6125.03 5.61 −1.54 E93 51 45 40 47 48 50 50 44

Si i 6131.58 5.62 −1.68 E93 37 36 33 37 35 43 39 31

Si i 6145.02 5.61 −1.43 E93 ... 44 ... 58 43 ... 55 49

Si i 6155.14 5.62 −0.77 E93 100 ... 94 89 97 101 87 ...

Si i 7760.64 6.20 −1.28 E93 27 ... 29 ... 26 31 30 ...

Si i 7800.00 6.18 −0.72 E93 63 59 ... ... 57 71 61 56

Si i 8728.01 6.18 −0.36 E93 98 77 ... ... ... ... 85 84

Si i 8742.45 5.87 −0.51 E93 ... ... ... ... ... ... ... 104

Ca i 5581.80 2.52 −0.67 CH03 122 119 115 114 116 128 125 121

Ca i 5867.57 2.93 −1.61 E93 52 46 45 ... 49 57 54 ...

Ca i 6161.30 2.52 −1.27 E93 99 93 85 91 93 103 101 96

Ca i 6166.44 2.52 −1.14 R03 105 104 97 100 98 105 107 100
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Ca i 6169.04 2.52 −0.80 R03 129 119 109 122 124 129 131 121

Ca i 6169.56 2.53 −0.48 DS91 141 132 125 131 135 ... ... 132

Ca i 6449.82 2.52 −0.50 CH03 139 128 126 ... 130 ... ... 130

Ca i 6455.60 2.51 −1.29 R03 105 92 89 89 92 100 97 94

Ca i 6464.68 2.52 −2.42 CH03 ... 41 38 42 ... ... ... ...

Ca i 6471.66 2.51 −0.69 S86 129 127 127 129 128 136 134 128

Ca i 6499.65 2.52 −0.81 DS91 124 119 118 123 118 ... 128 116

Ca i 6798.47 2.71 −2.52 CH03 21 ... ... ... 18 22 23 18

Ti i 4512.74 0.84 −0.48 MFK 113 106 103 105 ... 110 110 103

Ti i 4518.03 0.83 −0.32 MFK ... 110 ... ... ... ... ... ...

Ti i 4534.75 0.84 +0.28 D02 ... 135 137 133 130 ... ... 131

Ti i 4548.77 0.83 −0.35 MFK ... 104 99 107 ... ... ... 105

Ti i 4555.49 0.85 −0;49 MFK ... 106 ... 95 ... ... ... ...

Ti i 4562.64 0.02 −2.66 MFK 61 56 45 56 ... 65 61 50

Ti i 4563.43 2.43 −0.38 MFK ... 32 ... 27 ... 35 37 33

Ti i 4617.28 1.75 +0.38 MFK 103 94 98 97 94 108 106 97

Ti i 4639.95 1.74 −0.19 MFK ... 81 ... ... ... ... ... ...

Ti i 4681.92 0.05 −1.07 MFK ... 119 119 ... 118 ... 127 ...

Ti i 4758.12 2.25 +0.42 MFK ... 69 ... ... ... ... ... ...

Ti i 4759.28 2.25 +0.51 MFK 84 75 ... ... 73 ... ... ...

Ti i 4778.26 2.24 −0.33 MFK 41 37 ... 39 34 49 46 36

Ti i 4997.10 0.00 −2.12 MFK ... 81 76 83 79 ... 90 82

Ti i 5009.66 0.02 −2.26 MFK 87 ... 79 ... 75 95 ... ...

Ti i 5016.17 0.85 −0.57 MFK 115 99 103 112 102 118 117 110

Ti i 5022.87 0.83 −0.43 MFK 129 104 114 119 116 132 ... 119

Ti i 5039.96 0.02 −1.13 MFK 133 125 121 128 123 ... ... 127

Ti i 5040.61 0.83 −1.79 MFK 67 63 ... ... ... ... 67 60

Ti i 5043.59 0.84 −1.73 MFK 70 56 56 64 61 72 70 59

Ti i 5062.10 2.16 −0.46 MFK 44 40 41 40 40 46 44 40

Ti i 5113.45 1.44 −0.78 E93 73 73 65 70 66 77 78 66

Ti i 5145.47 1.46 −0.57 MFK 86 78 ... ... ... ... 87 75

Ti i 5147.48 0.00 −2.01 MFK 103 88 81 95 92 102 104 90

Ti i 5152.19 0.02 −2.02 MFK ... 84 80 84 ... 97 94 ...

Ti i 5210.39 0.05 −0.87 MFK ... ... 130 141 ... ... ... ...

Ti i 5219.71 0.02 −2.29 MFK 96 79 73 84 86 96 ... 86

Ti i 5223.63 2.09 −0.56 MFK 51 40 ... 41 42 48 43 45

Ti i 5295.78 1.05 −1.63 MFK 55 44 44 49 53 58 58 42

Ti i 5490.16 1.46 −0.93 MFK 64 59 56 62 59 69 67 54

Ti i 5503.90 2.58 −0.19 MFK 39 35 33 33 32 41 32 33

Ti i 5662.16 2.32 −0.11 MFK 62 54 58 53 53 65 62 54

Ti i 5689.48 2.30 −0.47 MFK ... 41 34 41 37 49 41 38

Ti i 5866.46 1.07 −0.83 E93 ... ... 94 ... 99 ... ... ...

Ti i 5922.12 1.05 −1.47 MFK 69 63 57 58 62 74 68 62

Ti i 5978.55 1.87 −0.50 MFK 63 53 52 52 56 66 73 59

Ti i 6091.18 2.27 −0.42 R03 51 43 ... 44 44 58 43 47

Ti i 6126.22 1.07 −1.42 R03 77 71 66 66 65 80 77 67

Ti i 6258.11 1.44 −0.36 MFK 102 ... ... ... ... ... 107 ...

Ti i 6261.11 1.43 −0.48 B86 108 ... ... ... 97 ... ... ...
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Ti i 6554.24 1.44 −1.22 MFK 67 59 52 51 55 63 59 52

Cr i 4801.03 3.12 −0.13 MFK 89 75 81 ... ... ... ... 84

Cr i 4836.85 3.10 −1.14 MFK 45 38 ... 40 ... ... 42 40

Cr i 4936.34 3.11 −0.22 MFK 81 72 72 76 71 ... 74 ...

Cr i 4954.80 3.12 −0.14 MFK 83 82 74 85 83 86 82 79

Cr i 4964.93 0.94 −2.53 MFK ... 86 78 84 ... ... 89 81

Cr i 5193.50 3.42 −0.90 MFK 35 31 29 37 ... 34 34 33

Cr i 5200.18 3.38 −0.53 MFK ... 59 51 52 ... ... ... 55

Cr i 5214.13 3.37 −0.74 MFK ... ... ... 33 32 38 39 37

Cr i 5214.61 3.32 −0.66 MFK 56 52 42 53 ... 57 54 ...

Cr i 5238.96 2.71 −1.30 MFK ... ... ... ... ... 48 ... 40

Cr i 5247.57 0.96 −1.63 MFK 137 131 124 131 128 138 ... 131

Cr i 5272.00 3.45 −0.42 MFK 52 48 45 ... 42 57 51 49

Cr i 5296.70 0.98 −1.24 GS88 ... ... 136 138 ... ... ... ...

Cr i 5300.75 0.98 −2.13 GS88 113 101 99 101 104 114 113 106

Cr i 5304.18 3.46 −0.69 MFK 38 37 ... 41 37 39 43 38

Cr i 5312.86 3.45 −0.56 MFK ... ... ... 39 ... 43 38 39

Cr i 5318.77 3.44 −0.69 MFK 38 38 ... 33 34 41 37 33

Cr i 5340.45 3.44 −0.73 MFK ... 38 ... ... ... 37 ... ...

Cr i 5348.32 1.00 −1.29 GS88 ... ... 136 ... ... ... ... ...

Cr i 5628.65 3.42 −0.77 MFK 40 38 31 34 31 38 36 37

Cr i 5781.18 3.32 −0.87 MFK 49 48 ... ... 39 ... ... 44

Cr i 5781.75 3.32 −0.75 MFK ... 56 47 45 ... ... ... ...

Cr i 5783.07 3.32 −0.40 MFK 62 59 53 57 55 63 62 56

Cr i 5784.97 3.32 −0.38 MFK 66 62 57 59 56 ... 64 59

Cr i 5787.92 3.32 −0.08 GS88 79 75 67 75 ... 66 76 72

Cr i 6330.09 0.94 −2.87 R03 ... 76 69 80 ... 91 89 77

Ni i 4513.00 3.71 −1.52 MFK ... 33 ... 35 ... ... ... ...

Ni i 4740.17 3.48 −1.78 MFK 47 44 42 ... ... ... ... ...

Ni i 4904.42 3.54 −0.19 MFK ... 110 106 ... ... 117 117 ...

Ni i 4913.98 3.74 −0.60 MFK 87 80 78 78 77 ... ... 84

Ni i 4935.83 3.94 −0.34 MFK 81 78 74 75 75 ... 81 ...

Ni i 4953.21 3.74 −0.62 MFK ... ... 81 ... 84 ... ... ...

Ni i 4967.52 3.80 −1.60 MFK 36 31 34 35 30 39 36 ...

Ni i 4995.66 3.63 −1.61 MFK 45 38 38 41 37 40 45 ...

Ni i 5003.75 1.68 −3.13 MFK ... 78 ... ... ... 76 76 72

Ni i 5010.94 3.63 −0.90 MFK 76 72 74 74 66 76 78 75

Ni i 5094.42 3.83 −1.12 MFK 55 55 49 50 47 ... 59 52

Ni i 5157.98 3.61 −1.71 MFK ... 36 32 44 31 ... 43 42

Ni i 5197.17 3.90 −1.14 MFK ... 57 50 ... 55 58 51 53

Ni i 5578.73 1.68 −2.67 MFK 106 95 90 99 98 108 110 98

Ni i 5587.87 1.94 −2.37 MFK 102 92 91 93 ... 102 100 ...

Ni i 5589.37 3.90 −1.15 MFK 52 49 42 50 46 ... 52 46

Ni i 5593.75 3.90 −0.79 MFK 71 65 60 67 65 70 71 66

Ni i 5643.09 4.17 −1.25 MFK 28 25 ... 28 25 32 ... 27

Ni i 5748.36 1.68 −3.25 MFK 84 71 67 75 72 81 80 75

Ni i 5760.84 4.11 −0.81 MFK 62 56 61 60 60 56 66 57

Ni i 5805.23 4.17 −0.60 MFK 67 65 55 65 59 74 70 65
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Ni i 5847.01 1.68 −3.44 MFK 71 66 61 62 64 ... 73 69

Ni i 5996.74 4.24 −1.06 MFK 40 46 36 38 42 47 43 41

Ni i 6053.69 4.24 −1.07 MFK 48 38 38 42 44 ... 44 43

Ni i 6086.29 4.27 −0.47 MFK 66 68 62 64 66 74 71 65

Ni i 6108.12 1.68 −2.48 MFK 116 111 106 ... 106 120 118 110

Ni i 6111.08 4.09 −0.83 MFK 58 61 53 57 55 66 62 57

Ni i 6128.98 1.68 −3.39 MFK 77 69 63 70 68 76 80 69

Ni i 6130.14 4.27 −0.97 MFK 43 36 38 39 40 41 43 41

Ni i 6176.82 4.09 −0.26 R03 94 83 81 ... 86 91 90 ...

Ni i 6177.25 1.83 −3.60 MFK 56 41 48 52 46 52 53 46

Ni i 6186.72 4.11 −0.90 MFK 57 ... 53 47 53 59 61 52

Ni i 6204.61 4.09 −1.15 MFK ... 47 44 ... 44 51 54 43

Ni i 6223.99 4.11 −0.97 MFK 55 49 45 47 51 54 53 46

Ni i 6230.10 4.11 −1.20 MFK ... 46 43 46 ... ... ... 42

Ni i 6322.17 4.15 −1.21 MFK 40 32 36 35 37 36 42 32

Ni i 6327.60 1.68 −3.09 MFK 92 85 86 88 88 ... ... 88

Ni i 6378.26 4.15 −0.82 MFK 61 50 50 ... 50 61 59 56

Ni i 6384.67 4.15 −1.00 MFK 53 48 49 47 45 50 ... 48

Ni i 6532.88 1.94 −3.42 MFK 63 54 48 51 55 54 ... 53

Ni i 6586.32 1.95 −2.79 MFK 98 82 ... 91 84 96 ... 86

Ni i 6598.61 4.24 −0.93 MFK 47 46 43 47 44 ... ... 43

Ni i 6635.14 4.42 −0.75 MFK 48 43 47 41 50 55 ... 49

Ni i 6767.78 1.83 −2.11 MFK 134 133 123 135 127 139 ... 124

Ni i 6772.32 3.66 −1.01 R03 78 79 76 78 76 86 85 78

Ni i 6842.04 3.66 −1.44 E93 55 48 45 47 48 52 54 51

Y ii 4883.68 1.08 +0.07 SN96 ... ... ... ... ... 110 ... 103

Y ii 5087.43 1.08 −0.17 SN96 ... 89 78 ... ... ... ... 89

Y ii 5200.41 0.99 −0.57 SN96 85 79 ... ... 81 89 86 85

Y ii 5205.72 1.03 −0.34 SN96 90 76 72 78 85 ... ... 90

Y ii 5289.81 1.03 −1.85 VWR 24 22 15 26 ... 30 27 ...

Y ii 5402.78 1.84 −0.44 R03 46 41 41 37 39 49 43 ...

Zr i 6127.46 0.15 −1.06 S96 19 14 10 ... 18 21 21 13

Zr i 6134.57 0.00 −1.28 S96 20 16 7 19 16 19 18 14

Zr i 6143.18 0.07 −1.10 S96 31 16 16 25 16 33 26 10

La ii 4934.83 1.25 −0.92 VWR ... ... 5 ... ... ... ... 8

La ii 5122.99 0.32 −0.93 SN96 ... ... ... ... 49 ... ... 47

La ii 5303.53 0.32 −1.35 VWR 32 ... 21 21 ... 24 25 20

La ii 5880.63 0.24 −1.83 VWR ... 6 13 17 10 ... ... 12

La ii 6320.43 0.17 −1.52 SN96 ... 16 21 ... ... ... 28 30

La ii 6390.48 0.32 −1.41 VWR 35 21 ... 22 28 34 33 ...

La ii 6774.33 0.12 −1.70 VWR 24 12 ... 16 19 ... ... ...

Ce ii 4222.60 0.12 −0.18 SN96 ... ... ... ... 50 ... 67 ...

Ce ii 4418.79 0.86 +0.31 SN96 ... ... ... ... ... ... 54 ...

Ce ii 4562.37 0.48 +0.33 SN96 ... ... ... ... 56 75 ... ...

Ce ii 4628.16 0.52 +0.26 SN96 68 60 50 59 ... ... ... 56

Ce ii 5117.17 1.40 +0.01 VWR 15 10 ... ... 8 ... 13 9

Ce ii 5187.46 1.21 +0.30 VWR 33 23 25 33 26 38 30 24

Ce ii 5274.24 1.28 +0.38 VWR 42 ... ... 36 ... ... 38 ...
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Ce ii 5472.30 1.25 −0.19 VWR ... 16 ... 14 7 17 ... 14

Ce ii 6051.80 0.23 −1.60 S96 13 7 ... 7 5 15 13 7

Nd ii 4462.98 0.56 +0.04 DH03 ... 52 ... ... ... ... ... ...

Nd ii 4706.54 0.00 −0.71 DH03 55 55 51 62 58 ... 53 51

Nd ii 4763.62 0.38 −1.27 DH03 16 ... ... ... ... 17 ... ...

Nd ii 4777.72 0.38 −1.22 DH03 23 15 15 ... 14 ... ... ...

Nd ii 4797.15 0.56 −0.69 DH03 39 31 27 35 31 ... ... 25

Nd ii 4902.04 0.06 −1.34 DH03 ... 26 20 ... ... ... ... 26

Nd ii 4914.38 0.38 −0.70 DH03 41 ... 32 ... 36 39 ... ...

Nd ii 4987.16 0.74 −0.79 DH03 20 14 14 ... ... ... 17 ...

Nd ii 5063.72 0.98 −0.75 VWR 14 16 12 ... 11 ... ... ...

Nd ii 5092.80 0.38 −0.51 E93 40 ... 37 48 34 47 46 ...

Nd ii 5130.59 1.30 +0.10 SN96 48 44 ... 46 44 51 42 45

Nd ii 5212.36 0.20 −0.70 SN96 ... ... ... ... 35 ... ... ...

Nd ii 5234.19 0.55 −0.46 SN96 41 31 ... 52 32 ... ... 41

Nd ii 5249.58 0.98 +0.20 DH03 44 ... ... ... ... ... 49 ...

Nd ii 5255.51 0.20 −0.67 DH03 ... ... ... ... ... ... 48 53

Nd ii 5293.16 0.82 −0.20 SN96 ... 44 ... ... 42 ... ... ...

Nd ii 5306.46 0.86 −0.97 DH03 ... ... ... ... ... ... 10 ...

Nd ii 5311.46 0.98 −0.56 SN96 28 23 21 ... 23 30 27 23

Nd ii 5319.81 0.55 −0.35 SN96 ... 55 47 ... 57 68 ... 57

Nd ii 5356.97 1.26 −0.28 DH03 18 15 ... ... ... 17 ... 14

Nd ii 5371.93 1.41 0.00 DH03 23 ... 18 33 ... ... ... ...

Nd ii 5485.70 1.26 −0.28 DH03 ... 26 ... ... ... ... 26 22

Nd ii 5740.88 1.16 −0.56 VWR 17 12 ... ... 13 15 16 12

Nd ii 5811.57 0.86 −0.86 DH03 15 ... ... ... 15 ... ... 15

B86- Bla
kwell et al. (1986), Ca07- Carretta et al. (2007), CH03- Chen et al. (2003b),

DH03- Den Hartog et al. (2003), D02- Depagne et al. (2002), DS91- Drake & Smith

(1991), E93- Edvardsson et al. (1993), GS88- Gratton & Sneden (1988), MR94-

M
William & Ri
h (1994), MFK- Martin et al. (2002), PS- Preston & Sneden (2001),

R03- Reddy et al. (2003), R99- Reddy et al. (1999), S86- Smith et al. (1986), S96-

Smith et al. (1996), SN96- Sneden et al. (1996), VWR- Van Win
kel & Reyniers (2000),

WSM- Wiese et al. (1969).
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C. Apêndi
e C

Velo
idades projetadas de rotação: v seni

A partir dos parâmetros atmosféri
os foram gerados espe
tros sintéti
os para serem ajus-

tados aos espe
tros observados a �m de se determinar as velo
idades projetadas de ro-

tação, v seni, para as estrelas da amostra. A região es
olhida 
orresponde à linha de

FeI λ6302.50 por en
ontrar-se livre de outras linhas; 
onsiderou-se o valor de 3 km

seg

−1
para a velo
idade de ma
roturbulên
ia (vm) e o valor de 0.13 Å para o alargamento

instrumental 
orrespondente ao espe
trógrafo FEROS. Neste Apêndi
e são apresentadas

as Figuras 
om os espe
tros sintéti
os (linhas sólidas), asso
iados a um valor de v seni
determinado, que melhor se ajustam aos espe
tros observados (pontos).
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Figura C.1.: Ajuste do per�l de absorção da gigante NGC 2539-229 (a
ima) e da �Yellow Stra-

ggler� NGC 2539-233 (abaixo). Em vermelho, o per�l ajustado 
onsiderando vm=
3 km seg

−1
, o per�l instrumental de 0.13 Å e o v seni de 2.8 km seg

−1
(a
ima) e

6.1 km seg

−1
(abaixo). Em verde, a forma do per�l instrumental sem 
onsiderar

vm nem v seni.
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Figura C.2.: Ajuste do per�l de absorção da gigante NGC 2539-209 (a
ima) e da �Yellow Stra-

ggler� NGC 2539-223 (abaixo).
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Figura C.3.: Ajuste dos per�s de absorção das gigantes NGC 2539-251 (a
ima) e NGC 2539-317

(abaixo).
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Figura C.4.: Ajuste dos per�s de absorção das gigantes NGC 2539-346 (a
ima) e NGC 2539-447

(abaixo).
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Figura C.5.: Ajuste dos per�s de absorção das gigantes NGC 2539-463 (a
ima) e NGC 2539-502

(abaixo).
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