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Resumo

Aglomerados estelares sao importantes objetos para o entendimento de como as estrelas
evoluem. Seus Diagramas Cor-Magnitude (CMDs) refletem os efeitos da evolugao estelar
de objetos de mesma idade e composi¢ao quimica. Além disso a determinacao de seus
parametros astrofisicos (idade, distancia, excesso de cor e metalicidade) juntamente com a
distribuicao espacial de uma amostra destes objetos fornece informagoes sobre a estrutura
e a evolugao da prépria Galaxia. Neste trabalho, utilizamos dados dos catalogos Gaia
DR2, 2MASS, APASS DR9 e PAN-STARRs DR1 para desenvolver um conjunto de
metodologias para a caracterizagao de aglomerados abertos, que nos permitiram obter
listas de membros precisas,coordenadas equatoriais, parametros astrométricos médios, raios
e magnitudes integradas. Utilizando 59 aglomerados abertos com idades compreendidas
entre 7.5 < log[t] < 9.9, construimos CMDs no plano G versus Ggp — Ggrp e utilizamos
um método de correlacao cruzada para comparar e agrupar os CMDs de idades parecidas.
Com os CMDs compostos, geramos um conjunto de isécronas empiricas de metalicidade
solar, que permitiram apresentar um panorama observacional da evolucao estelar do visivel
ao infravermelho dentro do intervalo de idades estudado. A partir da fotometria do Gaia,
realizamos calibracoes inéditas de idades usando indices morfolégicos dos CMDs baseados
nas diferencas de cor (A(Ggp — Grp)o) € magnitude (AG) entre o clump de gigantes e o
turnoff. Como resultado, notamos que os modelos de evolucao estelar PARSEC mostram
bom acordo com as isdcronas empiricas, principalmente na sequéncia principal, tendendo
a reproduzir a diferenca AG, porém falhando em demonstrar a diferenca A(Gpp — Grp)o
para idades inferiores a log[t] = 8.8, superestimando-a. Ao mesmo tempo mostram-se
sistematicamente mais azuis na baixa sequéncia principal (Mg > 9), especialmente para
metalicidades superiores a metalicidade solar, mostrando que os modelos ainda apresentam
falhas nas transformacoes de cores nestes intervalos de luminosidade. A partir de dados do
Gaia DR2, foi estabelecida uma metodologia inédita para a busca de novos aglomerados em
campos estelares densos baseada em sobredensidades no espaco astrométrico. A metodologia
mostrou-se mais efetiva do que diversos métodos de inteligéncia artificial, especialmente
para objetos mais esparsos. Reportamos a descoberta de 62 novos aglomerados com idades
entre 6.9 < log(t) < 9.55, distancias entre 910 < d(pc) < 6300 e excesso de cor entre
0.15 < E(B—V) < 2.32, possuindo entre 10 e 600 membros. Os novos objetos se encontram
no disco Galdctico (=200 < z < 200pc), projetados principalmente na dire¢ao do Bojo
Galéctico (=10 < 1 < 10 deg, —5 < b < 5 deg) e sdo menos concentrados do que a média

dos aglomerados da Galéxia.

Palavras-chave: aglomerados de estrelas; Via Lactea; diagrama HR.



Abstract

Star clusters are important objects for understanding how stars evolve. Their Color-
Magnitude Diagrams (CMDs) show the effects of stellar evolution of coeval objects of same
chemical composition. Furthermore, the determination of their astrophysical parameters
(age, distance, color excess and metallicity) together with the spatial distribution of a
sample of these objects provides information about the structure and the evolution of
the Galaxy itself. In this work, we use data from Gaia DR2, 2MASS, APASS DR9 and
PAN-STARRs DRI catalogs to produce a set of methodologies for characterization of open
clusters, where precise memberlists, positions, mean astrometric parameters, integrated
magnitudes and radii were obtained. Using a sample of 59 open clusters with ages between
7.5 < log[t] < 9.9, we have built CMDs in the G versus Ggp — Grp plane and use a
cross-correlation method to compare and group CMDs of similar age to produce composite
CMDs, from which we generate a set of empirical isochrones of solar metallicity, presenting
an observational overview of the stellar evolution from visible to infrared within the studied
age interval. Using Gaia photometry, we carried out unprecedented age calibrations based
on morphological indices of CMDs based on color (A(Ggp — Grp)y) and magnitude (AG)
differences between the red clump and the turnoff. Our results show that PARSEC stellar
evolution models present good agreement with empirical isochrones, mainly on the main
sequence, where they tend to faithfully predict the difference AG. However, they fail to
demonstrate the difference A(Gpp— Grp)o for ages lower than log[t] = 8.8, overestimating
it. At the same time, they are systematically bluer in the low main sequence (Mg > 9),
especially for metallicities higher than the solar metallicity, showing that the models
still present flaws in the color transformations in these luminosity intervals. Based on
Gaia DR2 data, an unprecedented methodology was established for the search for new
clusters in dense stellar fields based on overdensities in astrometric space. The methodology
proved to be more effective than several machine learning methods, especially for sparse
objects. We report the discovery of 62 new clusters with ages between 6.9 < log(t) < 9.55,
distances between 910 < d(pc) < 6300 and color excess between 0.15 < E(B — V) < 2.32,
having between 10 and 600 members. The new objects are located in the Galactic disk
(=200 < z < 200pc), projected mainly towards the Galactic Bulge (—10 < [ < 10 deg,

—5 < b < 5 deg) and are less concentrated than the average Galactic clusters.

Keywords: star clusters; Milky Way; HR diagram.
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1 Introducao

1.1 Aglomerados Estelares e a Via Lactea

Um aglomerado estelar é definido como um conjunto de estrelas ligadas gravita-
cionalmente que apresentam uma origem em comum. Dessa forma, suas estrelas apresentam
idades e composigoes quimicas similares. Os aglomerados estelares sao classificados em

dois tipos em nossa Galaxia: aglomerados abertos e aglomerados globulares.

Aglomerados abertos sao objetos jovens, fracamente ligados gravitacionalmente
e ricos em conteido metalico quando comparados aos aglomerados globulares. Os aglo-
merados abertos possuem de centenas a milhares de estrelas e de acordo com [Dias et al.
2002] (de agora em diante D2002) e [Piskunov et al. 2007], possuem idades entre 1 Manos
e 10 Ganos, massas entre 10 e 10*M, e ocupam geralmente o disco da Galdxia (painel

esquerdo Fig. 1).

Por outro lado os aglomerados globulares sao objetos antigos encontrados na regiao
do Halo e no Bojo da Galdxia. Sao objetos pobres em metais, de aparéncia esférica,
possuem idades entre 6 e 13 Ganos [Kharchenko et al. 2013] (de agora em diante K2013),
massas que podem chegar a 105M, e possuir até 10° membros [Friel 1995] (painel direito
Fig. 1). A Figura 2 mostra exemplos de imagens de aglomerados abertos dentro de um

grande intervalo de idades e um aglomerado globular.

Ao se formar, um aglomerado aberto passa por processos fisicos que envolvem a
evolugao das estrelas-membro, a dindmica interna e a interagdo com sua vizinhanca. Nos
periodos iniciais de sua evolugao (fase embebida), os aglomerados abertos estao associados
ao gas e poeira interestelares, portanto associados as regioes de formacgao estelar [Lada
& Lada 2003]. A fase embebida se estende até cerca de 3 Manos. A partir desse periodo
nota-se a ocorréncia de supernovas [Eggleton 2006]. E esperado que as supernovas ejetem

todo o gas que nao foi removido pelos ventos e radiacao das estrelas OB.

Em seguida, o aglomerado entra na fase de dissolucao entre 100 Manos e 1 Gano,
quando é afetado amplamente por processos dindmicos internos (interacao gravitacional
entre as suas estrelas), a acdo dos efeitos destrutivos causados pelas forcas de maré da
Galaxia e colisdes com nuvens moleculares ( [Portegies Zwart, McMillan & Gieles 2010]).
Os aglomerados mais velhos, que ja se encontram em estado de dissolucao, sdo os melhores
objetos para se estabelecer um limite inferior de idade para o disco Galactico [van den
Bergh & McClure 1980, Friel 1995, Carraro et al. 2007].

A partir de informagoes de idade, distancia, metalicidade e avermelhamento in-

terestelar de aglomerados estelares, podemos compor um panorama da Via Lactea. Por
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Figura 1 — Painéis esquerdos: Distribuicao espacial dos aglomerados abertos na vizinhanga
solar a partir de dados de D2002. Painéis direitos: O mesmo, porém para
aglomerados globulares a partir de dados de [Harris 1996]. GC indica o centro
Galdactico e a linha pontilhada representa o circulo solar (Figura 1 de [Portegies
Zwart, McMillan & Gieles 2010]).

exemplo, a partir de informacoes de aglomerados estelares na vizinhanga solar (distancia
heliocéntrica inferior a ~ 2.5 kpc), [Piskunov et al. 2018] mostraram que as distribuigdes
de idades dos aglomerados sao similares na vizinhanca solar e nos bragos espirais de Perseu
e Sagitario, indicando que essas estruturas provavelmente tiveram histérias de formacao
similares. A determinagao do gradiente de metalicidade do disco Galactico (a metalicidade
decresce com a distancia Galactocéntrica) pode ser realizada a partir de dados de distancia
e metalicidade de aglomerados estelares ( [Friel 1995, Netopil et al. 2016]).

De forma geral, os aglomerados abertos jovens, que estao relacionados as regioes de
formacao estelar, se encontram distribuidos principalmente no disco fino, no plano Galactico,
e tendem a moldar os bragos espirais na vizinhanga solar, estando assim relacionados a
histéria recente de formacgao dessas estruturas. Por outro lado os aglomerados mais velhos
tendem a apresentar uma distribuicao mais esparsa com relagao ao plano, compondo parte
das populagoes do disco fino e espesso ( [Friel 1995, Kharchenko et al. 2013, Piskunov et al.
2018, Cantat-Gaudin et al. 2020]), como pode ser visto nos painéis da Figura 1 e da Fig.
3. Os aglomerados estelares também apresentam distribui¢oes de velocidades similares
aquelas apresentadas por estrelas de campo na vizinhanga solar, onde aglomerados de
idade superiores a 1 bilhdao de anos, além de possuirem grandes espalhamentos de distancia
vertical com relagao do disco, também apresentam dispersoes de velocidade vertical

similares as apresentadas por estrelas do disco espesso ( [Antoja et al. 2018], [Soubiran et
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Figura 2 — Exemplos de aglomerados estelares. A) Aglomerado aberto NGC 3766 , um
aglomerado jovem com cerca de 20 milhoes de anos de acordo com D2002,
imagem de 25.00 x 23.98 arcmmin. Créditos: ESO. B) Aglomerado aberto
NGC 6705 , um aglomerado de idade intermediaria com cerca de 320 milhoes
de anos de acordo com K2013, imagem de 35.59 x 25.70 arcmmin. Créditos:
ESO. C) Aglomerado aberto IC 4651, um aglomerado velho com cerca de
1.8 billhao de anos de acordo com K2013, imagem de 33.63 x 33.59 arcmmin.
Créditos: ESO. D) Aglomerado aberto M67 , um aglomerado velho com cerca
de 3 bilhdes de anos de acordo com D2002, imagem de 113.49 x 118.80 arcmmin.
Créditos: ESO/Digitized Sky Survey 2, agradecimentos: Davide De Martin. E)
Aglomerado aberto Collinder 261, um aglomerado muito velho com cerca de
9 bilhoes de anos de acordo com D2002, imagem de 29.91 x 29.85 arcmmin.
Créditos: ESO/Digitized Sky Survey. F) Aglomerado globular Terzan 1, um
aglomerado globular com cerca de 12,5 bilhdes de anos de acordo com K2013,
imagem de 1.80 x 1.53 arcmin. Créditos: NASA & ESA, agradecimentos: Judy
Schmidt (Geckzilla).
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Figura 3 — Distribuigao espacial dos aglomerados abertos na vizinhanga solar (Painel
superior da Figura 8 de [Cantat-Gaudin et al. 2020]). Os eixos X e Y corres-
pondem as coordenadas cartesianas dos aglomerados no plano Galactico. A
barra lateral representa as idades dos aglomerados, enquanto que os bragos
espirais sao representacoes de modelos de [Reid et al. 2014] (dreas hachuradas
cinzas) e [Reid et al. 2019] (linha pontilhada).

al. 2018)).

1.2 O censo de aglomerados estelares

Antes do advento da missao Gaia ( [Gaia Collaboration et al. 2016]), existiam
cerca de 2500 aglomerados de estrelas com pardmetros determinados na literatura (D2002;
K2013). No entanto, recentemente [Bica et al. 2019] mostraram que o censo real de
aglomerados de estrelas Galacticos, associa¢oes e candidatos atingem um nimero superior
a 10.000 objetos (embora muitos deles sejam asterismos, aglomerados embebidos ou
aglomerados globulares), mostrando que hd muito mais objetos nao estudados do que
os estudados. Em um sentido estatistico, quanto mais aglomerados sao descobertos e
devidamente caracterizados, mais somos capazes de compreender a estrutura Galactica e

sua evolucao quimica e dinamica.

Tendo em vista que a maior parte dos aglomerados brilhantes, visualmente distin-

guiveis das estrelas de campo, ja se encontra presente nos principais catalogos, os esforcos
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para a busca de novos objetos ficaram direcionados para a deteccdo de aglomeracoes de
estrelas a partir de suas densidades espaciais em rela¢ao ao fundo ( [Froebrich, Scholz &
Raftery 2007, Kronberger et al. 2006]). Por outro lado, a partir dos novos dados disponiveis
da missao Gaia, a busca por novos objetos em outros espagos de pardmetros tornou-se pos-
sivel. Por exemplo, a distin¢ao entre aglomerado de estrelas e estrelas do campo tornou-se
possivel analisando os locus de estrelas do aglomerado no espago astrométrico a partir
da alta precisdo dos conjuntos de novos dados disponibilizados da missao Gaia (Gaia
DR2 [Gaia Collaboration et al. 2018, Evans et al. 2018] e Gaia EDR3 [Gaia Collaboration
et al. 2020]).

Os dados do Gaia DR2 contém informacoes astrométricas e fotométricas para um
numero sem precedentes de estrelas para todo o céu. A fotometria e astrometria de alta
precisao contida neste conjunto de dados permitiu a caracterizacao e a andlise mais refinada
dos aglomerados estelares, pois a disponibilidade de dados de paralaxe e movimento proprio
permitem uma melhor separagao das populagoes estelares dos aglomerados daquelas do
campo e ainda permitem a busca por novos objetos por meio deste espaco de parametros.
A partir do Gaia DR2 milhares de novos aglomerados foram recentemente encontrados,
sendo a maioria deles projetados em campos densos de estrelas, o que incrementou
aproximadamente 20% no nimero total de objetos conhecidos com apenas um ano de
disponibilidade dos dados [Ryu & Lee 2018, Cantat-Gaudin et al. 2018, Castro-Ginard et
al. 2018, Torrealba, Belokurov & Koposov 2018, Sim et al. 2019, Ferreira et al. 2019].

Porém a separacao entre membros fiduciais de aglomerados abertos de estrelas
do campo em uma regiao de alta densidade do disco Galactico é uma tarefa desafiadora.
Alguns grupos de pesquisa se dedicam a busca de novos objetos e para isso aplicam
ferramentas automatizadas a partir de diferentes algoritmos aos dados do Gaia. Estas sao
ferramentas 1teis e necessarias para detectar tais objetos em meio a uma quantidade tao

grande de dados a serem processados.

Por exemplo, [Cantat-Gaudin et al. 2018] utilizaram um cédigo de atribuigao de
associagdo nao supervisionado, UPMASK, para procurar por aglomerados abertos no
espacgo astrométrico a partir de dados do Gaia DR2. Eles obtiveram os membros mais
provaveis, parametros astrométricos médios e distancias para mais de 1200 aglomerados
abertos, ao mesmo tempo que relataram a descoberta de 60 novos aglomerados aber-
tos. [Castro-Ginard et al. 2019] encontraram 53 novos aglomerados abertos usando um
algoritmo de agrupamento nao supervisionado, baseado em densidade, DBSCAN. Os au-
tores relataram os novos objetos, bem como determinaram seus parametros astrométricos
médios e membros mais provaveis. [Cantat-Gaudin et al. 2019] encontraram 41 novos
aglomerados abertos localizados no braco de Perseus usando modelos de mistura gaussiana.
Os autores aplicaram o codigo UPMASK, para caracterizar os candidatos e, em seguida,

inspecionaram visualmente os CMDs para validar os objetos detectados como um novo
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aglomerado aberto. Os parametros astrométricos médios e os membros mais provaveis
desses objetos também foram relatados. [Liu & Pang 2019] detectaram 2443 candidatos
a aglomerados de estrelas usando um algoritmo de agrupamento no espaco astrométrico
5-D (1Y, b2, @, ui?, us). Os autores caracterizaram todos os objetos encontrados por um
esquema de ajustes automatizados de isdcronas determinando distancias, excessos de cor,
metalicidades e também os parametros astrométricos médios. Os autores associam aos
objetos descobertos um esquema de classificacao que leva em consideracao a qualidade
do ajuste de isécronas, atribuindo 76 dos objetos encontrados de alta confianga, como
novos candidatos a aglomerados abertos. Mais recentemente, [Castro-Ginard et al. 2020]
descobriram 582 novos aglomerados abertos, aplicando um algoritmo de agrupamento
nao supervisionado para encontrar sobredensidades em um espaco de parametro de cinco

dimensoes (I, b, @, pk, ps)-

Por outro lado, [Sim et al. 2019] realizaram a inspegao visual dos dados astrométricos
e fotométricos Gaia DR2 a fim de procurar por novos objetos, resultando na descoberta de
207 novos aglomerados abertos dentro de 1 kpc do sol. Os autores também caracterizaram
os objetos recém-descobertos, encontrando suas idades, distancias, tamanhos e parametros
astrométricos médios. Outros autores, de maneira similar, encontraram objetos através
de inspegoes manuais aos dados, mostrando que os métodos nao supervisionados ainda
nao sao capazes de detectar objetos de baixo contraste projetados em campos estelares
densos ( [Ferreira et al. 2019], [Ferreira et al. 2020], [Ferreira et al. 2021], [Casado 2021]).
Especialmente na direcao do Bojo Galactico, recentemente houve um incremento de cerca
de 20% no nimero de objetos na regiao, mostrando que a busca por meio de metodologias
convencionais interativas por estes objetos ainda mostra-se muito importante ( [Ferreira et
al. 2021]).

Espera-se que nos proximos anos o numero de objetos com seus parametros de-
terminados aumente, tanto por conta da descoberta de novos aglomerados quanto pela
determinagao de parametros daqueles que ainda nao foram estudados. A alta qualidade
astrométrica do Gaia permite determinar com grande precisao a pertinéncia de estrelas
aos aglomerados estelares, o que torna mais precisa a determinacgao de idade, distancia e
excesso de cor. Ao cruzar informagoes de diferentes catalogos de diferentes estudos, [He
et al. 2022] fizeram uma estimativa grosseira (podendo ainda haver ambiguidades nos
catdlogos utilizados) onde apontam um valor total de cerca de 6,000 aglomerados de
estrelas na Via-Lactea. Este niimero representa os objetos ja conhecidos e que foram reca-
racterizados com os dados do Gaia e objetos recém-descobertos com o Gaia. Os autores

afirmam que a literatura ainda carece de uma base de dados unificada. Neste contexto,
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estamos produzindo um catalogo geral a partir da compilacao dos diversos catalogos aqui

mencionados, porém o mesmo se encontra fora do escopo deste trabalho.

1.3 O diagrama HR e evolucao estelar

O diagrama de Hertzsprung-Russell (diagrama HR) é uma das ferramentas mais
importantes em estudos estelares. Trata-se de um diagrama que ilustra empiricamente a
relagdo entre a temperatura efetiva (ou indice de cor ou o tipo espectral) e luminosidade
(ou magnitude absoluta). A posigdo de uma estrela no diagrama HR é dada principalmente
por sua massa inicial, composicao quimica e idade, mas efeitos como rotagao, vento estelar,
campo magnético, abundancia quimica, também exercem influéncia. Uma representacao
desse tipo de diagrama pode ser visto na Figura 4. As estrelas cujos nucleos tém reagoes
nucleares convertendo Hidrogénio em Hélio localizam-se numa regiao especifica do diagrama
HR definida como Sequéncia Principal. Ja aquelas que esgotaram a queima de H no niicleo
estao na regiao Pos-Sequencia Principal. Estrelas que nem sequer iniciaram as reagoes

nucleares de forma estavel estao localizadas na regiao denominada Pré-Sequencia Principal.

Através de fotometria, podemos medir os fluxos das estrelas dentro de pequenas
faixas espectrais e associar valores de magnitudes aos mesmos, o que nos fornece a
magnitude aparente da estrela. Também ¢é possivel definir indices de cor ao tomar a
razao de fluxos em diferentes faixas espectrais (ou diferencas de magnitude), o que nos
fornece a temperatura efetiva de uma estrela. Essas duas quantidades sao utilizadas para
a construgao do Diagrama Cor-Magnitude (color-magnitude diagram ou CMD). Porém, o
fluxo das estrelas depende da distancia ao observador e do quanto o mesmo é absorvido e
espalhado por gas e poeira existente entre a estrela e o observador, o que chamamos de
extingao interestelar. A extingao interestelar afeta de forma mais significativa a radiacao
de faixas de frequéncia mais elevadas, tornando as estrelas mais vermelhas, sendo que a
diferenca observada no indice de cor é chamada de excesso de cor ou avermelhamento

interestelar.

Dessa forma, é possivel construir CMDs absolutos (ou diagramas HR observacionais)
de uma amostra de estrelas convertendo as magnitudes aparentes m), em magnitudes
absolutas M) ao considerar os efeitos da distancia (d,.) e extin¢ao interestelar Ay, como

mostrado na Equagao 1.1, onde o termo em parenteses ¢ definido como moédulo de distancia.

M)\ :m)\—A)\— (5 X lOglg(de) —5) (11)

Antes do advento da missao Gaia, o diagrama HR observacional da vizinhanca solar
mais completo poderia ser obtido ao combinar dados da missao Hipparcos [Perryman et al.
1995] (para representar estrelas mais brilhantes) com catélogos de estrelas préximas, a fim

de representar as estrelas de mais baixa massa (por exemplo [Gliese & Jahreifl 1991]; [Henry
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Figura 4 — Posicoes esperadas para estrelas de massas diferentes e idades diferentes no
Diagrama HR. Estrelas cujos niicleos ocorrem reacoes nucleares que convertem
Hidrogénio em Hélio estao localizadas na regiao denominada como sequéncia
principal (main sequence). Anas marrons ficam localizadas no canto inferior
direito do diagrama (estrelas frias e pouco luminosas, por exemplo, AB Doradus
C). Quando as estrelas iniciam a queima de elementos mais pesados que o
Hidrogénio, se tornam gigantes (giants no diagrama) ou supergigantes (super-
giants no diagrama), o que depende principalmente de suas massas. Estrelas de
massa similares a do Sol, se tornarao anas brancas (white dwarfs no diagrama)
e ocuparao a regiao inferior esquerda do diagrama (estrelas quentes e pouco
luminosas). Créditos:ESO
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Figura 5 — Diagrama HR observacional obtido em [Gaia Collaboration et al. 2018], onde
estao representadas 4,276,690 de estrelas da vizinhanca solar de baixa extingao.
As cores representam a raiz quadrada do niimero de estrelas. As luminosidades
e temperaturas aproximadas das estrelas de sequéncia principal também estao
representadas (Figura 5 de [Gaia Collaboration et al. 2018]).

& Jao 2015]). Mais recentemente, [Gaia Collaboration et al. 2018] utilizaram os dados do
Gaia DR2 para construir diagramas HR observacionais e mostrar suas estruturas mais finas
(Figura 5), onde também representaram escalas de temperatura efetiva e luminosidade. No
diagrama fica evidente a existéncia de estrelas nas diversas fases evolutivas, onde podemos
notar principalmente a sequéncia principal ricamente populada, o ramo de gigantes e uma

sequéncia de estrelas no locus esperado para anas brancas.

Quando analisamos um diagrama HR construido para estrelas mais brilhantes

(Figura 6), podemos notar as estruturas mais finas do ramo de gigantes.
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e Clump de gigantes ou red clump (RC): Uma das caracteristicas mais proemi-
nentes do diagrama, com posicao média em aproximadamente Ggp — Grp = 1.2,
Mg = 0.5 mag, na qual corresponde a posicao das estrelas gigantes de baixa massa
que se encontram na fase de queima de Hélio no nucleo. Essa caracteristica é ampla-
mente estudada na literatura [Grocholski & Sarajedini 2002, Bilir et al. 2013, Onozato
et al. 2019]. [Girardi 2016] apresenta uma revisao especifica dessa regiao do diagrama
HR. O RC costuma aparecer frequentemente em populagoes estelares mais velhas que
1 bilh&o de anos, assim é vastamente explorado no estudo de aglomerados estelares
( [van Helshoecht & Groenewegen 2007], [Beletsky, Carraro & Ivanov 2009], [Girardi
2016]) e também pode ser visto facilmente em diagramas HR observacionais de
aglomerados abertos e globulares da Figura 7. Estrelas pobres em metais na mesma
fase evolutiva que o RC compdem o ramo horizontal ou horizontal branch (HB), que
é mais facilmente notado em aglomerados globulares (Painel inferior da Figura 7,
estrelas com Ggp — Ggrp < 1.0, Mg ~ 0.5.)

e Segundo clump de gigantes ou secondary red clump (SRC): Sobredensidade
de estrelas na parte mais azul do clump de gigantes, porem apresentando-se um
pouco menos brilhante (Gpp — Grp = 1.1, Mg = 0.6) [Girardi et al. 1998, Girardi
2016, Onozato et al. 2019]. Tratam-se de estrelas mais jovens, massivas e ricas em
metais na fase de queima de Hélio, que tendem a se apresentar até 0.4 mag menos

brilhantes que a magnitude média do RC.

e Clump de gigantes vertical ou vertical red clump (VRC): Estrelas ainda
mais jovens e mais massivas (quando comparadas as estrelas do SRC) que estao
na fase de queima de Hélio e tendem a ser mais brilhantes e azuis que o clump de

gigantes, formando uma estrutura vertical no diagrama HR.

e Bump do ramo de gigantes ou red giant branch bump (RGB bump):
Estrutura mais vermelha e menos luminosa que o clump de gigantes. Essa estrutura
¢é causada por uma breve interrup¢ao na variagao de luminosidade durante a fase
evolutiva do ramo de gigantes, quando a estrela se encontra na fase de queima de
Hidrogénio numa casca externa ao nucleo de Hélio. Dessa forma, estrelas de massas
ligeiramente diferentes tendem a possuir valores similares de temperatura efetiva
e luminosidade, resultando em um actimulo de estrelas nessa regiao no diagrama
HR. As caracteristicas de luminosidade e temperatura efetiva dessa regiao variam
mais sensivelmente com a idade e metalicidade do que o clump de gigantes. Essa
caracteristica do ramo de gigantes é mostrada em detalhes em [Christensen-Dalsgaard
2015].

e Bump do Ramo Assintético das Gigantes ou Asymptotic Giant Branch

Bump (AGBB): Estrutura mais luminosa que o clump de gigantes (Mg ~ —0.5),
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Figura 6 — Diagrama HR observacional de estrelas brilhantes (Mg < 2.5) obtido em [Gaia
Collaboration et al. 2018], onde estdao representadas 29288 de estrelas da
vizinhanga solar (d < 500 pc) e de baixa extingdo. As cores representam a raiz
quadrada do nimero de estrelas (Figura 10 de [Gaia Collaboration et al. 2018]).
Na figura estao representadas as estrelas do clump de gigantes (RC), bump do
ramo de gigantes (RGBB), clump de gigantes vertical (VRC), segundo clump
de gigantes (SRC) e bump do Ramo Assintético das Gigantes (AGBB).

cujas estrelas queimam H e He em camadas externas ao nicleo de Carbono e Oxigénio
( [Gallart 1998]). Por ser uma regiao do diagrama HR muito menos densamente
povoada que o clump de gigantes, essa caracteristica é principalmente notada em
diagramas HR obervacionais de grandes populagoes de estrelas de campo [Gaia
Collaboration et al. 2018] ou em CMDs de aglomerados globulares (por exemplo,
[Bergbusch & Stetson 2009]).

A evolugao do ramo de gigantes com a idade e a metalicidade pode ser notada na
Figura 7. Uma outra caracteristica é a auséncia ("GAP") de estrelas na fase de subgigantes
em aglomerados mais jovens entre a sequéncia principal e o ramo de gigantes. Esse
GAP ocorre, pois a evolucao estelar subsequente a queima de Hidrogénio na sequéncia
principal para estrelas massivas e de massa intermediaria é muito rapida, tornando raras
as observacoes de estrelas nessa fase evolutiva ( [Hoyle 1960]). Essa caracteristica fica
evidente pela falta de estrelas entre a sequéncia principal e o ramo de gigantes em CMDs de
aglomerados abertos jovens (Painel superior da Figura 7) e CMDs absolutos para estrelas

mais brilhantes que Mg ~ 2 mag (Figura 6). A mesma caracteristica nao ¢ verificada em
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Figura 7 — Diagramas HR observacionais obtido em [Gaia Collaboration et al. 2018] para
aglomerados abertos (painel superior, Figura 2 de [Gaia Collaboration et al.
2018]) e globulares (painel inferior, Figura 3 de [Gaia Collaboration et al. 2018]).
As barras laterais representam idade e metalicidade para os painéis superior e
inferior, respectivamente. A aglomeracao horizontal de estrelas no diagrama do
painel inferior (estrelas com Ggp — Ggrp < 1.0, Mg ~ 0.5) trata-se do ramo
horizontal (HB).

CMDs de aglomerados abertos velhos e aglomerados globulares (Figura 7) e para estrelas

menos massivas de CMDs absolutos (Figura 5).
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1.4 Clump de gigantes como indicador de distancias e idades

Apés a evolugdo na sequéncia principal, a fase evolutiva mais longa subsequente
na vida de uma estrela é a fase de queima de Hélio no ntcleo. Observacionalmente,
no diagrama HR essa fase evolutiva se caracteriza por uma aglomeracao de estrelas
frias e luminosas, como pode ser visto nos CMDs de aglomerados evoluidos da Figura
7. Essa caracteristica nao é vista frequentemente em aglomerados jovens, pois a fase
de queima de Hélio é rapida em estrelas mais massivas e as mesmas formam-se menos
frequentemente. O clump de gigantes é vastamente utilizado como uma espécie de vela
padrao, pois apesar das cores das estrelas nessa fase evolutiva dependerem fortemente
da idade e da metalicidade, para estrelas de baixa massa, a magnitude absoluta tende
a nao apresentar grandes variagoes, especialmente no infravermelho. Dessa forma, ao se
estabelecer o valor fidedigno de magnitude média do clump de gigantes para populagoes
velhas, somos capazes de determinar distancias para estruturas dentro de nossa Galéaxia e
para galaxias vizinhas ( [Grocholski & Sarajedini 2002, van Helshoecht & Groenewegen
2007, Bilir et al. 2013, Girardi 2016, Onozato et al. 2019].

A posicao média do clump de gigantes no CMD também pode ser utilizada como
uma caracteristica morfolégica relacionada a idade de uma populacdo estelar. Indices
baseados em caracteristicas morfologicas de CMDs sdo comuns na literatura. Por exemplo,
a diferenga de magnitude entre o ponto de turnoff da sequéncia principal (ponto mais azul
da sequéncia principal) e a magnitude média do clump de gigantes é um conhecido indicador
de idade para aglomerados Galacticos ( [Phelps, Janes & Montgomery 1994], [Salaris,
Weiss & Percival 2004], [Piatti, Clarid & Ahumada 2010], [Beletsky, Carraro & Ivanov
2009], [Oralhan et al. 2015]) e para aglomerados das Nuvens de Magalhoes ( [Geisler
et al. 1997], [Parisi et al. 2014]). Trata-se de um mecanismo de determinagao de idades
independente da distancia e do avermelhamento, porém refém da identificacao precisa

dessas regioes nos CMDs.

Por exemplo, [Phelps, Janes & Montgomery 1994] definem os indices morfol6gicos
de idades ou morphological age index (MAD) 6V e 61. O indice 6V toma a diferenca
entre o ponto de inflexdo da sequéncia principal ou a base do ramo de gigantes e o valor
médio de magnitude do clump de gigantes, enquanto d1 é a diferenca de cor entre o ponto
uma magnitude mais brilhante que o turnoff e a base do ramo de gigantes. O indice oV
estabelecido em [Phelps, Janes & Montgomery 1994] foi posteriormente calibrado com as

idades de aglomerados e relacionados a metalicidade em [Salaris, Weiss & Percival 2004].

Também amplamente utilizado como indicador de idade, a diferenga entre o ponto
de turnoff (agora como o ponto mais azul da sequéncia principal) e o clump de gigantes,
tanto no visivel (AV, [Carraro & Chiosi 1994]) como no infravermelho (AK, [Beletsky,
Carraro & Ivanov 2009], [Zasowski et al. 2013]), é um indicador de idades morfolégico que

também ¢ independente de excesso de cor e distancia.
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Figura 8 — Exemplos do indice morfolégico AK calculados sobre os CMDs de dois aglo-
merado (Figura 1 de [Beletsky, Carraro & Ivanov 2009]).

Um exemplo desse tipo de andlise pode ser visto na Figura 8, onde [Beletsky,
Carraro & Ivanov 2009] relacionaram o indice morfolégico AK com valores de idades de

aglomerados abertos Galécticos, chegando as relagoes lineares 1.2 e 1.3.
Log(t)[yr] = 8.27(40.10) 4+ 0.35(£0.03) x AK (1.2)

Log(t)[yr] = 8.28(0.08) + 0.34(£0.03) x AK + 0.00005(0.1) x [Fe/H] (1.3)

1.5 Modelos de evolucao estelar

Modelos de evolucao estelar podem ser utilizados para calcular as fases evolutivas
de uma estrela desde sua formacao até o final de sua vida. Os modelos, a partir da massa e

da composi¢ao quimica das estrelas, preveem trilhas evolutivas no diagrama HR, conforme
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Figura 9 — Exemplos de is6cronas tedricas. Esquerda: isdcronas de diferentes idades (6.0 <
log[t] < 10.2) e metalicidade solar. Direita: trés conjuntos de isécronas de
log[t]=6.3, 8.0 e 10.1 para diferentes metalicidade —1.45 < [M/H]| < 0.75
(Figura 15 de [Bressan et al. 2012]).

a evolucao da luminosidade e temperatura efetiva da estrela com o passar do tempo. A
partir dos modelos, sao produzidas isocronas, que correspondem a curvas que conectam as
posicoes no diagrama HR das estrelas de mesma idade e metalicidade, porém diferentes

massas, como pode ser visto na Figura 9.

Um aglomerado possui estrelas em mais de uma regiao no CMD cuja distribuicao
depende da idade e metalicidade do aglomerado. A partir dessa evidéncia, podemos
comparar isocronas tedricas com CMDs de aglomerados para determinar a distancia,
idade, metalicidade e a extingdo interestelar na direcao de um aglomerado. A maior
parte das determinacoes desses parametros advém de métodos de ajuste de isdcronas
(D2002, K2013, [Gaia Collaboration et al. 2018], [Bossini et al. 2019], [Cantat-Gaudin et
al. 2020], [Dias et al. 2021]).

Porém, ao se converter luminosidades e temperaturas efetivas em magnitudes e
indices de cor intrinsecos, é preciso fazer transformacgoes de cores, onde é necessario um
completo entendimento das atmosferas estelares. Contudo, os modelos tendem a apresentar
falhas em amostrar as cores intrinsecas das estrelas ( [Baraffe et al. 1998, Baraffe et al.
2015]). Os modelos sdo em geral sistematicamente mais azuis do que o observado para
estrelas de baixa massa [Bouy et al. 2015, Miret-Roig et al. 2019, Fritzewski et al. 2019].
Outros fendmenos também podem assumir papéis importantes, por exemplo, rotagao
( [Faherty et al. 2012, Kamai et al. 2014]) ou opacidade molecular [Manjavacas et al. 2014].

Outra caracteristica que podemos observar ¢ a falha dos modelos em representar a
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diferenca de magnitude esperada do turnoff para o clump de gigantes. Essa discrepancia
com os modelos ja havia sido notada em [Piatti, Claria & Bica 1998] e também pode ser
observada em trabalhos recentes, principalmente para objetos de log[t] < 9, em que as
isdcronas tedricas, quando bem ajustadas a sequéncia principal, nem sequer tém suas regioes
evolutivas passando pelo clump de gigantes (ajustes de is6cronas presentes em [Piatti et
al. 2011], [Holanda et al. 2022], [Martinez et al. 2020], [Bossini et al. 2019]).

1.6 Sequéncias empiricas de aglomerados estelares

Aglomerados préximos e bem populosos tendem a ser os objetos mais estudados
da literatura, pois a proximidade desses objetos torna possivel a observacao desde estrelas
de baixa massa até as mais massivas. Por exemplo, [Bouy et al. 2015] e [Olivares et al.
2019] obtiveram informagoes precisas de anas marrons para as Pléiades e anas brancas
para Ruprecht147, respectivamente. Dessa maneira os aglomerados préximos, aliados
a determinacdo de seus parametros fundamentais, os tornam importantes objetos de
comparacao para melhor estabelecer os modelos. A proximidade desses objetos com o Sol
também os destacam nos diversos espagos de parametros astrométricos, facilitando assim

a distin¢cao de suas populagoes estelares das populagoes estelares de campo.

A composicao de CMDs absolutos a partir de populagoes estelares de idades
parecidas e a construgao de isécronas empiricas a partir destes ja foi explorada na literatura
anteriormente. [Mermilliod 1976], [Mermilliod 1981]a e [Mermilliod 1981]b realizaram a
superposicao de CMDs absolutos de aglomerados estelares de mesma idade para construir

isocronas empiricas, conforme discutiremos a seguir.

Em [Mermilliod 1981]a, foi selecionada uma amostra de 75 aglomerados abertos,
com idades compreendidas entre aquela das Hyades e do aglomerado NGC 6231 (10 <
t (M anos) < 700), e dividida em 14 grupos de idades de acordo com a morfologia de
seus diagramas My vs. (U — B)y. Para cada um dos 14 grupos, o aglomerado mais bem
estudado espectroscopicamente e com uma sequéncia bem definida foi selecionado como
sendo o aglomerado representativo do grupo. Grupo a grupo, os excessos de cor foram
determinados no plano (U — B) x (B — V) a partir de comparagoes da sequéncia do
aglomerado a ter £ (B — V') determinado e a sequéncia do aglomerado de referéncia de seu
grupo. Com o excesso de cor determinado, a sequéncia no CMD foi deslocada verticamente

com relagao a sequéncia do aglomerado de referéncia para se obter o modulo de distancia.

Os membros utilizados nas sequéncias foram estabelecidos a partir de dados de
movimento proprio e velocidades radiais disponiveis, e, para os casos sem os dados men-
cionados, os membros foram determinados fotometricamente, assumindo-se pertencimento
ao aglomerado para aquelas estrelas que seguem a sequéncia principal no CMD. O autor

menciona que as diferencas de metalicidade e idade dentro dos grupos sao absorvidas pelos
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Figura 10 — Figura 1 de [Mermilliod 1981]b. A mesma apresenta isécronas empiricas
determinadas em [Mermilliod 1981]b. Os nomes colocados ao fim de cada
sequéncia sao relativos aos aglomerados mais representativos dos grupos de
idade. As areas escuras determinam as areas ocupadas pelas gigantes nos
diagramas. As linhas pontilhadas determinam a continuacao das sequéncias
de acordo com modelos teéricos.

espalhamentos das sequéncias no CMD.

Ja em [Mermilliod 1981]b, sdo criadas sequéncias empiricas para os grupos de idades
estabelecidos em [Mermilliod 1981]a a partir dos diagramas My vs. (B — V'),. Considerou
que as regides mais populosas das sequéncias dos CMDs devem estar representadas por
estrelas individuais, onde um certo espalhamento devido aos erros observacionais pode
ser encontrado. Para construir as isdcronas empiricas, o autor traga manualmente uma
linha ao longo dessas regioes mais populosas, de maneira a representar a sequéncia média
ocupada por essas estrelas. A Figura 10 (Figura 1 de [Mermilliod 1981]) mostra as isécronas

empiricas construidas pelo autor para os grupos de idade estabelecidos.



Chapter 1. Introdugdo 35

Em [Piatti, Claria & Bica 1998], foi determinado um conjunto homogéneo de
isdcronas empiricas no plano My vs (V —I)g. A partir da aquisi¢ao de dados de movimento
proprio e velocidades radiais disponiveis, os membros mais provaveis dos aglomerados foram
determinados. CMDs absolutos foram corrigidos de médulo de distancia e excesso de cor a
partir de dados de diferentes autores na literatura. Os aglomerados selecionados possuem
metalicidade aproximadamente solar. Para determinar os pontos fidedignos das isdcronas
empiricas, os autores adotaram valores de V e V — I das regides mais populosas dos CMDs,
regioes essas que podem ser pensadas como o locus de estrelas isoladas, que contém um
certo espalhamento devido aos erros observacionais. Assim, como em [Mermilliod 1981]b,
os autores nao produzem um envoltério, mas sim uma sequéncia média representativa do
CMD. Sao escolhidos os pares ordenados (My, (V — I)g) de forma que a diferenga de dois
pontos consecutivos em My seja de 0.5 magnitude e em pontos de maior curvatura das
sequéncia, ou seja, grande variagao de cor (V' — I) para um dado My, especialmente para

aglomerados mais velhos, foram utilizados passos de 0.25 mag em My, .

A sequéncia principal de idade zero (zero age main sequence ou ZAMS) também é
definida, tendo o intervalo mais brilhante e azul da sequéncia representada por estrelas
mais massivas e nao evoluidas de aglomerados jovens e as porgoes nao evoluidas da
sequéncia principal de aglomerados mais velhos representando as estrelas menos massivas.
A parte baixa da sequéncia principal do conjunto de isécronas empiricas foi tomada como
a ZAMS na mesma regiao, pois a contaminacao no regime de altas magnitudes por estrelas
de campo é mais severa, entao é de se esperar um espalhamento maior nas sequéncias
dos CMDs devido a presenca dessas estrelas. Sao apresentadas as sequéncias empiricas
de aglomerados de idades parecidas (como sequéncia média) e outras de aglomerados
individuais. Juntamente das is6cronas, sdo plotadas as posi¢oes das estrelas gigantes. Ao

todo as sequéncias estao compreendidas no intervalo —3.5 < My < 9.

Com o objetivo de estabelecer sequéncias empiricas de aglomerados abertos velhos
e globulares num intervalo espectral que abrange o visivel e o infravermelho proximo,
[Brasseur et al. 2010] utilizaram dados no visivel da banda V disponiveis na literatura
combinados com dados no infravermelho proximo (banda Kg) dos telescopios CFHT,
VLT e 2MASS. Os autores reuniram a fotometria e os parametros astrofisicos recentes da
literatura para construir CMDs absolutos no plano My versus (V — Kg)g. Para a construgao
das sequéncias empiricas, os autores seccionaram as sequéncias do CMD em bins de largura
tipica de 0.15 magnitude e tomaram o valor mediano de cor das estrelas que eles julgavam
visualmente como sendo membros do aglomerado. Sequéncias empiricas construidas neste

trabalho podem ser vistas nos painéis da Figura 11 (Figuras 3-9 de [Brasseur et al. 2010]).

De modo geral podemos ver que a partir de listas de membros confiaveis, para
grandes intervalos de magnitude, trabalhos dessa natureza tem sido realizados com aglome-

rados proximos, geralmente restritos a distancias menores que 1 kpc. Em uma sequéncia
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Figura 11 — Is6cronas empiricas determinadas por [Brasseur et al. 2010] (Figuras 3-9).
Painéis superiores: Isdcronas empiricas dos aglomerados NGC6791, NGC1851 e
Mb5. Painéis do meio: Is6cronas empiricas dos aglomerados M71 e M13. Painéis
inferiores: Is6cronas empiricas dos aglomerados M15 e M92. As linhas sélidas
representam as sequéncias empiricas dos aglomerados, circulos preenchidos se
referem a fotometria do CFHT e circulos abertos a fotometria do 2MASS.
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de artigos, [Bouy et al. 2015], [Olivares et al. 2019], [Miret-Roig et al. 2019] se dedicaram
em estudar detalhadamente os aglomerados Pléiades, Ruprecht 147 e IC4665, em termos
de estrutura, funcao de massa, funcao luminosidade, censo de membros e na construgao de
isbcronas empiricas a partir dos membros mais provaveis dos mesmos. Para isso, utilizam o
survey DANCe (Dynamical Analysis of Nearby Clusters), que contém dados astrométricos
e fotométricos na regiao do entorno do aglomerado a ser estudado. O survey conta com
dados de diferentes épocas de diversos telescopios nas bandas u,g,r,i,2,Y,J H Ks e
complementados com fotometria e astrometria do Tycho-2 ( [Hog et al. 2000]), APASS
DRY7, 2MASS, C14 (Carlsberg Meridian Catalog 14, [Copenhagen University et al. 2006]),
PAN-STARRS DRI1 e Gaia DR2, sendo completo no intervalo 14 < i < 23 mag.

Para construir as isdcronas empiricas, os autores ajustam uma curva média aos
membros do aglomerado para varios CMDs diferentes. Entao, manualmente aplicam um
deslocamento horizontal na curva até que ela alcance a borda esquerda (ou azul) da

sequéncia dos membros, que supostamente corresponde as posigoes de estrelas isoladas.

Também mais recentemente, [Fritzewski et al. 2019] construiram uma sequéncia
empirica do aglomerado aberto NGC3532 a partir de dados nos filtros B,V, I, Ks. O
traballho comecou a ser realizado antes da disponibilidades do dados do Gaia DR2,
entao os autores adotaram cortes em diagramas cor-cor e cor-magnitude para estabelecer
fotometricamente uma lista preliminar de membros do aglomerado. A partir da primeira
lista de membros separados fotometricamente, os autores observaram espectroscopicamente
mais de 1000 estrelas. Para os membros mais provaveis do aglomerado a partir de valores
de velocidades radiais, os autores tracam manualmente uma sequéncia, tabelando cores

para magnitudes fixas.

Em resumo, no que diz respeito as isdcronas empiricas, os trabalhos mostram que as
isdcronas tedricas possuem limitagoes para amostrar corretamente o locus de estrelas para
grandes intervalos ao longo da sequéncia principal. Na maior parte dos casos, as isécronas
tedricas representam os CMDs corretamente em intervalos consideraveis de magnitude,
porém apresentam desvios principalmente em regices de estrelas de baixa massa ( [Bouy
et al. 2015], [Olivares et al. 2019], [Miret-Roig et al. 2019]). Um panorama contendo um
conjunto de isécronas compreendendo um intervalo grande de idades a partir dos dados

do Gaia ainda nao foi apresentado na literatura.

1.7 Objetivos

O objetivo principal deste trabalho é o estudo de propriedades apresentadas pelos
CMDs absolutos de aglomerados estelares a partir de dados do Gaia DR2. Para tanto,
fizemos a distin¢ao entre as populagoes estelares dos aglomerados e de estrelas de campo.

Propomos um conjunto de metodologias para a caracterizagao e extracao de membros mais
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provaveis dos mesmos. A partir dos CMDs descontaminados, desenvolvemos ferramentas
empiricas para a determinacao de idades, onde se incluem comparacoes estatisticas entre
CMDs, composi¢gao de CMDs, construgao de indices morfologicos de idades e isécronas
empiricas. Também estabelecemos paralelos dos mesmos com modelos de evolucao estelar

e realizamos aplicagdes em aglomerados estelares.

Ao longo de nossas investigagoes com os dados do Gaia DR2 para a caracterizagao
de aglomerados abertos, descobrimos trés novos aglomerados estelares, onde o método
aplicado para a identificacao de aglomerados no espaco astrométrico, mostrou-se efetivo
para a busca de novos objetos, resultando na descoberta de dezenas de novos objetos.
Dessa forma, elaboramos uma metodologia para a busca de novos objetos, o que tornou-se

uma vertente e um objetivo do presente trabalho.

O trabalho é organizado como segue. No Capitulo 2 serd mostrada a sele¢ao de
aglomerados estelares que serao estudados, assim como a caracterizagao e a producgao
de seus CMDs. No Capitulo 3 serdao construidos CMDs absolutos, CMDs compostos e
isocronas empiricas dos mesmos. No Capitulo 4 serd explorada a metodologia para busca
de novos aglomerados na Via-Lactea e a descoberta dos mesmos. No Capitulo 5 serao
exploradas propriedades dos CMDs construidos. No Capitulo 6 serdao apresentados os

resultados principais e discussdes. No Capitulo 7 conclusoes e perspectivas.
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2 Metodologia: Amostra de aglomerados e

separacao de membros

2.1 Dados utilizados

Para este trabalho utilizamos dados astrométricos e fotométricos dos catalogos
Gaia DR2 [Gaia Collaboration et al. 2018, Evans et al. 2018] , 2MASS [Skrutskie et al.
2006], PAN-STARRS DR1 [Chambers et al. 2016] e APASS DR9 [Henden et al. 2018].

2.1.1 Sobre os Surveys

e Gaia DR2: A missao Gaia é um projeto da agéncia espacial européia (ESA) com o
objetivo de fazer o mais preciso mapa tridimensional de nossa Galaxia. A missao Gaia
disponibilizou o segundo levantamento de dados, que inclui posi¢oes, movimentos
proprios, paralaxes e fotometrias nas bandas G, Ggp e Grp para 1.3 bilhdo de
estrelas. A miss@o observara aproximadamente 1.7 bilhdo de estrelas e, até o final do

processo, observard cada estrela aproximadamente 70 vezes. .

e 2MASS: O Two Micron All Sky Survey (2MASS) é um survey publico que contém
imagens do infravermelho proximo do céu inteiro. As observacoes foram conduzi-
das entre 1997 e 2001 através de dois telescopios de 1,30 m localizados em duas
diferentes localidades: no observatério americano Fred Lawrence Whipple no Monte
Hopkins, Arizona (hemisfério norte), e no observatério Cerro Tololo Inter-American
Observatory (CTIO) no Chile (hemisfério sul). O 2MASS possui aproximadamente

300 milhdes de objetos com fotometria catalogada nas badas J, H e K.

e APASS DR9: O AAVSO Photometric All-Sky Survey (APASS) é um survey
disponivel publicamente do céu inteiro contendo posigoes e fotometria nas bandas

. !/ !’ o . ~
B e V do sistema Johnson e g, r e i do sistema Sloan. As observarg¢oes foram
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conduzidas em dois astrégrafos (telescopios de campo amplo em geral usados para
astrofotografia) de 20 cm, um localizado em Mayhill no Novo México(hemisfério

norte) e outro localizado no CTIO (hemisfério sul).

¢ PAN-STARRS DR1: O Panoramic Survey Telescope and Rapid Response System
(PAN-STARRS) é um survey que utiliza um telescépio de 1.8 m localizado no obser-
vatorio de Haleakala, Havai. O PAN-STARRS disponibiliza posi¢oes e fotometrias de
abertura e PSF nas bandas gpsi1, 7ps1, ipsi, 2 € y. Por possuir apenas um telescopio
no hemisfério norte, o survey nao cobre o céu inteiro e nao possui cobertura para

declinagoes abaixo de -30 deg.

Surveys publicos como os mencionados anteriormente costumam ter suas obser-
vagoes conduzidas por varios anos, assim a liberacao desses dados (data releases) ocorre com
o passar do tempo. Os surveys APASS e PANSTARRS tiveram novos dados disponiveis
em seus respectivos APASS DR10 [Henden et al. 2018] e PANSTARRS DR2 [Flewelling
2018] ao final de 2019, quando ja haviamos feito nossas aquisigoes de catdlogos de suas
versoes anteriores. Outro ponto que nos desencorajou a utilizar os novos dados é que ainda
em 06/2021 os novos dados nao estavam disponiveis para aquisigao pelo Vizier, apenas
pelos sites oficiais dos surveys. Algo similar também ocorreu com a missao Gaia, pois os
novos dados em Gaia EDR3 [Gaia Collaboration et al. 2020] foram disponibilizados ao
final de 2020, quando ja haviamos tratado todos os aglomerados e feito todo o trabalho

com as isdcronas empiricas com os dados do Gaia DR2.

2.2 Selecdo de aglomerados estelares

Adotamos a compilagdo de parametros publicada por [Paunzen et al. 2010], [Heiter
et al. 2014] e [Netopil et al. 2016], que retinem informacoes obtidas de bases fotométricas
e espectroscopicas de diversos aglomerados de estrelas a fim de construir uma amostra

homogénea.

[Paunzen et al. 2010] compilam metalicidades fotométricas. [Heiter et al. 2014]
adotam metalicidades médias baseadas em espectroscopia de alta resolucao e alta relacao
sinal ruido. Os autores calculam a metalicidade média de todas as determinagoes para
cada aglomerado, ponderada do quadrado inverso dos erros individuais das respectivas
determinagoes de metalicidade. Para um ntmero significativo de situacoes, onde os autores
que determinaram a metalicidade nao citaram quaisquer incertezas, é atribuido um erro no
valor de 0,1 dex. [Netopil et al. 2016] combinam os resultados dos dois primeiros e preveem
valores de metalicidade homogeneizados para uma grande amostra de aglomerados. Os
autores associam valores de idade aos aglomerados tomando valores médios baseados em

varios estudos individuais desses objetos. Com isso estabelecem uma faixa de idade para
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cada aglomerado, pois muitos objetos apresentam grandes discrepancias na determinacao

de idade a partir de diferentes dados e metodologias.

[Netopil et al. 2016] utilizam a amostra de idades dada em [Paunzen & Netopil
2006] com a adigao de novos estudos. Um total de 1437 pardmetros individuais de aglome-
rados foram extraidos. Para a maioria dos aglomerados (~ 90%) existem pelo menos 5
determinacoes de idades utilizadas. Os erros encontrados foram similares aos presentes
em [Paunzen & Netopil 2006]. Ao final do processo, os autores atribuem valores de idade
e metalicidade confiaveis para 172 aglomerados abertos, dentre eles, 78 com valores de

metalicidade estabelecidos por espectros de alta resolucao.

Para que seja possivel construir isbcronas empiricas (nosso objetivo, ver Cap. 3),
é preciso conferir a acurdcia dos parametros astrofisicos dos aglomerados de estrelas
envolvidos. Desta maneira, a fim de definir um conjunto de aglomerados com idade e
metalicidade bem determinados, utilizamos a amostra de aglomerados abertos com valores
de espectroscopia de alta resolugdo de [Netopil et al. 2016]. Além disso, limitamos a
amostra aos aglomerados cuja distancia ao Sol é inferior a 3 kpc de acordo com [Dias et
al. 2002], totalizando 60 objetos. Por se tratar de um aglomerado embebido e com idade
muito inferior aos demais, optamos por remover de nossa lista o aglomerado NGC 1977.
A justificativa é que seria preciso adotar uma metodologia especifica apenas para este
alvo, e além disso, ndo é o intuito deste trabalho o tratamento de objetos embebidos,
que costumam apresentar avermelhamento diferencial. A amostra de aglomerados abertos

selecionados pode ser vista na Tabela 1.

Os valores de distancia e excesso de cor adotados inicialmente foram retirados
de: [Bossini et al. 2019] (de agora em diante B2019), K2013, [Gaia Collaboration et al.
2018] (de agora em diante GC2018), [Olivares et al. 2019] e D2002. Porém, ao longo deste
trabalho, novas publicagoes foram feitas com os dados do Gaia DR2 e, a fim de uniformizar
nossa base de dados, removemos os valores referentes a D2002, K2013 e [Olivares et al.
2019] e adotamos aqueles presentes em [Dias et al. 2021] (de agora em diante D2021).
Quanto aos valores de idades atribuidas aos aglomerados, mantivemos os valores médios
estimados por [Netopil et al. 2016], que se encontram bem correlacionados com as idades

atribuidas utilizando os dados do Gaia DR2, o que pode ser visto na Figura 12.

O procedimento de sele¢ao dos aglomerados foi feito antes da disponibilidade dos
dados do Gaia DR2, porém podemos notar que as novas estimativas de distancia, seja por
inferéncia de distancia a partir da paralaxe [Cantat-Gaudin et al. 2018], seja por ajuste
de is6cronas (B2019; D2021), fizeram alguns aglomerados sairem do limite de 3kpc e ao
mesmo tempo outros aglomerados entraram dentro deste limite. Apesar de posteriormente
termos adotado as distancias obtidas por surveys que utilizam os dados do Gaia DR2,
mantivemos a amostra inicial de aglomerados limitadas por distancia de acordo com D2002.

Notamos que apenas dois aglomerados (Trumpler 5 e Berkeley 81), com distdncias de
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Tabela 1 — Aglomerados de estrelas com idades, parametros bem determinados dentro

3 kpc. Os aglomerados estao ordenados de cima para baixo por idade.

de

ID Cluster o(deg) d(deg) | d(pc) | E(B-=V) | t(Gy) | &+(Gy) | [Fe/H] | dresn] | Grupo® Ref Seq®
0 IC 2602 | 160.613 | -64.426 152 0.031 0.03 0.02 -0.02 0.02 1 | B2019 SF
1 IC 4665 | 266.554 5.615 309 0.128 0.04 0.01 -0.03 0.04 1 | B2019 SF
2 IC 2391 | 130.292 | -52.991 152 0.030 0.05 0.03 -0.01 0.03 1 | B2019 SF
3 Blanco 1 0.853 | -29.958 237 0.010 0.07 0.06 0.03 0.07 2 | B2019 SF
4 Melotte 22 56.601 24.114 136 0.045 0.10 0.04 -0.01 0.05 2 | B2019 SF
5 NGC 6192 | 250.077 | -43.355 1753 0.558 0.12 0.03 0.12 0.07 - | B2019 SMD
6 NGC 3114 | 150.553 | -60.041 1021 0.087 0.13 0.05 0.05 0.06 2 | D2021 SF
7 NGC 2516 | 119.527 | -60.800 415 0.071 0.13 0.06 0.05 0.11 2 | B2019 SF
8 NGC 2287 | 101.499 | -20.716 656 0.019 0.17 0.09 -0.11 0.01 2 | B2019 SF
9 NGC 1039 40.531 42.722 513 0.077 0.19 0.12 0.02 0.06 2 | B2019 SF
10 NGC 6705 | 282.766 -6.272 2202 0.387 0.19 0.08 0.12 0.09 - | D2021 SMD
11 NGC 2354 | 108.503 | -25.724 1370 0.113 0.20 0.14 -0.18 0.02 - | D2021 SMD
12 NGC 6475 | 268.447 | -34.841 280 0.049 0.22 0.10 0.02 0.02 3 | B2019 SF
13 NGC 6281 | 256.179 | -37.948 534 0.130 0.26 0.07 0.06 0.06 3 | GC2018 | SF
14 NGC 1912 82.167 35.824 1107 0.184 0.26 0.08 -0.10 0.14 3 | B2019 SF
15 I1C 2714 | 169.373 | -62.719 1361 0.335 0.28 0.09 0.02 0.06 - | B2019 SF
16 NGC 2567 | 124.645 | -30.631 1898 0.120 0.30 0.10 -0.04 0.08 3 | B2019 SF
17 NGC 3532 | 166.417 | -58.707 485 0.022 0.30 0.08 0.00 0.07 3 | B2019 SF
18 NGC 4349 | 186.048 | -61.866 1988 0.375 0.33 0.18 -0.07 0.06 B2019 SMD
19 NGC 6494 | 269.237 | -18.987 659 0.275 0.33 0.10 -0.04 0.08 - | B2019 SMD
20 NGC 2099 88.074 32.545 1432 0.242 0.36 0.19 0.02 0.05 - | D2021 SF
21 NGC 1662 72.198 10.882 370 0.198 0.38 0.13 -0.11 0.01 6 | B2019 SF
22 NGC 2447 | 116.141 | -23.853 1041 0.034 0.40 0.15 -0.05 0.01 4 | B2019 SF
23 NGC 1342 52.894 37.380 686 0.229 0.42 0.13 -0.13 0.03 - | D2021 SD
24 NGC 2539 | 122.658 | -12.834 1228 0.035 0.50 0.12 -0.02 0.08 5 | D2021 SF
25 NGC 6633 | 276.845 6.615 374 0.145 0.52 0.25 -0.08 0.12 4 | B2019 SF
26 Melotte 111 | 186.014 25.652 86 0.000 0.57 0.10 0.00 0.08 4 | GC2018 | SF
27 NGC 2527 | 121.246 | -28.122 586 0.040 0.65 0.17 -0.10 0.04 5 | B2019 SF
28 1C 4756 | 279.649 5.435 479 0.128 0.66 0.12 0.02 0.04 6 | B2019 SF
29 NGC 6811 294.34 46.378 1136 0.066 0.72 0.18 0.03 0.01 6 | B2019 SF
30 NGC 2632 | 130.054 19.621 186 0.027 0.73 0.19 0.16 0.08 5 | B2019 SF
31 NGC 2423 | 114.299 | -13.863 930 0.094 0.79 0.32 0.08 0.05 6 | B2019 SF
32 NGC 2355 | 109.247 13.772 1940 0.190 0.81 0.14 -0.05 0.08 - | D2021 SMD
33 NGC 1817 78.139 16.696 1798 0.190 0.82 0.31 -0.11 0.03 6 | D2021 SF
34 NGC 2477 | 118.046 | -38.537 1442 0.219 0.85 0.20 0.07 0.03 - | D2021 SD
35 NGC 5822 | 226.051 | -54.366 808 0.113 0.89 0.23 0.08 0.08 6 | B2019 SF
36 NGC 6134 | 246.953 | -49.161 1122 0.313 0.91 0.33 0.11 0.07 6 | D2021 SF
37 Berkeley 81 | 285.419 -0.454 3313 0.887 0.95 0.09 0.19 0.06 - | D2021 SD
38 NGC 3960 | 177.644 | -55.679 2345 0.271 0.97 0.22 -0.04 0.10 - | D2021 SD
39 NGC 6583 | 273.962 | -22.143 2052 0.492 1.00 0.20 0.37 0.04 - | D2021 SD
40 NGC 1245 48.691 47.235 2966 0.231 1.07 0.23 0.02 0.03 6 | D2021 SMD
41 NGC 2360 | 109.443 | -15.631 1111 0.090 1.10 0.61 -0.03 0.06 6 | GC2018 | SF
42 Collinder 110 99.677 2.069 2182 0.368 1.24 0.62 0.03 0.02 - | D2021 SD
43 NGC 2660 | 130.667 | -47.201 2788 0.385 1.31 0.26 0.04 0.03 - | D2021 SMD
44 NGC 7789 -0.666 56.726 2100 0.269 1.53 0.20 0.05 0.07 - | D2021 SMD
45 NGC 752 29.223 37.794 464 0.035 1.69 0.66 -0.03 0.06 - | B2019 SF
46 NGC 4337 | 186.022 | -58.125 2450 0.343 1.75 0.43 0.12 0.05 - | D2021 SMD
47 NGC 3680 | 171.392 -43.24 1071 0.032 1.80 0.86 -0.01 0.06 7 | D2021 SF
48 IC 4651 | 261.212 | -49.917 897 0.087 1.86 0.73 0.12 0.04 7 | GC2018 | SF
49 NGC 6819 | 295.327 40.19 2655 0.168 2.11 0.44 0.09 0.01 7 | B2019 SF
50 NGC 2420 | 114.602 21.575 2587 0.013 2.34 0.68 -0.05 0.02 7 | D2021 SF
51 | Ruprecht 147 | 289.087 | -16.333 323 0.019 2.37 0.20 0.16 0.08 8 | D2021 SF
52 NGC 2682 | 132.846 11.814 881 0.037 3.45 1.13 0.03 0.05 8 | B2019 SF
53 NGC 7142 326.29 65.782 2405 0.375 3.64 1.57 0.11 0.04 - | D2021 SD
54 NGC 2112 88.452 0.403 1148 0.553 3.84 2.72 0.14 0.05 - | D2021 SD
55 NGC 6253 | 254.778 | -52.712 1652 0.252 3.91 1.13 0.34 0.11 8 | D2021 SF
56 Trumpler 5 99.126 9.465 3046 0.387 4.33 1.93 -0.44 0.07 - | D2021 SD
57 NGC 188 11.798 85.244 1670 0.025 6.27 2.30 0.11 0.04 - | B2019 SF
58 | Collinder 261 | 189.519 | -68.377 2850 0.262 7.18 2.63 0.00 0.04 - | D2021 SD

@ Coluna relativa aos grupos de idade estabelecidos no Cap. 3

b Coluna relativa ao pardmetro de espessura das sequéncias dos cmds, estabelecidos no Cap. 3
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Figura 12 — Idades determinadas em [Netopil et al. 2016] contra determinagdes recentes
utilizando o Gaia DR2 (B2019, GC2018 e D2021). A posigao do aglomerado
NGC2354 é apontada no grafico, onde foi o objeto que apresentou maior
discrepancia, o que sera discutido em mais detalhes no 6. A linha vermelha
representa a reta y=x.

3047 pc e 3313 pc respectivamente de acordo com as determinacoes de D2021 a partir
de dados do Gaia DR2, contra 2820 pc e 3000 pc, respetivamente de acordo com D2002,
ultrapassaram nosso limite de distancias com as novas estimativas, porém se mantiveram

proximos do nosso valor de corte e as diferengas com os valores de D2002 ficaram dentro
de ~ 10 %.

2.3 Extracao de dados e controle de qualidade dos catalogos uti-

lizados

Ao se utilizar técnicas de caracterizacao de aglomerados estelares que envolvem a
regiao de um aglomerado e de um campo de comparagao adjacente, torna-se necessaria a
extracao de dados numa regiao maior do que aquela na qual o aglomerado esta projetado.
Objetos muito poximos (localizados a dezenas ou poucas centenas de parsecs) serao
notavelmente maiores e apresentarao didmetros aparentes da ordem de alguns graus (por
exemplo, Hyades, Pleiades, Coma, Alpha Persei, 1C2602, IC2391). Por outro lado, objetos

localizados a milhares de parsecs, certamente apresentarao suas estrelas mais concentradas
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Figura 13 — Relacao de distancia e raio em minutos de arco de acordo com D2002 para
aglomerados localizados entre 0 e 500 pc do Sol.
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Figura 14 — Relacao de distancia e raio em minutos de arco de acordo com D2002 para
aglomerados localizados entre 500 e 3000 pc do Sol.

no céu, assim como um didmetro aparente reduzido (por exemplo, NGC 5999, UFMG 2,
NGC 6231, NGC 2360, Collinder 261, NGC 188). As Figuras 13 e 14 mostram valores de
raio (em minutos de arco) esperado para aglomerados presentes em D2002 em fungao de
sua distancia heliocéntrica para dois regimes de distancias: um abaixo de 500 pc e outro

entre 500 pc e 3 kpc.
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Para a extracdo de dados do Gaia DR2, utilizamos tipicamente um valor da ordem
do dobro do didmetro aparente do objeto de acordo com D2002 para sua caracterizagao.
Porém, em nossa analise, precisamos de catalogos do Gaia nao so na regiao do aglomerado,
mas também de regides adjacentes ao aglomerado, assim aqueles aglomerados em que
esse valor ndo se mostrou apropriado, obtivemos dados em regides maiores. A aquisicao
de dados foi feita a partir das coordenadas dos objetos de acordo com D2002 utilizando
o vizier (https://vizier.u-strasbg.fr/) ou mesmo o Gaia@AIP (https://gaia.aip.de/) em

regioes onde tivemos que fazer aquisicdo de grandes quantidades de dados.

Apds a determinagao dos centros e raios dos objetos de acordo com o Gaia DR2,
fizemos a aquisi¢ao dos outros catalogos (2MASS, APASS DR9 e PAN-STARRS DR1)
dentro de uma regiao centralizada no objeto e limitada pelo raio limite determinado (ver
secdo 2.4) . A justificativa é que em nossa andlise com os dados do Gaia, precisamos de
uma regiao maior que o limite do aglomerado, pois dados de um campo de controle serao
utilizados. Por outro lado, os dados dos demais surveys foram utilizados apenas para se
obter fotometria dos membros dos aglomerados em outras bandas e obviamente todos os

membros ficam restritos ao raio limite do aglomerado.

2.3.1 Gaia DR2

Inicialmente foram removidas estrelas de baixa qualidade astrométrica e fotométrica
a partir dos filtros estabelecidos em [Arenou et al. 2018] (equagoes 1,2 e 3 da referéncia
citada). As equagoes se baseiam em pardmetros de qualidade obtidos ao longo da missao
Gaia, sao eles:

x? = astrometric_chi2_al: O x? trata-se da medida do quanto um modelo de

estrela-tnica se ajusta a uma dada observacao. E dado pelo quadrado func¢ao do residuo
observacional dividido pela soma em quadratura da incerteza observacional com o excesso

de ruido.

v = astrometric_n__good_obs_al — 5: Fator que representa o nimero de boas
observagoes, que nao foram fortemente reduzidas na solugao astrométrica da fonte (com

fator de redugao w > 0,2)

u = y/x?/v: u, chamado também de erro de peso unitario, é uma estatistica de
adequacao 1util, uma vez que se espera que seja em torno do valor unitario para casos bem

comportados da solucdo astrométrica e estéd relacionada com o pardmetro x?.

E = phot_bp_rp_excess_ factor: Fator de excesso de BP / RP estimado a partir
da comparacao da soma dos fluxos integrados de BP e RP em relagao ao fluxo na banda
G. Isso mede o excesso de fluxo na fotometria integrada BP e RP em relagdo a banda G.
Acredita-se que esse excesso seja causado por problemas de background e de contaminacao

que afetam os dados de BP e RP. Portanto, um grande valor deste fator para uma
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determinada fonte, indica erros sistematicos na fotometria BP e RP. As trés equacgoes sao:

u < 1.2 x max(1, exp(—0.2(G — 19.5))) (2.1)
1.0+ 0-015<GBP — GRP)2 <FEF <13+ 006(GBP — GRP)2 (22)
visibility _periods_used > 8 (2.3)

Rejeitando valores altos de x?, a Eq. (1) ajuda a filtrar contaminacao por estrelas
duplas, efeitos astrométricos devido a estrelas binarias e também por efeitos de calibracao. O
filtro fotométrico definido pela Eq. (2) é eficiente em remover fontes ruins quem apresentam
perturbagoes devido a estrelas préximas. Na Eq. (3), o parAmetro visibility_ periods_used
indica o nimero de grupos de observagoes separados de outros grupos por pelo menos 4
dias, o que confere qualidade astrométrica, selecionando estrelas que foram mais observadas.
No caso, o filtro mantém estrelas com astrometria bem determinada, porém nao exclui
completamente estrelas fracas de fotometria ruim (que sdo eventualmente excluidas pela

equagao 2).

Também adotamos um valor limite de magnitude G = 18 mag como feito em
CG2018 a fim de eliminar fontes pouco informativas com altos erros astrométricos e
fotométricos. Para alguns aglomerados muito proximos ou com o espa¢o de movimento
préprio muito contaminado por estrelas de campo, também adotamos um valor limite

inferior de paralaxe (ver Tabela A do Apéndice A).

Os filtros mencionados acima sao basicos e foram utilizados em toda a anélise
subsequente com os dados do Gaia DR2. Daqui para frente esta sera mencionada como
uma amostra base de dados e qualquer outro filtro especifico sera mencionado onde for

necessario.

2.3.2 2MASS

Utilizamos flags de qualidade do 2MASS para filtrar os dados de melhor qualidade.
Os flags de qualidade do 2MASS geralmente apresentam trés digitos, sendo letras ou
numeros inteiros, onde o primeiro digito corresponde a banda J, o segundo a banda H e o
terceiro a banda Kg. O flag qflg diz respeito a qualidade fotométrica e é associado a trés
letras. Utilizamos o gflg para cada banda fotométrica igual a A, que diz respeito as fontes
de alta confiabilidade que atende ou supera todos os melhores requisitos de sensibilidade,
uniformidade e confiabilidade em regioes nao fundidas do céu e que também apresentam
alta relacao sinal-ruido ((SNR)> 10).
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Existe também um flag de leitura Rflg, que indica a qualidade fotométrica e
astrométria das detecgoes. Este é dado por trés niimeros inteiros e, ao adotar o primeiro
flag de qualidade fotométrica qflg igual a A, os valores de de Rflg ficaram restritos a 1, 2 ou

3, que geralmente indicam as detecgoes de fotometria e astrometria de melhor qualidade.

2.3.3 PAN-STARRS DR1

O PAN-STARRS possui fotometria PSF e fotometria de abertura a partir do raio
de Kron [Kron 1980]. Detalhes do processamento dos dados e das fotometrias podem ser
vistos em [Magnier et al. 2020]. Utilizamos em nossos catalogos finais apenas a fotometria
PSF, para isso, filtramos os dados a partir dos valores nominais de saturacao das bandas:
gpsmag > 14.5, rpsmag > 14.5, ipsmag > 14.5, zmag > 14 e ymag > 13. Também
filtramos os dados fazendo a separagao estrela/galaxia, que foi alcangada por objetos
selecionados com a diferenca entre as magnitudes obtidas através de fotometria PSF
e fotometria a partir do raio de Kron. A diferenca de magnitude entre a banda g da
fotometria PSF com aquela obtida a partir da fotometria de abertura com o raio de Kron

foi limitada a gmag(psf) — gmag(kron) < 0.05, um valor recomendado em [Chambers et

al. 2016].

2.3.4 APASS DR9

Mantivemos estrelas com flags uemag iguais a 0 para todas as bandas do APASS.
Este flag se relaciona ao nimero de observagoes, ou seja, o valor uemag = 0 é associado a

estrelas em que a magnitude é baseada em mais de uma observagcao.

2.4 Listas de membros dos aglomerados

Um dos maiores obstaculos na determinagao dos parametros astrofisicos de aglo-
merados abertos, ¢ a separacao das populacoes de estrelas do aglomerado das estrelas do
campo [Bonatto, Santos Jr. & Bica 2006, Santos Jr., Bonatto & Bica 2005, Pavani & Bica
2007]. Estrelas de tais aglomerados ocupam um volume definido do espago, movimentam-se
juntas no espaco, partilham de composi¢coes quimicas similares e possuem mesma idade,
formando uma sequéncia bem definida num diagrama cor-magnitude. Dessa forma, quanto
mais informacoes fotométricas, astrométricas e espectroscopicas desse tipo de objeto
estiverem disponiveis, mais facilmente sera possivel remover os campos de estrelas con-
taminantes na direcao de tais objetos. Alguns autores recorrem a ferramentas robustas
para associar probabilidades de pertinéncia as estrelas que compartilham de espacos de
parametros similares. Por exemplo, [Maia, Corradi & Santos Jr. 2010] utilizam uma ferra-
menta que associa probabilidades de pertinéncia as estrelas de um aglomerado tomando

uma comparacao estatistica dos diagramas cor-magnitude do aglomerado com o de um
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campo de controle. Ja outros autores utilizam apenas de filtragens em amostras fazendo
ajustes gaussianos sobre as distribui¢des de movimentos préprios e paralaxes e, desta
maneira, acessam os membros mais provaveis de um aglomerado [Tadross 2018, Ortiz-Leén
et al. 2018, Tadross 2018, Ortiz-Ledn et al. 2018, Ferreira et al. 2019].

Em nosso trabalho [Ferreira et al. 2019], sao filtradas amostras de estrelas pelo
valor determinado de raio limite e por seu espaco de movimento préoprio e em seguida, é
utilizada uma ferramenta de descontaminagao do diagrama cor-magnitude [Maia, Corradi
& Santos Jr. 2010]. CG2018 filtram as amostras através do valor de distdncia catalogado
na literatura. Desta maneira os autores trabalham com uma amostra restrita dentro de
um intervalo de paralaxes e em seguida associam probabilidades de pertinéncia através
da aglomeracgao das estrelas no espaco astrométrico. Nota-se que em todos os casos, os
autores exploram os vinculos fisicos entre as estrelas através de diferentes propriedades,
utilizando técnicas que restringem esses espacos de parametros a aqueles ocupados pelo

aglomerado.

Para fazer a distingao estatistica entre as estrelas dos aglomerados das estrelas de

campo, desenvolvemos uma metodologia [Ferreira et al. 2019] que inclui:

e Utilizacao de filtros de qualidade para os dados do Gaia DR2;
e Restrigdo da amostra em movimento proprio;
e Determinacao do centro e perfil radial;

e Ajustes gaussianos das componentes de movimento préprio e filtros limitando as

distribui¢oes de movimento préprio;

e Descontaminagao dos CMDs através da ferramenta descrita em [Maia, Corradi &

Santos Jr. 2010]

Esta metodologia foi estabelecida com o objetivo de tratar trés novos aglomerados
encontrados a partir dos dados do Gaia DR2. Na deteccao destes objetos foram utilizadas
de restrigdes espaciais em coordenadas equatoriais e filtros nos diagramas cor-magnitude
para que as estrelas de possiveis aglomerados apresentem melhor contraste (i.e. maior

sobredensidade) nos espagos de movimento préprio.

Dessa forma, ao encontrar novos aglomerados de estrelas, foram registrados os
valores de centro em coordenadas equatoriais e também os valores de pico de movimento
préprio de maneira a saber com precisao as posigoes das estrelas desses aglomerados no
espago e nos diagramas de movimento préprio (Vector Point Diagrams ou VPDs). Entao
dados do Gaia DR2 sao extraidos individualmente para cada alvo a partir do centro de
coordenadas desses novos objetos em regioes menores. Sao aplicados filtros de qualidade

aos dados e a amostra de dados também é restrita por uma mascara quadrada de 2
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mas/year centrada nos picos de movimento préprio do aglomerado. A adogao da restri¢ao
de movimento proprio é feita a fim de eliminar o excesso de estrelas de campo sem excluir
provaveis estrelas dos aglomerados. Além disso, ela torna possivel, particularmente em
campos densos, a construcao de perfis de densidade radial e a determinac¢ao de um raio
limite, que é outro vinculo importante entre as estrelas de um aglomerado, pois com este
valor determinado, elimina-se estrelas contaminantes que se encontram fora do limite

espacial do aglomerado.

A nova metodologia partilha dos mesmos procedimentos para a determinacao de
centro e perfil radial dos aglomerados adotados em [Ferreira et al. 2019], porém adotamos o
valor limite de magnitude (i.e. G = 18.0) mencionado na se¢ao anterior. Para alguns casos
de aglomerados muito proximos projetados em campos muito densos, também adotamos
um limite inferior de paralaxe das amostras a fim de remover contaminacao das estrelas

de campo.

Outro ponto alterado é que ao invés de tomar ajustes gaussianos unidimensionais
separadamente em histogramas das componentes de movimento préprio, agora construimos
histogramas bidimensionais do diagrama de movimentos préprios e aplicamos ajustes
gaussianos bidimensionais para efetuar a filtragem das amostras. Na obtencao da amostra
final, abandonamos a pertinéncia estabelecida através dos CMDs e estabelecemos um filtro
nos valores de paralaxe. Por se tratarem de aglomerados majoritariamente préximos e
conhecidos, através de diversos testes percebemos que a descontaminagao desses objetos
por restrigdes em paralaxe foi efetiva para a eliminacao de outliers dos CMDs. Outro ponto
que encorajou essa alteracao é que muitos aglomerados, por exemplo as Pléiades, possuem
estrelas com movimentos prorprios bem diferentes das estrelas de campo e a restrigao de
movimento proprio fazia com que uma analise de pertinéncia nos diagramas cor-magnitude

ficasse refém de estatisticas de poucos niimeros.

De maneira geral, a nova metodologia se baseia em:

e Aquisicao de dados do GAIA centrado nas coordenadas dos objetos de acordo

com [Dias et al. 2002] utilizando o Vizier;

e remocao de estrelas de baixa qualidade astrométrica e fotométrica a partir dos filtros

estabelecidos em [Arenou et al. 2018] (equagoes 1,2 e 3 da referéncia citada);
e filtro em magnitude G < 18;
e filtro em paralaxe para alguns casos (mencionados acima);

e corte em cor para a determinacao do valor de pico de movimento proprio do aglome-
rado no VPD;
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e construcao de uma mascara de movimento proprio no entorno do pico de movimento

proprio determinado;
e aplicacdo da mascara de movimento proprio na amostra base;
e determinacao de novos centros dos aglomerados ;

e determinacao de perfis radiais e restricio das amostras pelo raio limite estabelecido

pelo perfil radial;

e construcao de histogramas com os VPDs das amostras restritas pelo raio limite e

para amostras de um campo adjacente;

e subtracao dos histogramas dos VPDs da regiao dentro do raio limite com um campo

adjacente e ajustes gaussianos 2d;
e restricao das amostras de movimento proprio dentro de 30 dos ajustes 2d;

e construcao de histograma 1d da paralaxe da amostra restante e ajustes gaussianos

1d nos histogramas;

e remocao de estrelas com paralaxes fora de 30 do valores médios estabelecidos com

os ajustes.

2.4.1 Deteccao do pico de movimento préprio

Como a maioria das estrelas se encontram na sequéncia principal, principalmente
aglomerados sujeitos a baixos valores de excesso de cor, terdo seus turnoffs localizados
em Ggp — Ggrp ~ 0 (vide cortes em cor apresentados em [Ferreira et al. 2019] ). O
painel superior da Figura 15 mostra CMDs de membros provaveis de diversos aglomerados
(simbolos coloridos) superpostos em suas respectivas amostras de campo (simbolos pretos).
Nota-se que um corte em Gpp—Grp < 2.0 (painel inferior) recupera amostras de estrelas de
sequéncia principal de todos os aglomerados da amostra, isto é, aglomerados compreendidos
entre distdncias que variam de ~ 100 pc (Pleiades) até ~ 2000 pc (NGC 5999). Dessa
forma, a partir de nossa amostra base, realizamos um corte em cor, construimos VPDs
e buscamos inicialmente por sobredensidades nos mesmos. Inicialmente partimos com
um valor limite de cor Ggp — Grp < 2.5 que preserva a maioria das estrelas de nossos
aglomerados e, para os casos de aglomerados mais distantes e severamente contaminados,
aumentamos este valor limite, a fim de se fazer a deteccao inicial do aglomerado no VPD.
O valores de corte em cor podem ser vistos na Tabela A do Apéndice A. Em seguida
estabelecemos intervalos em 17, e ps no entorno das sobredensidades dos VPDs, tomamos
histogramas das quantidades p}, e p5 € computamos a moda das distribuigoes, como visto
na Figura 16 para as Pléiades. Os intervalos utilizados no entorno dos picos de movimento

proprio foram escolhidos de maneira a serem suficientemente grandes para englobar a
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regiao central da sobredensidade no VPD, esses valores podem ser vistos na Tabela A do
Apéndice A, assim como os valores maximos de y, e ps registrados para cada aglomerado.
Neste ponto nao nos preocupamos em utilizar todos os membros do aglomerado, pois este
procedimento é apenas uma estatistica inicial para detectar o aglomerado no espago de
parametros de movimento proprio. Para as andlises subsequentes, abandonamos quaisquer
filtros em cor e nos VPDs, pois o objetivo desta etapa foi o de computar os valores centrais

das componentes de movimento proprio dos aglomerados.

Os valores dos bins de movimento préprio e paralaxe utilizados neste trabalho
nao foram fixados, pois os aglomerados aqui estudados apresentam regimes diferentes
de dispersao das quantidades astrométricas e nimeros de membros. Os valores dos bins

adotados por aglomerado se encontram na Tabela A do Apéndice A.

2.4.2 Mascara de movimento préprio, determinacdo de centro e perfil radial
2.4.2.1 Mascara de movimento préprio

Através das modas das distribuigdes de pf, e s , criamos filtros em forma de caixa
de lados com unidades de milissegundos de arco/ano (mas/year) para serem aplicados na
amostra base. Para as analises subsequentes, abandonaremos qualquer filtro em cor, pois
obviamente eles excluem estrelas muito frias na baixa sequéncia principal de aglomerados

proximos e possiveis estrelas gigantes para alguns dos aglomerados mais velhos.

[Cantat-Gaudin et al. 2018], a partir de dados do GAIA DR2, realizaram a descon-
taminacgao de mais de 1200 aglomerados abertos utilizando os espacos atrométricos de pu?,,
1s € w. Os autores consideram como membros estrelas com probabilidade de pertinéncia
superior a 50%. Utilizamos essa amostra de aglomerados e, para cada aglomerado, con-
struimos histogramas das quantidades p e us utilizando a fungao histogram.pro do IDL
limitando a amostragem dos histogramas em 10 bins (limitados entre os valores maximos
e minimos das distribui¢ées). Em seguida fizemos ajustes gaussianos destas quantidades e,
para cada ajuste, computamos os valores da dispersao das gaussianas ajustadas e avaliamos
seu comportamento com a distancia dos aglomerados conforme CG2018, como pode ser

visto nos painéis da Figura 17.

A fim de estimar como a dispersdo de movimento préprio se comporta (em média)
em funcao da distancia, separamos os aglomerados em intervalos de 100 pc e tomamos os
valores médios de sigma. Notamos que os aglomerados mais préximos tendem a apresentar
valores de dispersao maiores, devido ao movimento aleatério aparente das estrelas ser
maior. E possivel perceber também que aglomerados situados em distancias acima de 1
kpc tendem (em média) a ter um valor aproximadamente fixo de sigma, o que mostra que
a partir deste limite a dispersao fisica de movimentos proprios tende a ser irriséria perante

os erros astrométricos. Desta forma, adotamos um valor médio de sigma para aglomerados
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Figura 15 — Painel superior: CMDs de membros provaveis de diversos aglomerados super-
postos em suas respectivas amostras de campo. Painel inferior: cortes em cor
e magnitude, nota-se que um corte em Ggp — Ggrp < 2.0 recupera amostras
de estrelas de sequéncia principal de todos os aglomerados da amostra
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Figura 16 — Deteccao do pico de movimento proprio para o aglomerado NGC 1039. A
amostra foi estabelecida a partir de um filtro de cor e magnitude. A lin-
has linhas vermelhas indicam os valores de pico de pu, e s registrados no
procedimento.

de distancias maiores do que lkpc (Fig. 18).

Jé para os aglomerados situados a menos de 1 kpc, realizamos um ajuste exponencial
limitado a distancia de 1 kpc (Fig. 19).

Esse procedimento foi realizado para ser possivel construir mascaras de movimento
proprio de tamanhos que se ajustem a aglomerados de diferentes distancias. A partir dos
valores médios representativos o,., de dispersao, adotamos caixas de lado igual a 20 vezes
esse valor, ou seja, limitamos as amostras de estrelas dos aglomerados dentro de 100,
em torno dos valores de pico de movimento proprio. De forma geral, os tamanhos das

mascaras de movimento proprio foram:

20 x [1.229 X exp(—0.005 X Duster) + 0.136]  se Dejuster < 1000pc

20 x [0.136] se D uster > 1000pc

mera -

20 X [1.190 x exp(—0.005 X Dyuster) + 0.131]  s€ Deuster < 1000pc

L mde —
! 20 % [0.131] s¢ Dguster > 1000pc

Onde D,y ster € a distdncia em pc do aglomerado de acordo com D2002. A Figura
20 mostra mascaras de movimento proprio para 4 aglomerados de diferentes distancias. E
possivel notar que as mascaras se ajustam bem a aglomeracao de movimento préprio para

os diferentes objetos.
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Figura 17 — Valores de dispersao ¢ das componentes p}, e p5 de movimento préprio em
funcao da distancia ao Sol para os aglomerados abertos que tiveram membros
determinados em [Cantat-Gaudin et al. 2018].

2.4.2.2 Determinacdo de centro e perfil radial

Apos estabelecer o tamanho da méscara de movimento préprio, aplicamos a mesma,
na amostra base de dados (amostra definida na segao 2.3.1). A partir dessa subamostra
estabelecida, construimos histogramas com as coordenadas equatoriais das estrelas e esti-
mamos os valores de centro dos aglomerados em ambas coordenadas, realizadas através de
ajustes gaussianos (tomando os valores médios do ajustes). Um exemplo desse procedi-
mento pode ser visto na Figura 21 para o aglomerado NGC 2099. Este valor de centro nao
necessariamente sera o valor final de centro do aglomerado, pois sera utilizado apenas no
procedimento de construcao do perfil radial. Posteriormente aplicamos pequenas variagoes

nas coordenadas deste centro de forma que o perfil de densidade tenha um maximo central.

Estimamos os perfis radiais dos aglomerados contabilizando o nimero de estrelas
dentro de anéis concéntricos de mesma espessura em torno do centro do aglomerado. Entao
dividimos o nimero de estrelas computadas pela drea de seu respectivo anel, estabelecendo

um valor de densidade estelar e plotamos essa quantidade em funcao da distancia do anel
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Figura 18 — Valores médios de dispersao o das componentes p’, e p5 de movimento préprio
em fungao da distdncia ao Sol. A linha representa um valor médio que sera
representativo para todos os aglomerados situados a mais de 1kpc.

ao centro do aglomerado. Para este procedimento, repetimos este procedimento para 4
espessuras de anéis de 75, 100, 125 e 150 segundos de arco a fim de mitigar os efeitos de

binagem na distribuicao de densidade.

Um tnico conjunto de espessura de anéis nao é capaz de produzir perfis radiais
fidedignos para aglomerados de distancias e nimero de membros tao diferentes, pois
a amostragem de estrelas nos anéis depende da proximidade aparente entre estrelas.
Aglomerados mais préximos possuem seus membros aparentemente mais dispersos por
efeito da prépria distancia, por outro lado, aglomerados mais distantes tendem a ser mais
aparentemente concentrados. A riqueza do conteudo estelar dos aglomerados também
influencia na proximidade aparente das estrelas no céu. Assim, a fim de melhor estabelecer
as amostragem dos anéis, aplicamos um fator multiplicativo ao vetor contendo os 4
valores diferentes de espessuras. Por exemplo, a Figura 22 mostra os perfis radiais de
aglomerados situados em diferentes distancias com distribuicoes estelares bem diferentes em
que utilizamos diferentes fatores de multiplicagdo dos bins. Também computamos os valores
de densidade de um intervalo do céu distante do centro do aglomerado e computamos o

valor de raio limite do aglomerado como sendo a distancia em que o nivel de contagens
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Figura 19 — Valores médios de dispersao o das componentes p), e j15 de movimento préprio
em funcao da distancia ao Sol. A linha representa um ajuste exponencial
realizado entre as distancias de 0 a 1 kpc (amostra em vermelho). Os valores
da funcao ajustada serdo tomados como valor médio que sera representativo
para todos os aglomerados situados a menos de lkpc.

dos anéis alcanca o valor médio computado para o céu. Os fatores multiplicativos dos bins,
assim como os valores estabelecidos para o intervalo do céu estao na Tabela A do Apéndice
A. As coordenadas centrais e o raio limite finais estdao na Tabela 2.5. Os perfis radiais dos

aglomerados estudados neste trabalho se encontram nas Figuras 106 - 110 do Apéndice B.

2.4.3 Ajuste e restricio de movimento préprio das amostras

A fim de estabelecer um filtro consistente com a distribuicao de estrelas no VPD
dos aglomerados, construimos filtros capazes de melhor prever a morfologia da distribuigao
das estrelas no VPD.

Neste ponto, a amostra de trabalho possui estrelas projetadas em uma mesma
regiao do espaco, porém existirao estrelas com valores de paralaxe bem diferentes do valor
médio dos aglomerados e estrelas com valores de movimento proprio diferentes dos valores
dos aglomerados, ja que as mascaras quadradas de movimento préprio tendem a abarcar

regioes substancialmente maiores que as dispersoes esperadas para os aglomerados.
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Figura 20 — Mascaras de movimento proprio superpostas em amostras base de dados de
movimento préprio de 4 aglomerados de diferentes distancias ( [Dias et al.
2002]): (a) Pleiades (133 pc), (b) NGC 1039 (499 pc), (¢) NGC 2287 (710 pc)
e (d) NGC 2099 (1433 pc).

Inicialmente, para cada aglomerado, construimos um histograma em duas dimensoes
do VPD com as amostras restritas pelo raio limite estabelecido para o aglomerado. Em
seguida também construimos histogramas em duas dimensoes para um campo de estrelas
espacialmente adjacente e de mesma area que o aglomerado: o raio interno do campo de
controle é 1.3 vezes maior que o raio limite e o raio externo é estabelecido de tal maneira
que as areas do aglomerado e do campo de controle sejam iguais. Os painéis da Figura 23
mostram uma carta celeste e CMDs da regiao do aglomerado e do campo de controle para
os aglomerados NGC6633, NGC2632 e 1C4756.

A fim de remover a contribui¢ao das estrelas contaminantes na distribuicao de
movimento préprio, subtraimos os histogramas e realizamos ajustes gaussianos 2d nos
histogramas resultantes utilizando a funcao gauss2dfit.pro do IDL. Esse procedimento

pode ser visto na Figura 24, exemplificado para o aglomerado NGC 3532.
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Figura 21 — Histogramas das coordenadas equatoriais do aglomerado NGC 2099 superpos-
tos com ajustes gaussianos.

A fungao ajustada é da forma:
F(z,y) = Ag + Aje=(U/2)

onde U = (2//A2)* + (¥ /A3)?, 2/ = (v — Ay)cos(Ag) — (y — As)sin(Ag) e v =
(x — Ay)sin(As) + (y — As)cos(Ag)

Em nosso caso, x e y sao respectivamente as componentes de movimento proprio

em ascensao reta e declinagdo. Os demais coeficientes sao definidos por:

e Ay: um termo constante

e A;: fator de normalizacao

e Ay: dispersao da gaussiana em x

e Aj: dispersao da gaussiana em y

o Ay valor médio da gaussiana em x
e As: valor médio da gaussiana em y

e Ag: angulo de rotacao da elipse projetada no plano xy a partir do eixo x em radianos

no sentido anti-horario.

Os coeficientes ajustados se encontram na Tabela A do Apéndice A. Omitimos os

termos Ay e Aj, pois nao foram utilizados em nossa anélise.

A funcao ajustada projeta no VPD uma elipse. Por exemplo, a Figura 25 mostra
trés elipses concéntricas projetadas nos movimentos préprios de alguns desses aglomerados,

cada elipse representa um multiplo de sigma dos ajustes, ou seja, 1o, 20 e 30. Entao
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Figura 22 — Perfis radiais de 6 aglomerados de diferentes distancias [Dias et al. 2002]:
Pleiades (133 pc), NGC 6633 (376 pc), IC 2714 (1238 pc), NGC 2539 (1363
pc), NGC 2099 (1383 pc) e NGC 188 (1714 pc). A linha vermelha sélida
representa o valor de raio limite, ou seja, onde a densidade do perfil radial
atinge o valor do céu. As linhas vermelhas pontilhadas representam o valor de
incerteza do raio.
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Figura 23 — Painéis mostrando em vermelho estrelas da regiao delimitada pelo raio limite

do aglomerado e em azul a regiao do campo utilizada na descontaminagao.
Os painéis da esquerda mostram as estrelas em coordenadas equatoriais, os
painéis centrais CMDs da estrelas da regiao do aglomerado e painéis da direita
os CMDs dos campos para os aglomerados NGC6633, NGC2632 e 1C4756,

respectivamente.

estabelecemos um filtro dentro de 30 dos ajustes. De forma geral, a partir desta etapa, ao

invés de restringir os movimentos proprios dos aglomerados dentro de uma caixa, agora sao

restritos dentro de uma elipse de semi-eixos que equivalem a 30 dos ajustes. Os pardmetros

dos ajustes Gaussianos 2d estao presentes na Tabela A do Apéndice A.

2.4.4 Restricao de paralaxe das amostras

Para eliminar estrelas com paralaxes muito maiores ou muito menores que o valor

médio de paralaxe dos aglomerados, tomamos ajustes gaussianos em uma dimensao nos

valores de paralaxe dessas amostras utilizando a funcao gaussfit.pro do IDL. A partir dos

ajustes, limitamos as amostras em 30 do valor médio. Esse procedimento pode ser visto na
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Figura 24 — Procedimento de restricdo de movimento préprio para o aglomerado NGC
3532. a) Histograma 2d no VPD do aglomerado, b) Histograma 2d no VPD
de um campo de controle de mesma area que o aglomerado, ¢) Subtracao dos
histogramas para remover a contribui¢do do campo contaminante e d) Ajuste

gaussiano 2d sobre a distribuigao restante.
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Figura 25 — Procedimento de restricao de movimento préprio para 12 aglomerados de nossa
amostra. Cada elipse representa uma, duas e trés vezes o valor de dispersao
obtido através dos ajustes gaussianos 2d, ou seja, 1o, 20 e 30. O filtro de

movimento proprio se dd na restricdo das amostras pela elipse equivalente a
30 no plano de movimento proprio.
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Figura 26. Os valores médios de paralaxe e desvio padrao desse procedimento para cada

aglomerado podem ser vistos na Tabela A do Apéndice A.

Apés os procedimentos de filtragem com a paralaxe, determinamos os parametros
astrométricos dos aglomerados tomando os valores médios obtidos a partir dos ajustes
gaussianos de paralaxe e movimento proprio e seus respectivos valores de o. Os valores
astrométricos médios e suas dispersoes, assim como nimero de membros de cada aglomerado

se encontram na Tabela 2.5.

2.5 Listas de membros e CMDs

Nossa lista de membros foi obtida através da atuacao dos filtros mencionados
anteriormente. Os painéis da Figura 27 mostram as rela¢oes entre movimento proprio e
paralaxe para alguns dos aglomerados estudados (os demais aglomerados sdo apresentados
nas Figuras 111 - 125 do Apéndice B). Os painéis da Figura 28 mostram os CMDs
descontaminados para alguns dos aglomerados (os CMDs dos demais aglomerados sao
apresentados nas Figuras 126 - 130 do Apéndice B). Apresentamos também a distribuigao
espacial dos membros mais provaveis e a demarcagao do centro de cada aglomerado nas
Figuras 101 - 10