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Resumo

Aglomerados abertos Galacticos sao submetidos a um conjunto de efei-
tos destrutivos ao longo de sua evolugao, que levam a deplegao gradual do
conteudo estelar. Seus estagios evolutivos finais sao caracterizados pela pre-
senca de um agrupamento estelar denominado remanescente de aglomerado

ahorta (OCTR  A11 Amern ~loretor vormmant) rmaroirnalrmoente dictinotiivel da Al



estelares seguem a relacao p o« R(728+0D  diferentemente dos aglomerados
evoluidos, para os quais obtivemos p oc R(-1™04)  Observa-se ainda que, em
geral, a amostra de OCRs apresenta sinais de deplecao de estrelas de baixa
massa, caracteristica esperada para aglomerados em estagios avancados de
evolucao dinamica.

O conjunto de resultados sugere que, apés um longo historico evolutivo
envolvendo perda de massa por evolucao estelar e interagoes dinamicas, os
aglomerados perdem a “memoéria” de suas condigoes iniciais de formagao e
atingem um estdgio final (remanescente) no qual seus parametros dinamicos
encontram-se dentro de limites razoavelmente restritos. Embora pobremente
povoados, os OCRs ainda guardam consigo caracteristicas de um agrupa-
mento de estrelas com origem comum. Dessa forma, os remanescentes ob-
servados hoje sao o registro “féssil” da evolugao de aglomerados abertos
Galécticos.
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Abstract

Galactic open star clusters are subject to disruption effects as they evolve,
which cause gradual depletion of their stellar content. Their final evolutio-
nary stages are characterized by the presence of an open cluster remnant
(OCR), barely distinguishable from field stars.

For this work, multi-object GMOS/Gemini-South spectroscopy was car-
ried out for stars in the field of 4 OCR candidates: NGC 7193, ESO 425-
SC15, NGC 7772 e ESO429-SC02. Another 17 objects classified as OCRs
in the literature were studied via photometry and proper motions. Other 8
objects classified as dynamically evolved open clusters were also included in
our sample, for comparison purposes.

The determination of astrophysical parameters and color-magnitude de-
contamination procedure allowed us to conclude that NGC 7193, NGC 7772
and ESO 425-SC15 are prototypes of OCRs and ESO 429-SC02 is an aste-
rism. Based on a joint analysis of our 20 OCRs and the 8 evolved open
clusters, we concluded that OCRs are dynamically similar, since they pre-
sent limiting radii less than ~ 3 pc, masses between ~ 10—35 M, and velocity
dispersions between ~ 15 — 35km/s. Their stellar densities follow the rela-
tion p oc R(28%0:D " differently from the evolved open clusters, for which
we obtained p oc R4 In general, we also observed that our OCRs
sample present depletion of low-mass stars, which is a signature of clusters
in advanced dynamical evolutionary states.

The results suggest that, after a long evolutionary history, which includes
mass loss from stellar evolution and dynamical interactions, star clusters lose
“memory” of their initial forming conditions and reach a remnant stage, in
which their dynamical parameters are within reasonably restricted ranges.
Although poorly populated, the OCRs keep characteristics of a coeval stellar
aggregate. In this way, they are the final residue of Galactic open star clusters
evolution.
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Capitulo 1

Introducao

Na Via Lactea, a maioria das estrelas se forma em grupos, no interior
de nuvens moleculares gigantes (Lada & Lada, 2003). Uma evidéncia que
corrobora essa afirmacao é o fato de que 70% das estrelas do tipo espec-
tral O sao encontradas em aglomerados jovens ou associagoes (Gies, 1987)
e 50% das que sao consideradas parte da populacao de campo sao identi-
ficadas como “fugitivas”, isto é, ejetadas do seu local de formacao devido
a interagoes dinamicas. Somente 4% das estrelas do tipo O podem ter se
formado isoladamente (de Wit et al., 2005). Estrelas com massa M 2 50 M,
deixam a sequéncia principal dentro de ¢ < 4,0 Manos e tendem, portanto,
a ser encontradas préximas aos locais em que se formaram (Portegies Zwart
et al. 2010, de agora em diante PZMG10).

Uma outra evidéncia é a semelhanca entre as taxas de formacao estelar
em aglomerados embebidos (~ 3 x 10 MyMano 'kpc=2, Lada & Lada 2003)
e a taxa de formagao de estrelas de campo (~ 3 — 7 x 10* M, Mano ! kpc2,
Miller & Scalo 1979). Aglomerados embedidos se formam a uma taxa que
excede por uma ordem de grandeza a de aglomerados opticamente visiveis,
indicando um indice elevado de destruicao desses sistemas jovens. Menos de
4 — 7% dos aglomerados sobrevivem a fase inicial (Lada & Lada, 2003).

Aglomerados estelares sao importantes “laboratérios” para investigacao
das populacoes estelares e sua evolucao, ja que contém amostras estatisti-
camente significativas de objetos, abrangendo diferentes massas e ocupando
volumes limitados no espago. Na Galéxia, os aglomerados sao divididos em
dois tipos, conforme sua morfologia: abertos, com populagoes tipicamente
da ordem de 10? — 103 estrelas (e.g., M11; Figura 1.1, painel esquerdo) e
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Figura 1.1: A esquerda: Aglomerado Aberto M11 (NGC 6705), localizado a 1,5 kpc
da Terra. A largura da imagem é de 11 arcmin e a parte superior esquerda corresponde
A direcio NE. A direita, Aglomerado Globular 47 Tucanae (NGC 104), situado a uma
distancia de 4,5 kpc da Terra. A orientacdo da imagem é a mesma da anterior e sua
largura é de 24 arcmin [Créditos: David Malin (Australian Astronomical Observatory)].

globulares, com populagoes tipicas da ordem de ~ 10° — 10° estrelas (e.g.,
47 Tucanae; Figura 1.1, painel direito). Pelo fato de as estrelas membro
desses agrupamentos terem se formado aproximadamente simultaneamente
a partir de uma mesma nuvem molecular progenitora, pode-se comparar a
dispersao dos dados fotométricos em diagramas cor-magnitude (CMDs, ou
colour-magnitude diagrams) com os loci previstos por isécronas teéricas de
diferentes idades. Assim, pode-se testar modelos de estrutura e evolucao este-
lar para objetos de diferentes massas. Além disso, os aglomerados consistem
na menor escala fisica na qual pode-se fazer uma determinagao significativa
da fungao de massa inicial (Lada & Lada, 2003). Na Galédxia, aglomerados
abertos (OCs, do inglés open clusters) estao continuamente sendo formados
no disco e, em principio, é possivel um estudo direto dos processos fisicos que
governam a formacao estelar.

A distribuicao espacial dos aglomerados tem um papel vital no enten-
dimento da estrutura Galactica. Os OCs abrangem um grande intervalo
de idades (~ 10° — 10'%anos) e localizam-se preferencialmente préximo ao
disco, como pode ser visto na Figura 1.2 (painel esquerdo), sendo, portanto,
tragadores da estrutura espiral. Por sua vez, a distribuicao dos aglomerados
globulares (GCs, ou globular clusters), os quais tendem a se concentrar nas
regides do bojo e halo Galacticos (Figura 1.2, a direita), permite estabelecer
a localizagao do centro Galactico e determinar o tamanho do halo.
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Figura 1.2: Painel (a): Distribuicdo dos aglomerados abertos jovens (t < 100 Manos,
circulos azuis) e velhos (t >3 Ganos, quadrados vermelhos) na Galdxia, perpendicular-
mente ao plano Galdctico (painel superior) e paralelamente ao plano (painel inferior), com
base no catélogo de Dias et al. (2002). O centro Galdctico é indicado pela sigla GC (Ga-
lactic Center). Aglomerados jovens massivos (M > 10*My) sdo também mostrados. O
circulo solar é indicado pela linha tracejada. Painel (b): Distribui¢ao dos aglomerados
globulares, com base no catdlogo de Harris (1996). Figura 1 de PZMG10.

Dado que a maior parte das estrelas se forma em aglomerados, mas a vasta
maioria delas compoe a populacao de campo, é essencial a compreensao dos
detalhes dos processos responsaveis pela transicao entre um estado e outro
a fim de explicarmos as propriedades cineméticas e quimicas da Galaxia (de
la Fuente Marcos et al. 2013, de agora em diante MMM13). O estudo da
evolugao dos aglomerados pode ser dividido em trés fases (PZMG10): (a)
fase inicial embebida, (b) fase subsequente, em que o aglomerado se encontra
essencialmente livre do gds progenitor e (c) fase de evolugao dinamica de
longo termo, ou longa duracao.

Fase evolutiva inicial (fase 1)

A fase inicial embebida é caracterizada por uma superposi¢ao complexa
de fenomenos: formacao estelar, interacoes dinamicas internas, evolucao es-
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telar, ejecao do gas progenitor devido a acao dos ventos estelares e pressao
de radiacao das estrelas mais massivas, além da ocorréncia de supernovas
(em uma escala de tempo de ~ 3 Manos; Eggleton 2006). A expulsao do gas
diminui significativamente, em valor absoluto, a energia de ligacao do sis-
tema, colocando a populacao estelar restante em um estado supervirializado
(T/|U| > 0,5, sendo T a energia cinética e U a energia potencial gravitacional
do sistema), o que pode ocasionar a dissolugdo do aglomerado ja nessa fase
inicial.

A escala de tempo de expulsao do gas () determina a evolugao dinamica
inicial do aglomerado. Na chamada aproximacao tmpulsiva, ou ejecao vio-
lenta do gés (Hills, 1980), t.., ¢ consideravelmente inferior a escala de tempo
dinamica (.., ou tempo de cruzamento) do aglomerado. t.. é definido como
o tempo necessario para uma estrela, com velocidade v, cruzar o diametro
do aglomerado. Com as defini¢oes de raio de virial e ¢,

GM2 . 2rvir

vir = airr ter = 1.1
i = ] v (1.1)

temos, para um aglomerado em equilibrio virial (27" + U = 0)

th{é%%ﬁyﬂ2 (1.2)

Na aproximacao impulsiva, as posicoes e velocidades das estrelas de um aglo-
merado inicialmente em equilibrio virial (27" + U = 0) sdo as mesmas du-
rante o processo de expulsao do gas. Apds a expulsao, podemos deduzir que
o raio final do aglomerado (expresso como r,;), ao estabelecer novamente o
equilibrio virial, depende do seu raio inicial r,;-(0) e da eficiéncia de formagao
estelar € = M, /M (onde M, é massa em estrelas e M a massa total do sistema
antes da ejecao do gas) sob a forma
Tvir €
)~ 2= 1) (13)
Com isso ve-se que, para ¢ < 0,5, o sistema se rompe. Como ¢ > 0,5
¢ um intervalo de valores elevados para a eficiéncia de formagao de estelar,
a ejecao do gas é uma causa plausivel para o rompimento de uma fracao
consideravel dos aglomerados embebidos (Gieles, 2010).

Fase subsequente (fase 2)

Essa fase evolutiva tem inicio quando o gas foi dissipado, podendo estender-
se por intervalos de tempo que variam de 0,1 a 1 Ganos, dependendo da massa
inicial, raio, perfil de densidade e fungao de massa inicial. Nesse estagio, a
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evolucao do aglomerado é dominada pela expansao devido a perda de massa
estelar (consequéncia da evolugao estelar), além das interagoes dinamicas in-
ternas e de larga escala, devido ao campo de maré Galactico. Para uma
funcdo de massa inicial (IMF, ou Initial mass function) do tipo Kroupa
(2001):

x1=0,3+0,5 0,08<m(My) < 0,50
(%) onde{ x2 =1,3+0,3; 0,50 < m(Mg) < 1,00
X3 = 173 + 0577 1700 < m(MQ)

dN _
d(m) = — xm
dm
(1.4)
o aglomerado reduz sua massa, aproximadamente, por fatores de 10/20/30 %
nos primeiros 10/100/500 Manos. Quando as escalas de tempo de evolugao
estelar se tornam consideravelmente superiores a escala de tempo dinamica
(ter), a expansao ocorre de forma que o aglomerado passa por uma série de
estados de equilibrio virial (PZMG10).

A situagao real, no entanto, é mais complexa do que prevé esse modelo
simplificado. Conforme Vesperini et al. (2009), a expansao devido a perda
de massa estelar pode resultar no completo rompimento do aglomerado, caso
o mesmo apresente, inicialmente, segregacao de objetos massivos (isto é, es-
trelas de maior massa mais centralmente concentradas no aglomerado em
relacdo as menos massivas). Nesses casos, a populagao estelar mais massiva
do ntucleo do aglomerado tende a perder massa a taxas maiores em com-
paragao com as de menor massa localizadas no halo. O resultado disso é
uma expansao mais severa do nicleo em relagao as regioes mais externas.
Ao final da fase 2, a “resposta” do aglomerado a perda de massa estelar se
torna sucessivamente menor (PZMG10).

Evolugao dinamica de long termo (fase 3)

Nessa etapa da evolugao, os aglomerados sao submetidos a um conjunto
de efeitos destrutivos que levam a deplecao gradual de seu conteuido estelar.
A acao de forcas internas, como interacoes de dois ou mais corpos, e exter-
nas, como interacao com o campo de maré Galdctico, colisdes com nuvens
moleculares gigantes (GMCs, do inglés giant molecular clouds) e/ou choques
com o disco, conduzem os aglomerados gradualmente a dissolucao em meio
as estrelas de campo.

O efeito de destruicao dos aglomerados devido a encontros com GMCs
foi primeiramente considerado por Spitzer (1958). Pelo fato de as GMCs
serem tipicamente mais massivas do que os aglomerados, esses ultimos sao
mais afetados pelo encontro do que as primeiras (Theuns, 1991). O tempo
de vida de um aglomerado aquecido pela passagem sucessiva de GMCs é



inversamente proporcional a densidade do gds molecular (pg,s) € diretamente
proporcional & densidade do sistema (expresso em termos da densidade a
meia massa, ou pp,, do inglés half-mass)

0,03 Mgpc™ Phm
tGMC = 1@ i 1.5
dis ano ( Pgas 10 M®pc—3 ( )

sendo 0,03 Mgpc™ a densidade do gas molecular na vizinhanga solar (d <
1kpc; Lamers et al. 2005). Esse resultado também é aplicavel a passagens
através do disco, bojo e bragos espirais (PZMG10 e referéncias nele contidas).
As sucessivas interagoes de dois corpos levam o sistema a estabelecer uma
condicao de equilibrio térmico internamente, de forma que a distribuicao de
velocidades tende a uma configuracao do tipo Maxwelliana, analogamente ao
que ocorre com as particulas em um gas ideal. Esse efeito é uma consequéncia
da equiparticao de energia cinética entre as estrelas membro, ou seja, mv? ~
constante. A escala de tempo necessaria para o sistema atingir o equilibrio
térmico é dada pelo tempo de relaxacao (Binney & Tremaine, 2008):

N
trelax ~ 071< ) tcr (16)

In N

onde N é o numero de estrelas presentes no aglomerado. Uma fracao &, das
estrelas na extremidade da distribuicao de velocidades apresenta valores de
v > Ve (velocidade de escape) e, consequentemente, evaporam do sistema.
Considerando que essa extremidade de maiores velocidades é preenchida a
cada t,, a escala de tempo de dissolugao devido a evaporagao é tgs = trer/Ee.

No caso hipotético de aglomerados isolados e em equilibrio virial, a velo-
cidade de escape (ves.) é duas vezes a velocidade média quadrética (vy,s) do
sistema. Essa relagao é obtida da seguinte forma: uma estrela atinge veq. se

1
Eoe = —mui,. —m|p(r)]| =0 = v2,, = 2|é(r)| (depende de 7) (1.7)

2 €esc

Tomando a média sobre r: (v%,.) =2 (¢). Da relacao de virial (2T = |U |),
temos

()= M (9D iz a2y s () =2 (1)
QT‘hm 2

Para uma distribuigao de velocidades maxwelliana, uma fracao £, = 0,0074
das particulas possui v > 2v,,s. Consequentemente,

tais = trel/ge ~ 140 Lrel (19)
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No entanto, para aglomerados limitados por efeitos de maré, £, é maior, visto
que Ves. é menor. Para aglomerados com perfis tipicos de densidade (e.g.,
King 1962; King 1966), £ = 0,033, o que resulta t4s =~ 30t,, (Spitzer,
1987).

Estrelas também podem ser removidas do aglomerado devido ao campo de
maré Galactico (tidal stripping). Apds um numero suficientemente elevado de
interagoes, as estrelas de menor massa tendem a adquirir maiores velocidades
(devido a equipartigdo da energia cinética) e podem eventualmente atingir o
halo do aglomerado e ultrapassar o limite determinado pelo raio de Jacobi
(r), perdendo-se para o campo. O raio r; corresponde ao limite da influéncia
gravitacional do aglomerado em meio ao campo de maré externo. Pode ser

definido como a distancia entre o centro do aglomerado e o ponto Lagrangiano
Lli

Mo )1/3 (1.10)

3Mea

onde My é a massa do aglomerado e Mg a massa da Galaxia interna a
distancia Galactocéntrica Rg. As interagoes dinamicas tém como consequén-
cia a perda preferencial de objetos menos massivos e a concentracao de es-
trelas de maior massa (e, portanto, apresentando menores velocidades) nas
regioes centrais (Spitzer, 1969).

Um efeito adicional é a perda de estrelas para o campo devido a ejecao;
por exemplo, quando uma bindria “rigida” (ou hard, bindria para a qual o
valor absoluto da energia de ligacao é superior a energia cinética estelar média
do meio) interage com outra estrela do aglomerado, a binéria resultante (que
pode ou nao apresentar as mesmas componentes da bindria original) tende,
em média, a se tornar mais ligada gravitacionalmente do que a original.
Como consequéncia, a estrela individual adquire maior energia cinética e
pode escapar do sistema apds uma tnica interacao. De fato, interacoes com
sistemas binarios sao uma fonte de aquecimento interno dos aglomerados.

T’J%R(;(

Resultados de simulacoes de N-corpos

Baseados nos resultados de simulagoes para aglomerados em campos de
maré externos (Baumgardt & Makino, 2003), Lamers et al. (2005) estabele-
ceram uma dependéncia aproximada entre o tempo de dissolugao de um aglo-
merado (tgs), massa estelar inicial (M) e densidade do ambiente préximo

M, 0,62 Oumb ~1/2
tais >~ 810 M T _ame 1.11
a e (104 M@) (M@ pc3) -0

Pamb-
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Assumindo-se uma massa estelar inicial média de (m) =0.54 M, a equagao
acima converte-se em

Ny 0.62 Oumb ~1/2
tais ~ 553 M ik _ [Famb 1.12
s (3 (i)

onde Ny é o numero inicial de estrelas. Consequentemente, espera-se que
um aglomerado com um ntimero inicial de estrelas Ny ~ 10° e localizado
na vizinhanga solar (onde a densidade média de matéria é igual a punp =
0,10 4 0,01 My /pc?; Holmberg & Flynn 2000) sobreviva por ~ 10 Ganos.
Com base nessa escala, podemos escrever

N\ 062
tais ~ 10 Ganos (1—0(;) (1.13)

Simulagoes de N-corpos de aglomerados estelares em potenciais externos
mostram tempos de dissolugao tipicos entre 500-2500 Manos (Terlevich 1987;
McMillan & Hut 1994; de La Fuente Marcos 1997, daqui em diante M97).
Portegies Zwart et al. (2001, de agora em diante PZMHO01), por exemplo,
simularam a evolugao de dois aglomerados (denominados W4 e W6), ambos
inicialmente contendo 3000 estrelas e massas de 1600 M. O modelo W4 foi
colocado a uma distancia Galactrocéntrica (Rq) de 6,3 kpc, enquanto que W6
apresenta Rz = 12,1kpc. Ambas as simulagbes iniciaram na condi¢ao de
equilibrio virial, desprovidos de gas (isto é, as simulagdes partem do inicio da
fase 2), sendo que o modelo W6 apresenta maior concentragao estelar central
em relagdo a W4. Assumiu-se a IMF de Scalo (1986) e uma fracao inicial
de bindrias de 50%. As simulagoes incluiram evolugao estelar, transferéncia
de massa entre bindrias, supernovas e corregoes relativisticas no movimento
das binarias. O campo de maré Galactico foi modelado a partir de uma
distribuigao de massa do tipo disco. Foram executadas 4 simulagoes (I,II,I11
e IV) para cada aglomerado; em cada uma delas, foram sorteados diferentes
parametros para as estrelas bindrias (razdes de massa, separagoes orbitais e
excentricidades).

A Figura 1.3 mostra a evolucao da massa total dos aglomerados simula-
dos em funcao do tempo. A linha continua superior mostra a massa de um
sistema de N-corpos com as mesmas condic¢oes iniciais da execucao W6-III,
porém sem evolugao estelar (ou seja, apenas efeitos dindmicos sao conside-
rados). A linha continua inferior mostra a evolu¢do da massa total para o
modelo W6-IIT com a dinamica estelar excluida, mas incluindo-se a perda
de massa por evolucao estelar. A taxa de perda de massa na auséncia de
evolucao estelar é inicialmente pequena, mas aumenta em instantes posteri-
ores em funcao da perda de estrelas mais massivas em comparacao com os



periodos evolutivos iniciais.
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Figura 1.3: Simulagao de IN-corpos: massa total em fungao do tempo para diferentes
modelos. As duas linhas continuas mostram a evolu¢do da massa total para o modelo
W6-III sem evolugéo estelar (mas contendo interagdes dindmicas; linha superior) ou sem a
dindmica estelar (mas contendo a perda de massa devido a evolugao estelar, linha inferior).
A linha tracejada representa a evolugao completa (dinamica + evolugao) do modelo W6-I11,
enquanto que a linha ponto-tracejada representa o mesmo modelo, porém excluindo-se as
bindrias (ou seja, contendo somente estrelas inicas, ou single stars). As linhas pontilhadas
inferiores representam as execugdes II e IV (completas) do modelo W4. Figura 1 de
PZMHO1.

A linha tracejada mostra a simulacao completa para o modelo W6-III.
Podemos ver que a variacao da massa total, quando sao considerados con-
juntamente os efeitos devido a evolugao + dinamica estelar, é superior ao que
se verifica nos modelos que os consideram separadamente. A linha ponto-
tracejada refere-se ao mesmo modelo, mas sem bindrias. De fato, as binarias
primordiais (isto é, formadas ja nas fases evolutivas iniciais do aglomerado)
tém um efeito pequeno na taxa de perda de massa total do aglomerado.
No entanto, exercem influéncia importante na dinamica e na evolucao da
populacao estelar. A possibilidade de transferéncia de massa entre as com-
ponentes das bindrias permite o aparecimento de conteudo estelar exodtico
(e.g., blue stragglers). Além disso, a presenca de bindrias aumenta as taxas
de colisoes e de encontros proximos entre as estrelas. As linhas pontilhadas
referem-se as execugoes 11 e IV completas (evolugdo + dinamica estelar) do
modelo W4. Esse aglomerado apresenta maior taxa de perda de massa em
relacao ao modelo W6, ja que se encontra a uma distancia R menor e, por-
tanto, sofre maior influéncia do campo de maré da Galaxia. W4 apresenta



um tempo de dissolucao de ~ 1200 Manos, contra ~ 1600 Manos no caso do
modelo W6.

A existéncia de segregacao de massa é prevista nas simulagoes de PZMHO1
e fica demonstrada na Figura 1.4, a esquerda, a qual mostra a massa média
(m) das estrelas localizadas no interior dos raios que contém 5, 25, 50 e 75%
da massa total (raios Lagrangianos 5, 25, 50 e 75%) para o modelo W6-111. O
aumento na massa média é devido a concentragao preferencial de estrelas de
maior massa nas regioes centrais do aglomerado simulado. O valor de (m)
decresce apds ~ 100 Manos, devido a perda de massa das estrelas mais mas-
sivas no ramo assintético de gigantes (AGB, ou Asymptotic Giant Branch),
estagio evolutivo que compreende estrelas com massas iniciais no intervalo
0,6 S M(Mz) < 10 (Herwig 2005; Bressan et al. 2012, de agora em di-
ante BMG12). No restante da simula¢ao, (m ) se mantém aproximadamente
constante, mas com um valor mais elevado nas zonas mais internas.

O painel direito da Figura 1.4 mostra a evolucao temporal de (m ) para
o modelo W4-II. Nesse caso, a segregacao de massa ocorre em uma escala de
tempo maior em comparacao com W6. A evaporacao preferencial de estrelas
de massa mais baixa fica demonstrada pelo aumento de (m) nas camadas
externas; os objetos mais massivos tendem a concentrar-se na regiao de pogo
de potencial central.
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Figura 1.4: Simulagdo de N-corpos: massa média (m) em fungdo do tempo para os
modelos W6-IIT (esquerda) e W4-IT (direita). De cima para baixo, as linhas representam
os valores de (m ) dentro dos raios Lagrangianos de 5% (linha sélida), 25 e 50% (tracejada)
e 75% (pontilhada). Figura 5 de PZMHO1.
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Remanescentes de aglomerados abertos

Haja visto que os aglomerados perdem gradualmente seu contetiido estelar
na medida em que evoluem dinamicamente, devemos ser capazes de detec-
tar, observacionalmente, agrupamentos estelares que sejam registros “fésseis”
de populacoes inicialmente mais massivas. Essas concentracoes remanescen-
tes, embora pobremente povoadas (N ~ poucas dezenas de estrelas) e com
baixo contraste em relagao a populacao de campo, devem definir sequéncias
evolutivas nos CMDs e densidades estelares acima do nivel de céu (ou back-
ground), conforme se espera para um agrupamento de estrelas com origem
comum. Esses objetos sao denominados remanescentes de aglomerados aber-
tos (OCRs, ou open cluster remnants) e representam um estado evolutivo
dinamico intermediario entre aglomerados abertos e a completa dissolucao
em meio ao campo Galdctico (Pavani et al. 2003; Pavani et al. 2011).

Bica et al. (2001) selecionaram uma lista de 34 candidatos a OCRs (também
denominados POCRs, ou possible open cluster remnants), localizados em la-
titudes Galdcticas elevadas (|b] > 15° onde ha menor contaminacdo por
objetos do disco Galéctico), a partir de imagens do Digitized Sky Survey
(DSS) e mapas do Guide Star Catalog (GSC). Em cada caso, empregaram-se
imagens do DSS e comparou-se o nimero de estrelas contadas nas regioes cen-
trais desses objetos com as contagens feitas em amostras de campo préoximas
de mesma drea e aleatoriamente escolhidas. A contagem de estrelas na regiao
de campo foi feita mediante dois procedimentos independentes: em um deles,
utilizou-se o GSC; no outro, foram obtidas contagens tedricas a partir de um
modelo de estrutura Galactica (Santiago et al. 1996; Reid & Majewski 1993).
A Figura 1.5 exibe os resultados do experimento.

O painel do lado esquerdo da Figura 1.5 exibe uma comparacao direta
entre o numero de estrelas contadas nas amostras de campo a partir do GSC e
a partir do modelo de estrutura Galactica. Vemos que ha concordancia entre
os dois conjuntos de dados, levando-se em conta os desvios de 1o em relacao
a media das contagens no campo com o GSC. No painel a direita, nota-se um
excesso de objetos na direcao dos POCRs em relagao aos valores médios do
campo. Isto é, embora pobremente povoados, os alvos listados apresentam
sobredensidade estelar estatisticamente significativa em comparacao com o
campo Galactico, o que é o primeiro passo na determinacao da natureza fisica
dessas concentragoes estelares.

Estabelecer uma distingao entre OCRs e a populagao de campo é ainda
uma questao em aberto. A analise de dados fotométricos somente pode
nao ser suficiente para a caracterizacao correta desses alvos, ja que uma
distribuicao aleatoria de estrelas de campo pode definir, nos diagramas fo-
tométricos, sequéncias que sao caracteristicas de aglomerados abertos evolui-
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Figura 1.5: Esquerda: Comparacao entre o nimero de estrelas contadas na regiao de
campo a partir do GSC e a partir de um modelo de estrutura Galdctica. Direita: Com-
paracao entre contagens de objetos na regido central de 34 POCRs e em amostras de
campo. Barras de erro indicam desvios de 1o em relagao & média das contagens no campo
com o GSC. Figura 7 de Bica et al. (2001).

dos (Maia, 2012). A conjugagao de diferentes tipos de dados (fotometria, es-
pectroscopia e movimentos préprios) é necessaria para a sele¢cao de membros
de um aglomerado em estagio avancado de dissolucao.

Como exemplo, exibimos Ruprecht 3, um OCR confirmado por Pavani
et al. (2003) com base em uma andlise conjunta, envolvendo dados fotométri-
cos JHK, do catdlogo 2MASS (Two Micron All Sky Survey, Skrutskie et al.
2006), movimentos préprios do catdlogo Tycho-2 (Hag et al., 2000), espectros
individuais e integrados, obtidos com o telescépio de 2,15 m do CASLEO (San
Juan, Argentina). Na Figura 1.6, parte superior, ¢ mostrada uma imagem
desse OCR. Podemos notar uma ligeira concentracao de estrelas brilhantes
(J < 14) na regiao central da imagem, destacadas em rela¢ao ao fundo de
céu. E notdvel a diferenca, quanto ao conteudo estelar, entre Ruprecht 3 e
o aglomerado aberto velho “classico” M67 , colocado aqui como aglomerado
de comparacao e mostrado na Figura 1.6, parte inferior. Conforme Pavani
et al. (2003), como ambos apresentam distancias em relagdo ao Sol e valores
de avermelhamento semelhantes, os erros fotoméricos do 2MASS sao com-
paravéis a uma dada magnitude e, portanto, espera-se que as sequéncias de
seus CMDs sejam alargadas de forma similar. Como mostrado na Figura 1.7,
a distribuicao de estrelas de M 67 prové um ajuste adequado as sequéncias
de Ruprecht 3.

Na Figura 1.7 consta o CMD absoluto My x (J — H) para as estrelas
membro de Ruprecht 3 (pontos pretos) e para estrelas selecionadas dentro
de uma regiao circular de 16’ de diametro, centrada nas coordenadas de M67

12
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Figura 1.6: Imagens DSS (6ptico) 13’ x 13’ de Ruprecht 3 (acima) e M67 (abaixo).
Norte para cima e Leste para a esquerda.
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Figura 1.7: CMD absoluto My x (J—H)q (fotometria 2MASS) para as estrelas membro
de Ruprecht 3 (pontos pretos) e para estrelas selecionadas dentro de uma regiao circular
de 16’ de didmetro, centrada nas coordenadas de M67 (pontos cinza). Figura 10 de Pavani
et al. (2003).

(pontos cinza). Ruprecht 3 exibe uma deplegao severa de seu contetido este-
lar ao longo das sequéncias no CMD, principalmente ao longo da sequéncia
principal, o que é a assinatura de um objeto em estagio avancado de evolucao
dinamica.

Pavani & Bica (2007, daqui em diante PB07) analisaram uma amostra de
18 POCRs e propuseram um método sistematico de caracterizagao com base
em uma analise estrutural, cinemaética e fotométrica, com o objetivo de classi-
ficd-los como sistemas gravitacionalmente coesos ou como asterismos (isto é,
meramente concentragoes de estrelas de campo ao longo da linha de visada).
Essa classificacao foi realizada com base em trés critérios: (i) sobredensi-
dade estelar em relagao ao campo, (ii) probabilidade de os CMDs do campo
serem estatisticamente representativos do CMD do objeto, (iii) nimero de
estrelas do alvo compativeis com as sequéncias definidas por isocronas de
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metalicidade! solar e com os loci de bindrias nao resolvidas.

Para avaliar o primeiro critério, PB07 construiram perfis de densidade ra-
dial (RDP, ou radial density profile) para a amostra de 18 POCRs, contando
o numero de estrelas no interior de anéis concéntricos sucessivos e dividindo
esse numero pela darea do respectivo anel. Em todos os casos, encontrou-se
uma densidade estelar central superior ao valor de céu. Com base na largura
do pico principal, os objetos foram classificados como estruturas compactas
(dentre eles o OCR Ruprecht 3; Figura 1.6) ou esparsas (dentre eles o OCR
NGC1252; Figura 1.8).

13.18'x 12.94

Figura 1.8: Imagem DSS (6ptico) 13" x 13’ de NGC 1252. Norte para cima e Leste para
a esquerda.

Para o segundo critério, foram sorteadas amostras de campo proximas

!'Na especificacdo da composicio quimica estelar, adota-se a seguinte convencao: X,
para o conteudo fracionédrio de massa de Hidrogénio, Y para o de Hélio e Z para metais
(X+Y +Z=1). Para o Sol, Z5=0,0152 (BMG12). Em Astrofisica, &tomos com ntimero
atémico superior a 2 sdo chamados de metais. A abundéncia metdlica [M/H] de uma
dada espécie M é expressa da seguinte forma: [M/H|=log(n/ng)-log(nny/ny)e, sendo
nyre nyg as densidades volumétricas dos elementos M e Hidrogénio, respectivamente.

15



a cada um dos alvos e com mesma &area da regiao central; os CMDs J x
(J — H) dessas amostras foram estatisticamente comparados entre si e com
o CMD do objeto; mediante o uso do teste R? (Kerber et al., 2001), definiu-
se a probabilidade P de um dado POCR ser uma flutuacao de campo, com
base nos diagramas fotométricos. Baseando-se nesse segundo critério, foram
considerados OCRs legitimos os objetos para os quais P < 10%.

Para o terceiro critério, definiu-se um indice de qualidade dos ajustes de
isécronas ao conjunto de pontos nos CMDs dos POCRs (fitting index Iy).
Em cada caso, contou-se o niimero de estrelas compativeis com as sequéncias
definidas pelas isécronas de metalicidade solar e com os loci de bindrias nao
resolvidas, levando-se em conta as incertezas fotométricas. Iy foi definido
como a razao entre o nimero de estrelas ajustadas e o nimero de estrelas no
CMD para a regiao selecionada do alvo. Foram considerados OCRs legitimos,
com base nesse terceiro critério, apenas os objetos que apresentaram [y >
50%.

Treze dos 18 objetos analisados por PB07 satisfizeram os trés critérios e
foram considerados OCRs legitimos. Trés objetos (ESO 429-SC02, Object 12
e ESO 132-SC14) falharam em um dos critérios e a classificagdo dos mesmos
foi mantida como POCRs. Outros dois objetos (NGC 6994 e Waterloo 6)
falharam em dois critérios e foram considerados flutuagoes de campo.

Para cada um dos objetos considerados OCRs legitimos, PB07 coletaram
dados do catdlogo UCAC2 (Second U.S. Naval Observatory CCD Astrograph
Catalog; Zacharias et al. 2004) para constru¢ao de histogramas de movi-
mento proprio (u, cosd, ps) intrinsecos, isto é, subtraidos da contribuigao do
campo. Com base nas assimetrias e picos presentes nesses histogramas resi-
duais, foram identificados dois grupos (A e B): OCRs pertencentes ao grupo
A sao caracterizados por um pico de baixas velocidades, ao qual pode ser
atribuido o espalhamento nas velocidades de estrelas individuais superposto
ao movimento sistémico do aglomerado; o grupo B exibe picos de maiores
velocidades, possivelmente produzidos por sistemas bindrios (ou multiplos)
nao resolvidos, nos quais a presenca de uma estrela secundaria altera con-
sideravelmente a velocidade da primdria (Bica & Bonatto, 2005). CMDs
compostos construidos por PB07 para os grupos A e B sugerem possiveis
diferencas nos estagios dinamicos entre os remanescentes estudados, sendo
que o grupo B aparenta ser dinamicamente mais evoluido do que o grupo A.

Motivagao para o presente trabalho e objetivos

Como discutido em MMM13, OCRs nao sao meramente curiosidades, mas
sim o resultado de um longo periodo de evolucao no qual a perda de massa
estelar exerce um papel progressivamente menos importante e as sucessivas

?Denominado Bica 5 no catalogo de Dias et al. (2002).
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interagoes dinamicas levam a formagao de configuragoes estéveis (bindrias
ou sistemas triplos de longa duragao) internamente ao agrupamento estelar.
De fato, o estudo dos OCRs é de grande importancia para o entendimento
dos processos que determinam a origem e evolucao da Galaxia e sao essenci-
ais para a compreensao do processo de dissolucao dos aglomerados estelares.
No entanto, a selecao de bons candidatos a OCR e a avaliacao de sua na-
tureza fisica (como sendo sistemas reais ou meramente asterismos) nao sao
tarefas triviais, dada a natureza fisica desse tipo de objeto, como dito anteri-
ormente. Faz-se necesséria a coleta de diferentes tipos de dados e a aplicagao
de uma metodologia uniforme para um conjunto deles, a fim de que pos-
samos responder, em um primeiro momento, a questao fundamental: é de
fato possivel identificar e caracterizar populacoes estelares em seus estagios
finais de dissolucao em meio ao campo Galactico? Caso a resposta seja afir-
mativa, devemos ser capazes de avaliar seus estados evolutivos/dinamicos a
partir da determinacao de parametros que estao intimamente associados a
essa evolucao: idade, massa, raio limite e dispersao de velocidades. Quais
sao os valores tipicos desses parametros no caso dos OCRs? Ha& diferencas
entre os estados dinamicos dos mesmos e entre OCs e OCRs?

Na sequéncia do texto, pretendemos dar uma contribuicao no sentido de
discutir e elucidar esses questionamentos. O presente trabalho é parte de um
projeto de maior duragao, cujas bases foram lagadas em Maia (2012), Maia
et al. (2011) e Angelo (2012), onde percebemos a necessidade do emprego
de dados espectroscopicos na analise de concentragoes estelares pobremente
povoadas, complementando os métodos usuais envolvendo fotometria e movi-
mentos préprios. Dessa forma, temos condigoes de construir listas de estrelas
membro mais bem definidas.

Amostra de objetos estudados

Nos capitulos seguintes do presente trabalho, analisamos uma amostra
de 20 objetos catalogados na literatura como OCRs ou POCRs. A maio-
ria dos nossos objetos foram obtidos da amostra de PB07. Para trées de-
les (NGC 7193, NGC 7772 e ESO 425-SC15), identificamos listas de estrelas
membro a partir de uma andlise conjunta, na qual empregamos dados fo-
tométricos, espectroscopicos e de movimentos préprios (Capitulo 5). Utili-
zando os mesmos procedimentos, analisamos o objeto ESO 429-SC02, o qual
foi considerado uma flutuacdo de campo. Outros quatro alvos (NGC 1901,
NGC 1252, NGC 7036 e Ruprecht 3) apresentam listas de estrelas membro
previamente publicadas na literatura. Os demais objetos foram analisados
via fotometria e movimentos préprios somente. Outros sete agrupamentos

estelares (NGC4337, M 67, NGC 188, NGC 3680, NGC 1582, NGC 2180 e
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NGC752), catalogados como OCs dinamicamente evoluidos, pelo fato de
apresentarem segregacao de massa e deplecao de estrelas de baixa massa,
foram incluidos na nossa amostra como aglomerados de comparagao. Um
objeto adicional (ESO 065-SC03), catalogado previamente como um OC, foi
considerado neste trabalho um aglomerado em estdgio evolutivo/dinamico
intermediario entres OCs e OCRs (Capitulo 6).

A Figura 1.9 exibe as coordenadas Galacticas XY Z dos objetos da nossa
amostra. As cores dos simbolos foram atribuidas conforme os diferentes in-
tervalos de idade, como mostrado na legenda. O painel na parte superior
mostra a disposicao dos objetos ao longo do plano X Z; a linha continua in-
dica o plano Galdctico (Z=0). O painel na parte inferior exibe a localizagao
dos objetos ao longo do plano Galéctico (plano XY') e a posi¢ao dos bragos
espirais, conforme o modelo de Vallee (1995). O centro Galactico (GC, ou
Galactic Center) também encontra-se indicado. A localizagao do Sol é indi-
cada pelo simbolo solar ® (coordenadas (X,Y,Z) = (0,8,0) kpc; Reid 1993)
e a vizinhanca solar é destacada pelo circulo com linha continua. O circulo
solar é indicado pela linha tracejada. Os pontos pretos pequenos sao os de-
mais 1983 aglomerados abertos do catdlogo de Dias et al. (2002, de agora em
diante DAMLO02) para os quais constam os parametros astrofisicos idade e
distancia. Na Figura 1.10, temos as mesmas amostras, porém representadas
no diagrama |Z| x idade. Nota-se, dentre a amostra estudada neste traba-
lho, que os objetos mais velhos tendem a ser encontrados em posicoes mais
distantes do plano Galactico em comparagao com os mais jovens. Destaca-se
também a quase completa auséncia de OCs jovens (¢t < 100Manos) localiza-
dos a distancias maiores do que ~400 pc do plano Galéctico.

Dentre os 20 remanescentes estudados, apenas dois (ESO 426-SC26 e
Bicab) encontram-se além da vizinhanga solar. No caso dos 8 OCs anali-
sados, trés deles (NGC4337, NGC 188, ESO 065-SC03) distam do Sol por
mais do que ~1kpc. No caso dos demais 1983 OCs listados em DAMLO02, a
maioria deles se localiza proximo do plano Galactico, como esperado: 1268
encontram-se na regiao do disco fino (|Z] <100pca 2x escala de altura
do disco, conforme Bonatto et al. 2006), 192 localizam-se no disco espesso
(100 pc < |Z] < 1kpe; Chen et al. 2001) e outros 26 aglomerados apresentam
valores de |Z| superiores a 1kpc (até um méximo de 2,5kpc).

Organizacao do presente trabalho

No Capitulo 2, mostramos os dados coletados e as etapas da metodologia
de trabalho empregada em nosso estudo. No Capitulo 3, apresentamos o
método empregado na determinacao dos parametros atmosféricos e velocida-
des radiais de nossos objetos de ciéncia. O Capitulo 4 traz uma discussao a
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't<1.5Gyr
1.5<t=<3.0 Gyr

t>3.0 Gyr

X (kpc)

Figura 1.9: Distribuicao espacial na Galaxia da amostra de 20 OCRs e POCRs estu-
dados neste trabalho (circulos abertos; Tabelas 6.1 e 6.2). Oito agrupamentos estelares,
catalogados na literatura como OCs dinamicamente evoluidos, também foram representa-
dos (circulos preenchidos). Na parte superior, temos a localizagdo dos objetos ao longo
do plano XZ (a linha continua representa o plano Galdctico). Na parte inferior, consta a
mesma amostra sobre o plano XY, onde também foram representados os bragos espirais,
seguindo o modelo descrito em Vallee (1995), e o centro Galdctico (GC). A posic¢ao do Sol
é representada pelo simbolo solar ®. A vizinhanca solar é demarcada pelo circulo com
linhas continuas, enquanto que a linha tracejada representa o circulo solar. Os pontos
pretos pequenos sdo os demais 1983 aglomerados abertos do catdlogo DAML02 para os
quais constam os parametros astrofisicos idade e distancia.
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Figura 1.10: O mesmo da figura anterior, porém mostrando o diagrama |Z| x idade.

respeito dos indices de cor intrinsecos no diagrama cor-cor do 2MASS e apre-
senta um procedimento de recalibracao empirica das isocronas de Padova e
Trieste (isécronas PARSEC, versao 1.1; BMG12). Os resultados individuais
para NGC 7193, NGC 7772, ESO 425-SC15 e ESO 429-SC02 sao apresentados
no Capitulo 5. No Capitulo 6, comparamos os estagios evolutivos de todo
o conjunto de objetos estudados. As discussoes e consideragoes finais sao
apresentadas no Capitulo 7.
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Capitulo 2

Dados coletados e metodologia

Para investigarmos a natureza fisica dos objetos NGC 7193, NGC 7772,
ESO 425-SC15 e ESO 429-SC02, foram realizadas observacoes espectroscopi-
cas com o espectrégrafo e imageador 6ptico GMOS/Gemini Sul. Neste
capitulo, registramos as observagoes e as configuragoes instrumentais em-
pregadas. Para todos os objetos estudados neste trabalho, tanto os quatro
listados acima quanto os que foram analisados via fotometria e movimen-
tos proprios somente, coletamos dados fotométricos nas bandas JH K, do
catalogo 2MASS e dados de movimentos préprios do catdlogo UCAC4 (Za-
charias et al., 2013). Descrevemos neste capitulo um sumadrio das etapas
de reducao e tratamento dos dados obtidos com o GMOS e apresentamos a
metodologia de analise empregada no estudo dos nossos alvos.

2.1 Dados coletados

2.1.1 ES0429-SC02

Na noite de 03/01/2013, foram coletados dados de espectroscopia multi-
objeto (resolucio espectral R ~ 2000, cobertura espectral 3900 < A(A) < 5400;
ID do programa: GS-2012-B-Q-038) em uma area de 5,5 x 5,5 centrada em
ES0429-SC02 com o espectrdgrafo e imageador 6ptico GMOS ( Gemini Multi-
Object Spectrograph) acoplado ao telescépio de 8,1 m do Gemini-Sul (Cerro
Pachén, Chile; Figura 2.1).

Trinta e uma estrelas foram observadas espectroscopicamente (Figura
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Figura 2.1: A esquerda: Cipula do telescépio Gemini-Sul [Créditos: Gemini Observa-
tory]. A direita: espectrégrafo e imageador 6ptico GMOS (retirado de www.gemini.edu).

2.2). Dados espectroscépicos também foram obtidos para a estrela padrao
HD68089 (Nordstrom et al., 2004) em modo fenda longa (longslit).

Nas observagoes em modo multi-objeto (modo MOS, ou Multi-Object
Spectroscopy), uma mascara de fendas (slits) é construida a partir de ima-
gens diretas do alvo, obtidas previamente (denominadas “pré-imagens”), e
disposta sobre o plano focal do telescépio. A luz coletada de cada estrela
penetra por essas fendas e é direcionada para uma rede de difracao, obtendo-
se assim o espectro da estrela sobre o detector. Esse procedimento permite
a obtencdo simultanea de um ntimero elevado de espectros (~ 100, no caso
do GMOS-S), conforme o exemplo mostrado na Figura 2.3. Dessa forma,
para observagoes espectroscopicas de agrupamentos estelares, o modo de ob-
servagao multi-objeto é preferivel ao modo longslit.

As especificagoes dos detectores e a configuracao instrumental utilizada
foram as seguintes: rede de difragao-+filtro B1200+G5321 (Blaze wavelength,
ou comprimento de onda de maior eficiéncia da rede, igual a 463nm) com
fendas de 1,0”. O conjunto de detectores consiste em trés CCDs (2048 x
4608 pixels) dispostos em linha e com dois gaps de 38 pixels entre eles.
A leitura dos CCDs foi feita no modo lento (modo de leitura padrao para
aquisi¢oes de ciéncia). Os valores de ruido de leitura (em e~) e fatores de
conversao (ganhos) dos amplificadores (em e~ /ADU; ADU: Analog-to-digital
units) sao mostrados na Tabela 2.1. Para os trés CCDs, o nivel de saturacao
é igual a 100 ke™.

Os pixels dos detectores foram “binados” por um fator de 2 ao longo da
direcao y (espacial), correspondendo a uma escala de placa de 0,146” /pixel;
ao longo da diregao de x (dispersao) nao foi feita “binagem” dos pixels, sendo
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Figura 2.2: Estrelas na regido de ESO 429-SC02 observadas espectroscopicamente com
o GMOS-S. Os identificadores das 31 estrelas sdo iguais aos utilizados na Tabela 5.7.
Imagem ESO-MAMA (0,66 pm) de 7/ x 7'. A orientagao e a escala da imagem encontram-
se indicadas na figura.
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Figura 2.3: Exemplo de uma méscara de fendas do GMOS superposta a uma pré-imagem.
As pequenas barras verticais (slits) amarelas identificam os objetos cujos espectros serdo
coletados. Os retangulos brancos mostram a localizagao dos espectros sobre o detector;
os centros desses espectros sao demarcados com pequenas barras verticais brancas. Os
retangulos verdes delimitam os espectros das estrelas de alinhamento, necessarias para
a orientagdo da mdscara sobre o plano focal do telescépio. As colunas azuis sdo os
“gaps” entre os trés detectores (regides de jungdo dos CCDs), enquanto que as linhas
vermelhas mostram o campo de visao (5,5 x 5,5’) do GMOS. Na figura em questao, é
mostrado o aglomerado de galaxias Abell 3266. Imagem retirada de www.gemini.edu

a dispersao igual a 0,023 nm/pixel. O valor médio de seeing para o conjunto
de observagoes na noite de 03/01/2013 foi de 1,2”. Para o objeto ESO429-
SCO02, utilizamos uma tinica mascara de fendas.

O conjunto de observagoes, mostrado na Tabela 2.2, foi organizado con-
forme o comprimento de onda central ()\.) da rede de difragdo. Foram utiliza-
dos dois valores de . (455 e 460 nm) para corrigir os gaps entre os detectores.
Imagens obtidas com tempos de exposicao curtos foram coletadas com o ob-
jetivo de evitar a saturacao dos detectores devido as estrelas mais brilhantes.
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Tabela 2.1: Especificagoes dos detectores CCD+amplificadores: ruido de leitura e fatores
de conversao.

CCD1 CCD2 CCD3
(central)
Identificagao EEV 2037-06-03 EEV 8194-19-04 EEV 8261-07-04
Ruido de leitura (e™) 3,98 3,85 3,16
Ganho (e~ /ADU) 2,37 2,08 2,10

Tabela 2.2: Registros das observagoes na noite de 03/01/2013: Alvo, coordenadas, com-
primento de onda central e tempo de exposi¢ao. Na tltima coluna, o niimero de exposigoes
realizadas com o mesmo tempo de integracao é indicado entre parénteses.

Objeto RA DEC Ac Teap
hh:mm:ss o (nm) (s)
ES0429-SC02  07:33:23  -28:12:17
455 450 (2)
455 30 (2)
460 450 (2)
460 30 (2)
HD 68089 08:09:05  -42:04:28
455 20 (2)
460 20 (2)

2.1.2 NGCT7193 e NGC 7772

Nas noites de 08/09/2013 e 03, 06 e 07/11/2013, foram coletados da-
dos de espectroscopia multi-objeto (resolu¢ao R =~ 2000; ID do programa:
GS-2013B-Q-41) para um conjunto de estrelas nas regioes de NGC 7193
e NGCT7772, além de espectroscopia em modo longslit da estrela padrao
HD 211341 (Nordstrom et al., 2004). A configuragao instrumental foi seme-
lhante a adotada nas observacoes de ESO 429-SC02. Para as observacgoes de
NGC 7193 e NGC 7772, os pixels do detector foram “binados” por um fa-
tor de 2 ao longo dos eixos de dispersao (eixo x, gerando uma dispersao de
0,046 nm/pixel) e espacial (eixo y, escala de placa de 0,146" /pixel).

Para uma resolucao espectral de R = ALA ~ 2000, temos um elemento de
resolucao A\ ~2 A, tomando A 2463 A (Blaze wavelength). Portanto, com
uma dispersao de 0,46 A /pixel temos

AX(A)

_ 22 o 4 pixels, 2.1
0,46 A /pixel ~ 7 (21)
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o que é uma amostragem adequada de acordo com o critério de Nyquist, o
qual estabelece que a razao entre o tamanho da regiao amostral e o elemento
de resolugao deve ser maior do que 2.

Os registros das observagoes para NGC 7193 e NGC 7772 constam na Ta-
bela 2.3. Para ambos os alvos, os campos observados foram rotacionados no
telescopio, o que permitiu a observagao do maior ntimero possivel de objetos
em regioes de maior densidade estelar dos alvos. Foram construidas multiplas
mascaras de fendas, a fim de impedirmos a sobreposi¢ao de espectros ao longo
dos detectores. No caso de NGC 7193, foram observadas trés regioes, deno-
minadas NGC 7193E, NGC 7193W e NGC 7193SW. No caso de NGC 7772,
duas areas foram observadas: NGC 7772 NE e NGC 7772 SW. As Figuras
2.4 e 2.5 mostram as regioes observadas dos dois objetos e os identificadores
das estrelas (53 estrelas para NGC 7193 e 21 para NGC7772). O intervalo
de tempo total de exposicao em cada regiao foi dividido em intervalos mais
curtos, a fim de evitarmos saturacao dos detectores devido as estrelas mais
brilhantes.

Tabela 2.3: Registros das observagoes de NGC 7193 e NGC 7772:
Alvo, coordenadas, comprimento de onda central, identificador da
mdéscara de fendas e tempo de exposicao. Na ultima coluna, o
numero de exposigoes realizadas com o mesmo tempo de integracao
¢é indicado entre parénteses.

Objeto RA DEC Ae Maéscara Teap
hh:mm:ss ~ ° 2" (nm) # (s)
Noite de 08/09/13
NGC7193W 22:02:49  10:49:17

458 5 100 (3)
463 5 100 (3)
458 6 100 (3)
463 6 100 (3)
NGC7772NE
23:51:56  16:15:49 458 9 100 (2)
463 9 100 (2)
HD 211341 22:16:06  16:01:15 458 longslit 10 (2)
463  longslit 10 (2)
Noite de 03/11/13

NGC7193E 22:03:09  10:46:38
458 3 100 (3)
463 3 100 (3)
458 4 100 (3)
463 4 100 (3)
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Tab. 2.3 - cont.

Objeto RA DEC Ae Maéscara Teap
hh:mm:ss ~ ° " (nm) # (s)
Noite de 06/11/13
NGC 7193SW 22:02:48  10:43:22
458 8 100 (3)
463 8 100 (3)
Noite de 07/11/13
NGC 7772NE 23:51:56  16:15:49
458 10 100 (2)
463 10 100 (2)
NGCT7772SW 23:51:45  16:12:58
458 11 180
458 11 50
463 11 180
463 11 50
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13.18'x 12.94'

Figura 2.4: Estrelas na regiao de NGC 7193 observadas espectroscopicamente com o
GMOS-S. Os trés quadrados (5’ x5’ cada, correspondendo ao campo de visdo do GMOS) in-
dicam as dreas de observagao: NGC 7193E (azul), NGC 7193W (vermelho) e NGC 7193SW
(verde). Os identificadores das 53 estrelas sao iguais aos utilizados na Tabela 5.3. ITmagem
DSS (6ptico) de 13" x 13’. A orientacdo e a escala da imagem encontram-se indicadas na
figura.
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Figura 2.5: Estrelas na regiao de NGC 7772 observadas espectroscopicamente com o
GMOS-S. Os dois quadrados (5’ x 5" cada, correspondendo ao campo de visdo do GMOS)
indicam as &reas de observagdo: NGC7772NE (azul), NGC7772SW (verde). Os identifi-
cadores das 21 estrelas sdo iguais aos utilizados na Tabela 5.6. Imagem DSS (6ptico) de
11’ x 11’. A orientagdo e a escala da imagem encontram-se indicadas na figura.

29



2.1.3 ES0O425-SC15 e campo de controle

Nas noites de 22/01/2015 e 02, 04 e 31/03/2015, foram coletados dados de
espectroscopia multi-objeto (R ~ 2000; ID do programa: GS-2014B-Q-43
e GS-2014B-Q-71) para estrelas na regiao de ESO425-SC15. Uma regiao
proxima a ESO425-SC15 também foi observada e utilizada como campo
de controle. Realizou-se espectroscopia em modo longslit da estrela padrao
HD 38254 (Nordstrom et al., 2004). A configuracao instrumental foi seme-
lhante a usada para as observagoes de ESO 429-SC02, NGC 7193 e NGC 7772,
exceto por uma modificacao no conjunto de detectores e amplificadores uti-
lizados no telescépio do Gemini-Sul (atualiza¢do em Junho/2014).

Os trés chips EEV (Tabela 2.1) foram substituidos por 3 CCDs Hama-
matsu de 2048 x 4176 pixels com doze amplificadores, cujos valores médios
de ruido de leitura e ganho sao 3,8 e~ e 1,64 e~ /ADU, para um nivel de
saturacao de 120 ke”. Com “binagem” de 2 nos eixos x e y dos detecto-
res, as escalas de dispersao e de placa empregadas foram, respectivamente
0,16” /pixel e 0,052 nm/pixel. O valor tipico de seeing para as quatro noites
foi de 1”.

Foram observados duas dreas de 5,5 x5,5" de ESO 425-SC15, denominadas
ESO 425-SC15E e ESO 425-SC15W. O campo de controle consiste de uma
Unica regiao de 5,5 x 5,5'. Para cada regiao de observacao, duas méascaras
de fendas foram construidas. As Figuras 2.6 e 2.7 mostram essas regioes e
as estrelas observadas espectroscopicamente (72 estrelas para ESO 425-SC15

e 33 para o campo de controle). Os registros das observagoes constam na
Tabela 2.4.

Tabela 2.4: Registros das observagoes de ESO425-SC15 e do
campo de controle: Alvo, coordenadas, comprimento de onda cen-
tral, identificador numérico da mascara de fendas e tempo de ex-
posicao. Na tltima coluna, o nimero de exposicoes realizadas com
o mesmo tempo de integragao é indicado entre parénteses.

Objeto RA DEC Ac Maéscara Texp
hh:mm:ss oL (nm) # (s)
Noite de 22/01/15
HD 38254 05:42:51  -35:06:11

458  longslit 40 (2)
463  longslit 40 (2)

Noite de 02/03/15
ESO 425-SC15E 06:14:40  -29:22:39

458 1 120 (5)
463 1 120 (5)
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Tab. 2.4 - cont.

Objeto RA DEC Ac Maéscara Teap
hh:mm:ss o (nm) # (s)

Noite de 04/03/15

ESO 425-SC15E 06:14:40  -29:22:39

458 2 120 (5)
463 2 120 (5)
ESO425-SC15W  06:14:15  -29:21:55
458 3 80 (6)
463 3 80 (6)
458 4 80 (5)
463 4 80 (5)

Noite de 31/03/15

Campo de controle  06:28:59  -29:23:14

458 7 60 (6)
463 7 60 (6)
458 8 60 (5)
463 8 60 (5)
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Figura 2.6: Estrelas na regiao de ESO 425-SC15 observadas espectroscopicamente com
o GMOS-S. Os dois quadrados indicam as dreas de observacao: ESO 425-SCI5E (azul)
e ESO425-SC15W (verde). Os identificadores das 72 estrelas sdo iguais aos utilizados
na Tabela 5.4. Imagem DSS (dptico) de 11’ x 11’. A orientagdo e a escala da imagem
encontram-se indicadas na figura.
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control_field

Figura 2.7: Estrelas do campo de controle de ESO 425-SC15 observadas espectroscopi-
camente com o GMOS-S. Os identificadores das 33 estrelas sao iguais aos utilizados na
Tabela 5.5. Imagem DSS (éptico) de 7,5’ x 7,5. A orientacdo e a escala da imagem
encontram-se indicadas na figura.
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2.1.4 Dados fotométricos e de movimentos proprios

Além dos dados obtidos com o GMOS-S para os objetos que foram obser-
vados espectrocopicamente, utilizamos a ferramenta Vizier? para extracao de
dados fotométricos no infravermelho préximo do catdalogo 2MASS (Skruts-
kie et al., 2006). Esse catédlogo fotométrico prové magnitudes nas bandas
J,H K, centradas em 1,235, 1,662 e 2,159 um, respectivamente, para apro-
ximadamente 471 milhoes de fontes em toda a esfera celeste, observadas com
os telescépios de 1,3 m do Monte Hopkins (Arizona, EUA) e do CTIO (Cerro
Tololo Inter-American Observatory, Chile). A versao final do catdlogo, para
ambos os hemisférios, foi completada em Fevereiro de 2001.

Os dados fotométricos dos objetos estudados no presente trabalho foram
extraidos no interior de regioes circulares com raio superior a 10 vezes o
raio aparente de cada objeto, conforme catalogado na literatura. Nas Fi-
guras 2.8 a 2.11 mostramos, a titulo de exemplo, imagens na banda K de
NGC 7193, NGC 7772, ESO 425-SC15 e ESO 429-SC02. Estrelas com regis-
tros no 2MASS sao demarcadas com simbolos “x” vermelhos.

Movimentos préprios para estrelas nessas mesmas regioes foram extraidos
do catdlogo UCAC4 (Zacharias et al., 2013). Esse catalogo é uma compilagao
de dados de aproximadamente 113 milhoes de estrelas, distribuidas em toda a
esfera celeste, cobrindo magnitudes de 8 a 16 nas bandas V' e R. Os movimen-
tos proprios foram derivados a partir de ~ 140 outros catalogos de estrelas
(incluindo Hipparcos/Tycho e AC2000.2; ESA 1997; Urban et al. 1998), co-
brindo observacoes cujas épocas sao significativamente diferentes daquelas
correspondentes as observagoes CCD do projeto UCAC (1998 a 2004). Foi
utilizada a camera astrografica de 0,20m do USNO (United States National
Observatory), montada no CTIO e no NOFS (Naval Observatory Flagstaff
Station, Arizona, EUA). O catédlogo incorpora dados fotométricos no infra-
vermelho préximo do 2MASS e fotometria no 6ptico (bandas B,V g, r, i) do
APASS (Henden et al., 2009). Nas Figuras 2.8 a 2.11, as estrelas localizadas
na regiao de quatro dos nossos alvos e que possuem registros no UCAC4
foram identificadas com circulos azuis.

2.2 Metodologia

2.2.1 Reducao dos dados

No caso dos objetos observados espectroscopicamente, é necessario que
as imagens obtidas no telescopio sejam corrigidas de efeitos instrumentais,

3http:/ /vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR

34



2MASS.K.000808N_KI0760209 -0
122:03:20 22.‘03.‘;@ X 122:03 122:02:50
X X x X
* 5%, A
o X
X ®
9 o 2
X X X X X
® e s ¥ R y ® <
& < &
X X
® X ®
@ X X @ > 4 X
6 &
. ® ® ® € 5 ®® X
) ® ®
@<
X
® ® ®><
X >< X
®
®
L M
® X@ R
X
X X
% X®®
@ X X
X G ®
" ® (%) X e X
X ® & &
® 5 X X P
v ® ’ & " X
| Aowered e Ak X ® X

Figura 2.8: Imagem 2MASS (negativo, banda K;) de NGC 7193 (11’ x 11’). Estrelas
com registros fotométricos no 2MASS foram identificadas com simbolos “x” vermelhos.
As que possuem registros no UCAC4 sdo demarcadas com circulos azuis.
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Figura 2.9: O mesmo da Figura 2.8, porém para ESO 425-SC15.
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Figura 2.10: O mesmo da Figura 2.8, porém para NGC 7772.
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Figura 2.11: O mesmo da Figura 2.8, porém para ESO 429-SC02.
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antes das etapas de extracao e andlise os dados. Esses efeitos modificam as
medidas registradas sobre cada pixel dos detectores, a saber: (1) a adigao
de ruido de contagens pelos componentes eletronicos do detector, amplifi-
cadores e conversor A/D durante o processo de leitura e digitalizacao das
imagens; (2) superposigao do nivel de “overscan” (sinal eletronico que define
um nivel pedestal para evitar contagens negativas, o qual deve ser medido
para cada imagem individualmente, ja que pode apresentar variagoes ao longo
da sequéncia de observagoes); (3) variagoes na sensibilidade ao longo da su-
perficie dos detectores devido a diferentes valores de eficiéncia quantica e/ou
ganho entre os pixels dos CCDs; (5) variagdes no perfil de iluminagao das fen-
das introduzidas pela éptica do telescépio; (4) presenga de pixels defeituosos.
Além disso, regioes das imagens afetadas pela incidéncia de raios cdésmicos
devem ser devidamente identificadas e corrigidas, a fim de impedirmos a
adicao de contagens espirias aos objetos de ciéncia.

Para estudos espectroscopicos, é necessario estabelecer uma calibragao
que relacione a coordenada x (em pixels) sobre o detector ao conjunto de
comprimentos de onda da luz incidente de cada uma das fontes. Para isso,
sao utilizados espectros de lampadas de calibragao (Cu-Ar, Cu-Ne, Th-Ar,
dentre outras, chamadas de arc lamps) com linhas de emissao catalogadas;
esses espectros sao obtidos com o mesmo arranjo instrumental usado nas
observagoes dos objetos de ciéncia. Ajusta-se entao uma fungao A (x) ao longo
das linhas do detector (nos casos em que o eixo de dispersao dos espectros
coincide com o eixo x).

Esse procedimento também permite identificar e corrigir distorsoes épticas
que resultam do fato de uma ou mais fendas nao estarem posicionadas per-
pendicularmente a direcao de dispersao. Nesses casos, devemos remover as
distorsoes geométricas ao longo do eixo espacial (eixo y), a fim de nao de-
gradarmos a resolucao espectral e para que a subtragao das contagens de céu
(background) seja feita corretamente para cada comprimento de onda. Por
fim, devemos corrigir, para cada espectro extraido, “saltos” de intensidade
que sao consequéncia das diferencas de eficiéncia quantica entre os detecto-
res.

Realizamos a reducao dos dados com o uso do pacote de tratamento de
imagens astronomicas IRAF* (Tody, 1993). Para o tratamento dos dados
obtidos com o GMOS, utilizamos o conjunto de tarefas presentes no pacote
Gemini®. Esse pacote contém rotinas especificas para cada um dos intrumen-
tos disponiveis nos observatérios Gemini-Norte e Gemini-Sul e é desenvolvido

4Image Reduction and Analysis Facility (IRAF) é distribuido por National Optical
Astronomy Observatories, que sao operados pela Association of Universities for Research
in Astronomy, Inc., sob acordo com a National Science Fundation.

Shttp://www.gemini.edu/sciops/data-and-results /processing-software
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para operar sobre imagens em formato fits contendo um cabegalho (header)
e multiplas extensoes de dados (arquivos MEF: Multi- Extension Fits).

A seguir, listamos as etapas de reducao implementadas sobre o conjunto
de imagens.

1. Atualizacao dos cabecalhos das imagens;

2. Processamento das imagens de bias (ou “zero”) e flat field (ou “campo
plano”);

3. Identificacao de pixels ruins (badpizels) sobre a superficie dos detectores
e construcao de mascaras de pixels ruins;

4. Processamento das imagens de ciéncia e dos flats de creptsculo (twilight

flats);

5. Identificacao e construcao de méscaras de raios cosmicos sobre o con-
junto de imagens;

6. Construcao do mosaico das imagens processadas: conversao das multiplas
extensodes de ciéncia (uma para cada detector) em uma dnica extensao;

7. Identificacao e corte dos espectros bidimensionais sobre as imagens ob-
tidas em modo MOS (essa etapa nao é realizada na espectroscopia
longslit);

8. Calibracao em comprimento de onda e correcao das distorsoes geométricas
ao longo do eixo espacial;

9. Correcao dos perfis de iluminacao das fendas a partir dos flats de
crepusculo (twilight flats);

10. Subtracao das contagens de céu (background);
11. Extracao dos espectros unidimensionais;

12. Combinagao dos espectros centrados em diferentes comprimentos de
onda para eliminagao dos gaps entre os detectores;

13. Corregao dos “saltos” de intensidade devido as diferencas de eficiéncia
quantica entre os detectores;

14. Normalizacao pelo continuo dos espectros de ciéncia.

No Apeéendice A, explicitamos com mais detalhes as etapas de reducao adota-
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das. Em cada uma delas, utilizamos procedimentos andlogos para todos os
alvos.

Nas Secgoes 2.2.2 a 2.2.10 do presente capitulo, detalhamos os procedi-
mentos metodoldgicos gerais empregados no estudo dos objetos que foram
observados com o GMOS: NGC 7193, ESO 425-SC15, NGC 7772 e ESO 429-
SCO02. As figuras aqui apresentadas servirao como exemplos para ilustrar
cada uma das etapas; deixaremos as particularidades de cada alvo e a apre-
sentagao dos resultados para o Capitulo 5. Na Secao 2.2.11 deste capitulo,
descrevemos o método de trabalho empregado no caso dos aglomerados ana-
lisados apenas via fotometria e movimentos proprios; o detalhamento dos
resultados para esse conjunto de objetos serd apresentado no Capitulo 6.

2.2.2 Perfil de densidade radial e determinacao do raio
limite

A ferramenta Vizier foi utilizada para extracao de dados fotométricos do
catalogo 2MASS em regioes circulares centradas nos alvos e cujos raios sao
superiores a 10 vezes o raio aparente informado em DAMLO2.

Em seguida, executamos uma tentativa de redeterminacao das coorde-
nadas centrais de cada alvo aplicando um procedimento (Maia, 2012) que
consiste na construgao de perfis de densidade espacial (o) em ascensdo reta
(RA) e declinagao (DEC): divide-se a drea de cada alvo em “caixas” (bins),
cujos tamanhos variaram de 0,75 a 3,00" (em passos de 0,25'); em seguida,
é feita a contagem de estrelas no interior de cada faixa seguida pela divisao
desse numero pela area da faixa. Por fim, ajustam-se curvas gaussianas aos
diagramas 0 Xx RA e ¢ x DEC. A Figura 2.12, referente a ESO 425-SC15,
mostra os perfis obtidos com bins de 1,5'. Para cada largura de faixa, regis-
tramos o par de coordenadas correspondente aos picos das fungoes ajustadas.
As coordenadas centrais que adotamos para cada alvo correspondem & moda
da distribuicao dos valores de RA e DEC obtidos com os diferentes bins. No
caso da Figura 2.13, por exemplo, obtivemos os valores a, = 06"14m33°,
d. = —29°21'54".

Para construcao do RDP de cada alvo, a amostra de estrelas foi res-
tringida aos seguintes limites de magnitude: J < 15,8mag, H < 15,1,
K, < 14,3. Esses limites asseguram completeza dos dados superior a 99 %
e boa qualidade fotométrica (S/N >10)5. Construimos o RDP de cada alvo
contando o nimero de estrelas dentro de anéis circulares concéntricos, cujas

6

www.ipac.caltech.edu/2mass/overview /about2mass.html
www.astro.caltech.edu/~jmc/2mass/v3/gp/analysis.html
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Figura 2.12: Perfis de densidade espacial em RA e DEC (bin de 1,5) para estrelas de
ESO 425-SC15 e curvas Gaussianas ajustadas. As coordenadas centrais sdo indicadas. As
barras de erro correspondem a estatistica de Poisson.
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Figura 2.13: Histograma das coordenadas RA e DEC centrais obtidas com os diferentes
bins dos perfis de densidade espacial. O centro adotado corresponde a moda das distri-

buigoes.
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espessuras variaram de 0,75 a 2,00, em passos de 0,25, e dividindo esse
nimero pela area do respectivo anel. Os anéis menos espessos sao adequa-
dos para amostragem das regioes centrais, onde ha maior densidade estelar,
enquanto que os anéis de maior espessura sao ideais para amostrar as regioes
externas, mais afastadas do centro. Isso evita que alguma regiao do objeto
fique subamostrada (Maia et al. 2010, de agora em diante MSC10).

O RDP de NGC 7193 é mostrado na Figura 2.14. O gréfico interno mos-
tra a regiao selecionada para estimativa da densidade média de céu (ou back-
ground) oy, (linha continua) e de sua incerteza (1-0; linhas pontilhadas). O
raio limite (Ry;,) de cada objeto foi considerado como o raio a partir do qual
os valores de densidade tendem a flutuar em torno de o34. No caso da Figura
2.14, consideramos Ry;,, = 10'. Perfis de densidade (e.g., King 1962) nao fo-
ram ajustados aos RDPs de nossos alvos, visto que a escassez de estrelas, as
flutuacoes de campo e as assimetrias na distribuicao espacial de estrelas ele-
vam as incertezas dos parametros estruturais derivados, como raio do nicleo
e raio de maré, impedindo ajustes estatisticamente significativos.

20 \""""‘\"""‘“\““““‘\“““““‘““““““““““
N Bin size (arcmin): — 0.45¢ E 7
L - i
L. 0.75 + £ 040 1
L 1.00 x %0.35 i
15+ 125 ¢ % 0.30 .
r 150 A b‘E} 0.25 b
< i 175 O 5 0.20F | | | | ] |
5+ 200 % 30 35 40 45 50 55 -
g 104 R (arcmin) 7
= r Sky fit ]
L‘T)/ I N ——— 1-cuncert. NGC 7193 7
° - o 0,, = 0.31 + 0.04 stars/arcmin® .
0.5
(0 N 0 ] I N N D D S T
0 10 20 30 40 50 60
R (arcmin)

Figura 2.14: RDP de NGC7193. Diferentes espessuras de anel foram representadas.
O gréfico interno mostra a regiao (retangulo tracejado) selecionada para estimativa da

densidade média de background (opg, linha continua) e de sua incerteza (1-¢, linhas pon-
tilhadas).

Os RDPs de nossos alvos exibem sobredensidades estelares centrais com-
paradas ao céu, o que € o primeiro passo no sentido de estabelecer a natureza
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fisica de um agrupamento estelar (Bica et al., 2001). No entanto, é itil avaliar
estatisticamente o contraste entre o nimero de estrelas contadas na regiao
central de cada objeto e o nimero de estrelas contadas em um conjunto de
amostras de campo escolhidas em torno do alvo para diferentes Ry;,,. De-
senvolvemos um algoritmo que segue as prescrigoes detalhadas em Pavani
et al. (2011). O método consiste em selecionar, de forma aleatéria, um con-
junto de amostras de campo circulares dentro da regiao de extracao centrada
nas coordenadas do OCR. A Figura 2.15 exibe um conjunto de amostras de
campo (com raio de 10') sorteadas em torno de NGC7193. O numero de
amostras depende do raio, variando de 100 (para Ry, > 6') até 1000 (para

Rim = 17).
P | _,~,*~.‘~,' 1
11.5) 2
e < e T
g Y
. o 1' P ASES ) SN
f o
= 11.0F7 ﬂ%‘v Sh
O P
L
o
10.5F+
10.0F
i | .I |

325.5 325.0 324.5 324.0

RA*cos(9) (deg)

Figura 2.15: Mapa celeste de NGC 7193. Sao exibidas estrelas com J < 15,8, H < 15,1,
K < 14,3mag e localizadas dentro de uma regiao circular de 1° de raio das coordenadas
centrais do OCR. Os circulos pretos destacam as estrelas dentro de uma regiao de 10'.
As demais estrelas sao representadas com pontos azuis. Os circulos vermelhos exibem um
conjunto de 100 amostas de campo com 10’ de raio, sorteadas aleatoriamente.

Para cada valor de raio, construimos a distribuicao de Negmpo/(Neampo) s
onde Negmpo ¢ 0 numero de estrelas contadas no interior de cada amostra
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Figura 2.16: Percentis médios e suas incertezas correspondentes & razao Nocr/(Neampo)
dentro da distribuicdo de Neampo/{(Ncampo) Para cada raio teste. As linhas horizontais
marcam os percentis 90 e 95%.

de campo e (Negmpo) ¢ 0 valor médio tomado sobre o conjunto de amos-
tras. Analogamente, a razao Nocr/(Neampo) foi calculada, onde Nocp é
o numero de estrelas contadas na regiao central, as quais sao representa-
das com simbolos pretos dentro de 10’ das coordenadas centrais na Figura
2.15. O percentil” correspondente a essa razao dentro da distribuicao de
Neampo/ {Neampo) foi também determinada, para um dado Ry;,. Em outras pa-
lavras, determinamos o percentual dessa distribuicao que satisfaz a condig¢ao
&ZZ:% < < 11\2252) Flutuacgoes correspondentes a cada raio de teste foram
levadas em conta repetindo-se o procedimento dez vezes e obtendo-se a média
e a dispersao (1-0) dos percentis calculados.

A Figura 2.16 mostra os percentis médios e suas incertezas associadas
para cada Ry;,. No intervalo 2 < Ry, (") < 6, os percentis correspondentes a
razao Nocr/{Neampo) apresentam valores abaixo de 90% devido a flutuagoes
na concentragao de estrelas ao longo da regiao do alvo. Com relagao as
contagens de estrelas, NGC 7193 (colocado aqui como exemplo) exibe maior

"Defini¢dao: o P-ésimo percentil (0 < P < 100) de N valores {zx}r=123..~ (ordenados
do menor para o maior valor) é o menor valor de z tal que P por cento dos dados séo
menores ou iguais a x.
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contraste em comparagao com o campo no intervalo 7 < Ry, (") < 11 (Figura
2.16). Para Ry, > 11’, os percentis sao sistematicamente inferiores a 90%,
devido a crescente contaminacao por estrelas de campo.

2.2.3 Parametros obtidos para os alvos observados es-
pectroscopicamente

Tomamos o conjunto de estrelas de ciéncia observadas com o GMOS
(Segoes 2.1.1, 2.1.2 e 2.1.3) e realizamos o computo das fungoes de correlacao
cruzada (tarefa FXCOR do IRAF) de seus espectros com um conjunto de
espectros de comparagao (templates), retirados da base de dados empirica
ELODIE (Moultaka et al., 2004) e da base sintética PHOENIX (Husser et al.,
2013). Esse procedimento serd detalhado no Capitulo 3. Selecionando os tem-
plates melhor correlacionados a cada um dos espectros de ciéncia (como no
exemplo mostrado na Figura 2.17), obtivemos para esses os parametros at-
mosféricos T,¢¢ (Temperatura efetiva), log (¢) (gravidade superficial), [F'e/H]
(contetido metélico) e tipo espectral, além da velocidade radial (V;). Utili-
zando esses dados juntamente ao conjunto de isécronas PARSEC (BMG12,
Figura 2.18) e fotometria 2MASS, pudemos obter estimativas de distancia,
idade e avermelhamento.

2.2.4 Analise cinematica

Realizamos uma pré-selecao de estrelas membro candidatas de cada alvo a
partir da dispersao das varidveis ascensao reta («), declinacao (9), velocidade
radial (V}.) e componentes de movimento préprio (g, cosd, js).

Aplicamos uma rotina de exclusao iterativa (sigma-clipping) 5-dimensio-
nal, envolvendo varidveis cinematicas e de posi¢ao, com o objetivo de iden-
tificar um grupo de estrelas com movimentos compativeis entre si e espa-
cialmente localizadas na regiao do aglomerado. Francis & Anderson (2012,
de agora em diante FA12) empregaram esse mesmo método na construgao
de listas de membros candidatas de 87 aglomerados e associacoes obtidas do
Eztended Hipparcos compilation (XHIP, Anderson & Francis 2012). O algo-
ritmo consiste em submeter, iterativa e sucessivamente, as estrelas de cada
alvo a condigao:

N —
X. — X.)2
u < n? (2.2)
0%
i=1 i

onde, para um critério de exclusao fixo n, o somatério percorre as variaveis
{Xitici2345 = {,0,V,, g cosd, us}. X; e ox, sdo, respectivamente, a média
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Figura 2.17: Espectro da estrela 40 de NGC 7193, corrigido de velocidade radial, e os
5 espectros tedricos melhor correlacionados. Os parametros atmosféricos sao mostrados
em cada caso. [a/Fe] representa a abundancia em elementos o (O, Ne, Mg, Si, S, Ar,
Ca e Ti) relativamente & abundancia em ferro. Todos os espectros foram normalizados
pelo continuo e constantes arbitrdrias foram adicionadas a cada um deles, a excegao do
primeiro (parte inferior), para representd-los na mesma figura.

e o desvio padrao para o grupo de estrelas que satisfaz a eq. 2.2 na iteracao
anterior.

A cada iteracao, todas as estrelas satisfazendo a eq. 2.2 sao incluidas em
uma nova subamostra. As médias e variancias de cada X; sao entao recal-
culadas. As estrelas que nao satisfazem a eq. 2.2 sdo excluidas e uma nova
iteracao ¢ realizada. O critério de convergéncia é simplesmente a estabilidade
do numero de estrelas restantes em iteracoes subsequentes. O procedimento
entao identifica as estrelas cujos movimentos sao os mais discrepantes em
relacao ao movimento médio de cada amostra espectroscopica.

Conforme FA12, a eq. 2.2 define, no espaco posicao x velocidade, o inte-
rior de um hiperelipséide centrado nos valores médios do aglomerado e com
eixos proporcionais ao desvio padrao de cada variavel dinamica. Conseqiien-
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Figura 2.18: Exemplos de isécronas tedricas de metalicidade solar no diagrama HR. As
idades abrangem o intervalo log(t/anos) =6 a 10,2, em intervalos igualmente espagados de
Alog(t/anos) =0,1. Note a presenga da fase pré-sequéncia principal nas isécronas mais
jovens. Figura 15 de BMG12.

temente, nosso procedimento generaliza para 5 dimensoes o principio familiar
de exclusao de dados discrepantes (outliers), cujos valores diferem da média
por mais do que um dado numero de desvios padroes.

A Figura 2.19 exibe os VPDs (vector point diagrams, ou diagramas ponto-
vetor) para estrelas na drea interna de NGC 7193 (r < 10" ). Para comparacao,
selecionamos estrelas no interior de uma regiao externa em formato anelar e
com a mesma area do aglomerado, para otimizar a significancia estatistica e
representatividade da populagao de campo (Bica & Bonatto 2005, daqui em
diante BB05). Os simbolos e identificadores serdo detalhados no Capitulo
5. Os pontos azuis representam estrelas observadas espectroscopicamente
e que foram excluidas apds a aplicacao do algoritmo de FA12; os pontos
vermelhos representam aquelas que foram mantidas. As demais estrelas sao
representadas por circulos pretos. As incertezas médias em i, cos6 € 15 S20
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indicadas por barras de erro na figura.

As estrelas nao excluidas pelo algoritmo de FA12 e que sao compativeis
com a isécrona (ou com os loci de binarias) ajustada aos dados no CMD de
cada um dos nossos alvos formam uma lista preliminar de membros candi-
datas. No caso das estrelas excluidas pelo algoritmo, nao podemos descon-
siderar definitivamente a possibilidade de que sejam membros do respectivo
OCR; OCRs sao estruturas dinamicamente evoluidas e, conseqiientemente,
ricos em bindrias (e.g., MMM13), nas quais a presenca de uma estrela se-
cundaria altera apreciavelmente a velocidade da priméria. Por esse motivo, a
eliminacao de objetos cujas velocidades sao discrepantes em relacao ao movi-
mento médio do aglomerado pode ocasionar a exclusao de possiveis membros
binarios ou multiplos nao resolvidos. Devemos ser cautelosos, portanto, na
aplicacao de filtros de movimentos préprios para selecao de membros (BBO05).

Conforme BBO05, é 1itil compararmos a distribui¢ao de movimentos prépri-
os das estrelas na regiao do aglomerado com a distribuicao construida para as
estrelas de um campo de controle, a fim de detectarmos desvios sistematicos.
A presenca de assimetrias e picos na distribuicao intrinseca de movimen-
tos préprios (isto é, subtraida da contribuigao do campo) pode fornecer in-
formagoes sobre a cinematica interna e presenca de binarias nao resolvidas
(PBO7).

Seguindo o procedimento de BB05, construimos a distribui¢cao de movi-
mentos proprios para cada um dos nossos alvos e para um campo anelar ex-
terno de mesma &rea, utilizado como campo de comparagao. Como o catdlogo
UCAC4 inclui fotometria 2MASS, o limite de correspondéncia entre ambos
os catdalogos foi avaliado, primeiramente. Os CMDs na Figura 2.20 mostram
que ambos sao aproximadamente completos para J < 14,5mag. Restrin-
gimos entao nossos dados a esse limite para assegurar que as distribuicoes
de movimento préprio nao sejam afetadas por incompletezas, especialmente
para magnitudes mais elevadas.

Além da restrigao em J, aplicamos filtros de cor aos dados fotométricos
de cada alvo para remocao do excesso de contaminacao por estrela de campo,
deixando uma contribuicao residual que sera descontada mediante subtracao
dos histogramas (PB07). Um exemplo desse procedimento é mostrado na
Figura 5.21 (Capitulo 5): as estrelas localizadas a esquerda do filtro de cor
(linha pontilhada) foram removidas da amostra. O mesmo filtro de cor foi
aplicado aos dados do campo de controle. Ao invés de trabalharmos sepa-
radamente com as componentes de movimento proprio, empregamos neste
trabalho velocidades angulares projetadas no céu (V, = +/u2 cos? 0 + u3).

A Figura 2.21, painel esquerdo, mostra as distribuicoes de V,, para NGC
7193 e para um campo de controle; a direita, temos a distribuicao do aglo-
merado subtraida do campo. As distribuicées de movimento proprio para as
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Figura 2.20: Correspondéncia entre 2MASS (circulos abertos) e UCAC4 (circulos fe-
chados) para NGC 7193 (painel esquerdo) e para um campo anelar (painel direito) de
mesma area, usado como campo de comparacao. O limite de correspondéncia entre os
dois catdlogos é J ~ 14,5 mag (linha tracejada).

estrelas dos nossos alvos mostram desvios sistematicos, levando-se em conta
as incertezas obtidas da estatistica de Poisson, com respeito a distribuicao
do campo. Para sistemas coesos gravitacionalmente, os picos de baixa ve-
locidade no histograma residual podem ser atribuidos a dispersao interna
de velocidades de estrelas tunicas (single stars) superposta ao movimento
sistémico do aglomerado. Os picos de maiores velocidades, por sua vez, po-
dem ser produzidos por bindrias nao resolvidas (BB05).

2.2.5 Analise conjunta da pertinéncia

Como dito na Secao 2.2.4, construimos uma lista preliminar de membros
candidatas de cada alvo através da selecao daquelas estrelas que nao foram
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Figura 2.21: Painel esquerdo: Distribuicdo das velocidades angulares projetadas (V},)
para estrelas de NGC 7193 e de um campo de controle. Painel direito: Distribuigao
intrinseca de movimentos préprios. Barras de erro obtidas da estatistica de Poisson sao
mostradas.

excluidas pelo algoritmo de FA12 (simbolos vermelhos na Figura 2.19) e que
sao compativeis com a isécrona ajustada aos dados fotométricos. Seguiu-
se o seguinte critério: se a distancia de uma dada estrela até o ponto mais
préximo sobre a isécrona no CMD for menor ou igual a 3ok, e 30(;_k,) (onde
Ok, € 0(j—K,) Sa0, Tespectivamente, as incertezas na magnitude e indice de
cor), entdo essa estrela ajusta-se a is6crona. Levamos em conta o efeito de
possiveis bindrias nao resolvidas deslocando a isécrona em passos de 0,01 mag,
na direcao decrescente de K, até 0,75 mag, limite que corresponde ao locus
de bindrias nao resolvidas com componentes de mesma massa.

A média e a dispersao das componentes de movimento proprio para as
estrelas da amostra preliminar foram computadas para cada alvo. A fim de
incluirmos possiveis membros sem espectros observados, identificamos um
grupo de estrelas compativeis com a isécrona (seguindo o mesmo critério
descrito acima; bindrias incluidas) e cujas componentes de movimento préprio
sao coerentes com os valores médios da lista preliminar de membros, dentro
de uma tolerancia de 20, para i, coso e ;.
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As estrelas presentes na lista preliminar de membros, juntamente as mem-
bros candidatas sem espectros, sao entao representadas no diagrama cor-cor
intrinseco (J— H)g X (H — K;)o. A Figura 5.25 (Capitulo 5) ilustra esse pro-
cedimento no caso de ESO 425-SC15. Sequéncias de indices de cor intrisecos
de Straizys & Lazauskaité (2009, de agora em diante SL09) sdo mostradas.

2.2.6 Lista final de membros

Com o objetivo de refinarmos a lista de membros, realizamos uma ve-
rificagao individual, estrela por estrela, para identificar aquelas cujos tipos
espectrais sao compativeis com suas posicoes esperadas no diagrama cor-cor,
levando-se em conta as incertezas fotométricas e o vetor de avermelhamento.
Com esse procedimento, identificamos, para cada alvo estudado, um grupo
de estrelas cujas localizagoes sao consistentes em ambos os diagramas fo-
tométricos (CMD e cor-cor).

Apos a determinagao das distancias individuais, estabelecemos restrigoes
adicionais: selecionamos um grupo de estrelas cujas metalicidades sao com-
pativeis umas com as outras, dentro das incertezas, e cuja distancia média é
compativel com aquela obtida via ajustes de isécrona para cada alvo. Con-
truimos dessa forma a lista final de membros da amostra espectroscopica e
adicionamos a essa lista as estrelas possiveis membros sem espectros, seleci-
onadas com base em fotometria e movimentos préprios.

2.2.7 Dispersao de velocidades

Tomamos os dados de movimento proprio para o conjunto de membros
e construimos o histograma das velocidades angulares projetadas de cada
alvo. A Figura 2.22 exemplifica o procedimento para o caso de NGC 7772.
Os dados de movimento préprio (p) foram transformados em velocidades
lineares a partir da relacao:

v(km/s) =4,74 x pu("/yr) x d(pc) (2.3)
onde a distancia é obtida via ajustes de is6crona.
Determinamos, em seguida, a dispersao tridimensional de velocidades (o)
a partir da dispersao de velocidades projetadas (oy;, ), considerando a apro-
ximagao isotropica. Nessa aproximagao, considera-se que a dispersao de velo-
cidades possui o mesmo valor ao longo das 3 dimensoes espaciais (RA, DEC
e direcao radial); dessa forma, deduz-se que o, = \/m oy,. Apds a ex-
clusao das estrelas com movimentos muito discrepantes (e.g., bin hachurado
na Figura 2.22) em relagdo ao movimento médio do OCR, devido a possivel
binariedade, obtivemos o, para cada alvo.
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Figura 2.22: Histograma de velocidades projetadas no céu (V,) para as estrelas de
NGC 7772. Barras de erro de Poisson sao mostradas.

2.2.8 Probabilidades de pertinéncia

Para aprofundarmos nossa analise, realizamos comparacoes estatisticas
entre os grupos de estrelas membro e nao membro levando em conta as me-
talicidades e os dados cinematicos em conjunto com a informagao fotométrica.
Para cada estrela membro da amostra espectroscépica, computamos um va-
lor de probabilidade (ou likelihood) lesirela €m um espago 4-dimensional: o
célculo inclui valores de [Fe/H], V,, V, e a distancia (d) de cada estrela ao
ponto mais préximo sobre a isécrona (ou loci de bindrias) ajustada aos dados
do OCR (e.g., Figura 5.21). Matematicamente, los;e1q ¢ €xpresso da seguinte
forma:
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onde (V;.), ([Fe/H]), (V,) e (d) sdo os valores médios de cada parametro
para o grupo de membros; ov;,, O[re/m), Ov, € 04 sao calculados via soma em
quadratura dos erros individuais com a dispersao de cada parametro para
a amostra de membros; V, star, [F'e/H]star, Vpstar € dstar 580 0s valores de
cada parametro para uma dada estrela. O calculo das probabilidades leva em
conta, portanto, esses 4 parametros simultaneamente de forma multiplicativa,
provendo uma probabilidade de pertinéncia conjunta.

O mesmo célculo foi realizado para o grupo de nao membros, mantendo
os valores de oy, , O[re/H], Ov, € 0q como definidos acima, isto €, soma em qua-
dratura dos erros individuais com a dispersao relativa aos valores médios para
o grupo de membros. Esse procedimento nos permite fazer uma verificagao
a posteriori da distingdo entre as amostras de membros e ndo membros (e.g.,
Figura 5.37).

2.2.9 Funcoes de luminosidade e massa

Dados fotométricos para as estrelas membro foram empregados na cons-
trucao da funcao de luminosidade de cada alvo. Primeiramente, as mag-
nitudes aparentes K foram convertidas em absolutas Mg, adotando-se os
valores de moédulo de distancia e avermelhamento derivados para o aglome-
rado; em seguida, contou-se o numero de estrelas em intervalos de magnitude
AMyp,. A funcao de luminosidade é definida da seguinte forma:

AN
AM |,

onde AN é o numero de estrelas contadas no interior de um intervalo de mag-
nitude AM centrado em M;. A Figura 2.23 mostra a funcao @, construida

Op(M;) = (2.5)
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para ESO 425-SC15. Tipos espectrais representativos (tomados de SL09) ao
longo da sequéncia principal (MS, ou main sequence) sao mostrados, bem
como barras de erro de Poisson. A seta indica a magnitude absoluta do
turnoff (TO).

O tamanho dos intervalos AMp, foi escolhido de forma a mantermos um
compromisso entre a amostragem da fun¢ao de luminosidade e o nimero
de estrelas no interior de cada bin. Para todos os nossos alvos, temos no
minimo trés bins ao longo da sequéncia principal; além disso, a0 menos um
dos bins contém um ntimero de estrelas maior ou igual a 2. Para comparagao,
convertemos a IMF de Kroupa (2001, eq. 1.4) em fungao de luminosidade
(linha vermelha continua), seguindo um procedimento que sera detalhado na
sequencia do texto.

20 | ' ' ' | ' ' ' | ' ' ' | '

15L ESO 425-SC15 _|
Kroupa (2001) |

[ T / IMF
oL A ]

®(Mks) (stars.mag”)

T o

Mks (mag)

Figura 2.23: Funcao de luminosidade &5, de ESO 425-SC15 em termos das magnitudes
absolutas Mk . A magnitude absoluta do turnoff (TO) e alguns tipos espectrais repre-
sentativos ao longo da MS sao mostrados. Barras de erro foram atribuidas conforme a
estatistica de Poisson. Para comparacao, a IMF de Kroupa foi convertida em fungao
de luminosidade (linha vermelha continua), como detalhado no texto, e representada na
figura.
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2.2.10 Convertendo a funcao de luminosidade em funcao
de massa

A funcao de luminosidade de um dado aglomerado, restrita ao intervalo
My, > Mk, o, pode ser convertida em fungao de massa. Deve-se utilizar,
para isso, a relacao massa-luminosidade para sequéncia principal, conforme
a isécrona ajustada. A funcao de massa, avaliada em um ponto de massa m;,
é definida da seguinte forma:

dN

dm

_dN dM
dM M, dm

dM

P, (m;) = = o (M;) I

(2.6)

onde m; é a massa do modelo de sequéncia principal correspondente a mag-
nitude absoluta M; e é obtida a partir da relacao massa-luminosidade, cuja
inclinacao é dada por dM/dm. A igualdade no lado esquerdo da equagao
anterior se dd no limite infinitesimal AM — 0.

A relac¢ao massa-luminosidade M (m), correspondente & isécrona selecionada
no caso de ESO 425-SC15, é mostrada na parte superior da Figura 2.24. Uma
func@o polinomial (linha pontilhada) foi ajustada aos modelos (losangos) e
sua primeira derivada dM /dm determinada (linha tracejada na parte inferior
da figura).

Fazendo uso da equacao 2.6, obtivemos a funcao de massa para estrelas de
sequéncia principal, mostrada na Figura 2.25, para o caso de ESO 425-SC15.
As barras de erro correspondem a propagacao das incertezas de Poisson.
Podemos obter a massa total ao longo da sequéncia principal integrando
discretamente a fun¢ao m®(m):

N N
mMS — Z m; N(m;) = Z m; P (m;) Am; (2.7)
i=1 i=1

onde i é o indice que identifica um dado bin de largura AM; e centrado
na magnitude M; (sendo m; a massa correspondente a M;) da fungao de
luminosidade ®;, (M); N é o nimero total de bins, N(m;) é o nimero de
estrelas com massa m; e Am,; o intervalo de massa, dado pela relacao massa-
luminosidade, correspondente ao intervalo AM;. Da equacao 2.6, temos:

N
dM
mi‘/f)ts = Z mid)L (Mz) ‘—
=1

Am; 2.
dm i (2:8)

m=m,;

Da rela¢ao massa-luminosidade M (m), temos:
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Figura 2.24: Acima: Relagdo massa-luminosidade para uma isécrona PARSEC de
1,8 Ganos e metalicidade Z = 0,01. Uma funcao polinomial (linha pontilhada) foi ajus-
tada aos modelos (losangos). Abaixo: derivada primeira (dM/dm) da relagdo massa-
luminosidade.

M\ M\
dm = aM dM = Am,; = aM AM; (2.9)
dm dm

m;
onde o sinal de igualdade no lado esquerdo se da no limite infinitesimal
AM — 0, enquanto que estamos trabalhando no regime discreto (Am; e
AM; finitos) no segundo termo. A substituigdo de 2.9 em 2.8 resulta na
expressao:

N
mps = mi ®L(M;) AM; (2.10)
=1

Com base nessa iltima equagao, determinamos a massa total de estrelas
ao longo da sequéncia principal de cada um dos nossos alvos. De posse desse
resultado, escalonamos a IMF de Kroupa de forma que a integral discreta
da fungao m®f  (m), avaliada em cada um dos m; da funcao de massa
do aglomerado, dé como resultado o valor calculado de m?°. Esse procedi-
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Figura 2.25: Funcao de massa derivada para ESO 425-SC15 utilizando a fungao de lu-
minosidade da Figura 2.23, restrita as estrelas de sequéncia principal, e a relagdo massa-
luminosidade da Figura 2.24 . A linha vermelha é a IMF de Kroupa, escalonada para a
massa total em estrelas de sequéncia principal de ESO 425-SC15.

mento é necessario para que a IMF de Kroupa seja convertida em fungao de
luminosidade, mediante a relacao:

—Q

xX m

q)L,Kroupa(MKs) = q)IMF (m) ’ dm dm (211)

Kroupa d MKS d MKS
onde « ¢é a inclinagao da IMF. O resultado desse procedimento foram as linhas
vermelhas continuas presentes nas Figuras 2.23 e 2.25. Dessa forma, pode-
mos comparar as fungoes de luminosidade e massa do OCR com as de uma
populagao estelar simples (SSP, ou single stellar population) de mesma idade,
metalicidade e massa em estrelas de sequéncia principal, porém descrita por
uma funcao de massa do tipo Kroupa.

No caso dos ramos de subgigantes e gigantes, a relacao massa-luminosidade
nao é univoca e, portanto, devemos adotar um procedimento diferente do que
foi utilizado para determinacao da massa em estrelas de sequéncia principal.
A estratégia empregada para estimar a massa total armazenada em estrelas
evoluidas foi identificar, para cada uma delas, o ponto mais préximo sobre a
isocrona e registrar a massa do modelo correspondente.
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2.2.11 Amostra de aglomerados sem observacgoes es-
pectroscopicas

Para os objetos que nao foram observados espectroscopicamente, deter-
minamos a pertinéncia das estrelas mediante a aplicagao de uma ferramenta
de descontaminacao dos CMDs. Esse algoritmo (MSC10) estabelece probabi-
lidades de pertinéncia fotométrica a partir das sobredensidades locais de es-
trelas em cada regiao do CMD do alvo em relagao a regiao correspondente no
CMD de um campo de controle (ver exemplo na Figura 2.26). Ajustando-se
uma isocrona as estrelas com maior probabilidade de pertinéncia, pudemos
determinar os parametros fundamentais do aglomerado (idade, distancia e
avermelhamento), além de sua massa total e dispersao de velocidades.

Por fim, comparamos o estado dinamico dos aglomerados da amostra
completa e discutimos nossos resultados a luz de propriedades previstas por
simulagoes de N-corpos. Isso sera feito no Capitulo 6.
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Figura 2.26: CMD Ksx (J—K;) de NGC 1582 apds a execugao do algoritmo de MSC10.
As barras de cor indicam probabilidades de pertinéncia. A direita é mostrado o CMD de
um campo de controle. As linhas continuas sao isécronas PARSEC de metalicidade solar
e as linhas pontilhadas representam o locus de estrelas bindrias nao resolvidas com com-
ponentes de mesma massa. As linhas ponto-tracejadas representam a sequéncia principal
empirica de Koornneef (1983), deslocada conforme os valores estimados de distancia e
avermelhamento para o aglomerado (Capitulo 6).
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Capitulo 3

Analise dos dados espectroscépicos

Neste capitulo, descrevemos os procedimentos adotados na obtencao dos
parametros atmosféricos da nossa amostra de estrelas observadas espectrosco-
picamente. Para implementarmos essa tarefa, empregamos duas bibliotecas
espectrais, uma empirica e outra sintética, as quais sao aqui apresentadas.
Sao apresentados também testes para validacao de nosso método de analise.

3.1 Bases de dados ELODIE e PHOENIX

Para obtengao dos parametros atmosféricos (Terr, log(g) e [Fe/H]) e
velocidades radiais (V,..q) das estrelas de ciéncia, comparamos nossos espec-
tros com um conjunto de espectros obtidos de uma base de dados empirica,
ELODIE (Moultaka et al., 2004), e de uma base de dados sintética, PHOE-
NIX (Husser et al., 2013). Utilizamos o método de correlagao cruzada para
efetuarmos essas comparacoes, conforme sera descrito na Secao 3.2.

De maneira geral, bibliotecas empiricas possuem uma cobertura limitada
sobre o diagrama HR (Hertzsprung-Russell), apresentando restri¢oes quanto
a abrangéncia em comprimento de onda, resolucao espectral e abundancias
metdlicas, tendendo a refletir os valores encontrados na vizinhanga solar (Co-
elho, 2014).

Espectros sintéticos, por sua vez, tém parametros atmosféricos bem de-
finidos, nao apresentam problemas relacionados a baixos valores de razao
sinal-ruido (S/N, ou Signal-to-Noise ratio) e ha maior cobertura em compri-
mento de onda e resolucao espectral, em geral. Por outro lado, sao limitados
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pela incompleteza das tabelas de opacidades atomicas e moleculares, pe-
las aproximagoes numéricas e imprecisoes nos modelos de atmosfera estelar
(Husser et al., 2013).

A versao 3.1 da biblioteca ELODIE inclui 1959 espectros (intervalo espec-
tral 3900 < A(A) < 6800) de 1388 estrelas obtidos com o espectrégrafo ELO-
DIE, acoplado ao telescopio de 1,93 m do Observatoire de Haute-Provence. Os
intervalos dos parametros atmosféricos abrangidos pela biblioteca sao mos-
trados na Tabela 3.1. A biblioteca encontra-se disponivel® em duas versoes:
alta e média resolugbes (R = 42000 e R = 10000, respectivamente). A Fi-
gura 3.1 mostra a distribuicao das estrelas no plano log (g)-log (T.sf) para
diferentes intervalos de metalicidade. Os cabecalhos dos espectros ELODIE
contém parametros atmosféricos (T%ss.et, [F'e/H]aer € 10g(g)der) determina-
dos a partir dos préprios espectros (Katz et al., 1998) e também de com-
pilagoes da literatura (T, [F'e/H]y e log (g)i; Prugniel & Soubiran 2001 e
referéncias nele contidas).
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Figura 3.1: Distribuicdo das estrelas da biblioteca ELODIE no diagrama log(g)-
log (Ters). As cores indicam diferentes intervalos de metalicidade.

8http:/ /www.obs.u-bordeaux1.fr/m2a/soubiran/download.html
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Tabela 3.1: Espacgo de parametros coberto pelo conjunto de espectros da base empirica
ELODIE.

Parametro Intervalo
Terr K] 3000 — 50000
log (g) -1,0 — +5,0
[Fe/H] -2,8 — +1.3

Na Figura 3.2, realizamos uma comparacao direta entre ambos os conjun-
tos de parametros. Avaliamos a dispersao dos valores determinados (det) em
relagdo aos da literatura (lit) ap6s identificarmos, em iteragoes sucessivas, os
pontos que distam da reta identidade (linha pontilhada y = z) por mais do
que trés vezes o valor médio quadréatico (RMS) dos residuos associados a um
dado parametro. Os dados identificados nesse procedimento foram represen-
tados em azul na figura. Os valores RMS finais dos residuos, obtidos apods
oito iteragoes, foram: 227,5K para Terr, 0,129 dex para [Fe/H] e 0,259 dex
para log (g).

Por sua vez, os espectros sintéticos utilizados no presente trabalho foram
obtidos a partir da versao 16 do coédigo PHOENIX, o qual inclui uma equacao
de estado e listas de linhas atomicas e moleculares atualizadas. Os modelos
utilizam geometria esférica, o que permite reproduzir espectros de estrelas
desde a sequéncia principal até gigantes, dentro da aproximacao de equilibrio
termodinamico local (Husser et al. 2013 e referéncias nele contidas).

Os 27704 espectros sintéticos da base PHOENIX® cobrem o intervalo
3000 < )\(A) < 24800 com resolucao R = 10000. Na Tabela 3.2 consta o
espaco de parametros coberto pelo conjunto de espectros tedricos. A ultima
linha refere-se as abundancias de elementos o (O, Ne, Mg, Si, S, Ar, Ca
e Ti) relativamente a abundancia em Ferro. A dltima coluna mostra os
intervalos de amostragem dos parametros. A Figura 3.3 é o andlogo da
Figura 3.1, porém para os espectros PHOENIX. Para melhor visualizagao,
nao explicitamos intervalos de metalicidade, devido a sobreposicao dos pontos
no diagrama.

Vemos que essas bibliotecas se complementam ao longo do espago de
parametros quando usadas em conjunto. Devido a condicao de equilibrio
termodinamico local aplicada aos modelos, os espectros PHOENIX sao restri-
tos ao intervalo de temperatura T.;; < 12000 K, enquanto que os espectros
ELODIE apresentam maior cobertura nesse parametro. No entanto, dentro
do intervalo de temperatura efetiva coberto por ambas, a base sintética apre-
senta maior completeza em log(g) e em composi¢ao quimica, superando a

9Disponivel em ftp://phoenix.astro.physik.uni-goettingen.de/MedResFITS/R10000FITS/
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Figura 3.2: Comparacao entre parametros obtidos a partir dos espectros ELODIE
(Teff.det, [FefH)aer € log (9)aer; Katz et al. 1998) e parametros obtidos da literatura (T,
[Fe/H]it e log(g)1it; Prugniel & Soubiran 2001). Os pontos azuis sdo aqueles que, em
iteragdes sucessivas, distaram da reta identidade y = 2 (linha pontilhada) por mais do
que trés vezes o desvio médio quadratico (RMS) do conjunto de pontos correspondente a
um dado parametro. Os desvios RMS finais encontram-se indicados nos graficos.
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Tabela 3.2: Espago de parametros coberto pelo conjunto de modelos da base de espectros
sintéticos PHOENIX.

Parametro Intervalo Passo
Tery K] 2300 — 7000 100
7000 — 12000 200

log (g) 0,0 — 46,0 0.5
[Fe/H]  —40 — —20 1,0
-2,0 — +1,0 0,5
[a/ Fe] —-0,2 — +1,2 0,2
of . . T .
40 3w en ° 34

Figura 3.3: O mesmo da Figura 3.1, porém para a base sintética PHOENIX. Para melhor
visualizagao, nao foram mostrados os intervalos de metalicidade (ver Tabela 3.2).
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escassez de estrelas observadas dentro de intervalos de metalicidade signifi-
cativamente acima ou abaixo dos valores solares (Figura 3.1).

Os espectros PHOENIX apresentam fluxos especificos (F)) sobre a su-
perficie das estrelas modelo em unidades cgs (erg/s/cm?/cm) e valores de
comprimentos de onda no vacuo e em escala logaritmica. Inicialmente, con-
vertemos o grid de comprimentos de onda para escala linear (em A). Em
seguida, esse grid foi convertido para comprimentos de onda no ar. Para
isso, usamos as relacoes de Ciddor (1996), validas no intervalo A > 2000 A:

A7.1(10

f

fo104 0,05792105 N 0,00167917
- 238,0185 — 0y 57,362 — 0y

104\ ?
092 — ()\vac) (33)

onde f é o indice de refracao, sendo, portanto, uma grandeza adimensional,
Avae Na equacao 3.2 é o valor numérico do comprimento de onda no vécuo
e expresso em Angstrom. Apds a conversao do conjunto de valores de Ay qe
para Ay, devemos transformar devidamente os fluxos especificos originais:

)\air == (31)

(3.2)

B N B dE, Aair \ 1 [ Aair
= Waddn, = dtddda, (dAW> = A (dch) (34)
onde F)y é o fluxo especifico em funcao dos comprimentos de onda Ayqc € F}
¢é o fluxo especifico em funcao dos \,;-. Da equacao acima, temos

dhin\ !
Fy o= Ry [ 2o .
A (dch) (3:5)

Isto é, para obtermos os fluxos especificos F )/\ em funcao de A\, basta derivar-
mos a fungdo Ay, em termos de \,q. (equagdes 3.1, 3.2 e 3.3) e multiplicarmos
pelo correspondente fluxo especifico no vacuo F).

Da equacao 3.1, temos

o 1 A'UaC df
Do TP (d%) (3:6)

Da regra da cadeia, temos
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df  df doy

= — 3.7
d)\vac do_? d>\vac ( )
Da equacao 3.2 vem
df  0,05792105 n 0,00167917 (3.9)
doy — (238,0185 — 09)2 (57,362 — 02)2 '
Da equagao 3.3 vem
dos d 108 -2 x 108
= = — 3.9
d)\vac dA’l)[lC ()\12)(10) )\%GC ( )

Substituindo as equagoes 3.9 e 3.8 em 3.7, resulta

dgf _ [_005792105  _0,00167917 —2 x 108 (3.10)
d)\va,c B (238,0185 — 0'2)2 (577362 _ 0-2)2 A3 .

vac

Substituimos essa tultima equacao em 3.6 e obtemos

Do _ 1,1 (2% 108 005792105 0,00167917
O B CAPY " [(238,0185 — 03)2 | (57,362 — 05)?

vac

] (3.11)

Com esse resultado, podemos reescrever a equagao 3.5 da seguinte forma:

1 2% 10° [ 0,05792105 0,00167917 1\
* [ : ’ H (3.12)

Fl = F{=>
AT A {f T (2380185 —0u)? | (57,362 — 02)?

Multiplicando os valores obtidos dessa forma por 1078, temos os fluxos es-
pecificos FY expressos nas unidades erg/s/cm?/A.

A Figura 3.4 exibe a relacao log (T.ss)-(J — Ks) para os modelos PHO-
ENIX de metalicidade solar e diferentes valores de log(g). O painel a es-
querda exibe um conjunto de modelos correspondentes a estrelas gigantes;
a direita, temos modelos de sequéncia principal. Calculamos magnitudes
J, K sintéticas convoluindo os espectros PHOENIX com as curvas de trans-
missao!® das respectivas bandas do 2MASS. As constantes de ponto zero de
cada filtro foram obtidas de Cohen et al. (2003).

WOhttp:/ /www.ipac.caltech.edu/2mass/releases/allsky /doc/sec6_4a.html
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Figura 3.4: Relacio log (T.sr)-(J — Ks) para os modelos PHOENIX de metalicidade
solar ([Fe/H]| = 0.0) e diferentes valores de log (g), conforme a legenda: gigantes (painel
a esquerda) e anas (painel a direita). Os circulos cinza s@o estrelas da amostra de GB09
limitada pelos intervalos de parametros atmosféricos indicados na legenda. As linhas
vermelhas sao calibragoes empiricas log (T, f5)-(J — Ks)-[Fe/H] realizadas por GB09 sobre
o conjunto de dados de estrelas gigantes e anas.

Os circulos cinza na Figura 3.4 sao estrelas da amostra de Gonzilez
Hernéndez & Bonifacio (2009, de agora em diante GB09), restrita aos inter-
valos de parametros atmosféricos mostrados na legenda. Na figura, constam
44 estrelas gigantes e 77 estrelas de sequéncia principal. As linhas vermelhas
sdo calibragbes empiricas log (T.sf)-(J — K;)-[Fe/H| realizadas por GB09
sobre os loci de dados. As equacoes de calibracao sao:
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5040

= 0,6524 + 0,5813 X + 0,1225 X% — 0,0646 X [Fe/H] + 0,037 [Fe/H|

Ters
40,0016 [Fe/H)* (Sequéncia principal)
(3.13)
5040 ,
= 0,6517 + 0,6312 X + 0,0168 X> — 0,0381 X [Fe/H] + 0,0256 [Fe/H]
eff

+0,0013 [Fe/H]* (Gigantes)
(3.14)
onde X = (J — Kj).

A inspecao da Figura 3.4 nos mostra que a influéncia da gravidade super-
ficial nos indices de cor é pequeno para temperaturas acima de ~3800 K, no
caso das gigantes, e acima de ~ 4700 K, no caso das estrelas anas. Para tem-
peraturas mais baixas, os indices de cor sao significativamente influenciados
pela intensa formacgao molecular, cuja eficiéncia varia com a gravidade. O
“turn-off” dos modelos na direcao dos indices de cor mais azuis, como pode
ser visto na Figura 3.4, é produzido pelo aumento nas opacidades de varias
espécies moleculares (TiO, HoO, VO, etc; Kucinskas et al. 2005).

No caso das gigantes, podemos ver que os modelos PHOENIX sao consis-
tentes com a calibragdo empirica de GB09 em todo o dominio 0,1 < (J —
K;) <0,9mag. No caso da sequéncia principal, no dominio 0,1 < (J —
K,) <0,8mag, temos uma concordancia geral entre os modelos e os dados
observados. No entanto, percebemos diferencas sistematicas em log (7. ss)
da ordem de ~0,03 dex ou menos entre as escalas de temperatura empirica
e sintética, sendo as maiores diferencas encontradas para os modelos mais
quentes.

Essas discrepancias podem ser parcialmente atribuidas a incorrecoes nos
valores de avermelhamento adotados em GB09 e¢/ou mesmo a diferengas nos
inputs dos modelos atmosféricos empregados na construgao dos espectros
PHOENIX e na obtengao das temperaturas efetivas das estrelas de GB09
(0s quais utilizaram o método IRFM! ou Infrared flur method, para deter-
minacao dos valores de Teyy.).

110 método IRFM consiste em avaliar o quociente entre o fluxo bolométrico, Fy,;, € o
fluxo monocromético em um dado comprimento de onda do infravermelho, F'(A;g), ambos
medidos na superficie da Terra. Esse quociente, chamado de fator-R, é um indicador de
Ters (Blackwell et al. 1990).
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3.2 Meétodo de correlacao cruzada

O procedimento de comparacao entre os espectros de ciéncia e os espec-
tros das bases ELODIE e PHOENIX (templates, ou espectros de comparagao)
foi realizado através do computo da fungao de correlagao cruzada (CCF, ou
cross-correlation function) espectro-template. Esse procedimento foi imple-
mentado mediante uso da tarefa FXCOR do IRAF. Previamente ao computo
das CCFs, a escala de dispersao (em A /pixel) de todo o conjunto de espec-
tros templates foi convertida para o valor correspondente ao dos espectros
de ciéncia (parametro rebin=“object” da tarefa). Além disso, os espectros
das bibliotecas (obtidos com resolugdes R=10000) foram degradados para
atingir a resolugao de nossos espectros (R ~2000). Para isso, foi utilizada a
tarefa BOXCAR do IRAF sobre o conjunto de espectros templates. A tarefa
suaviza pela média os registros de um conjunto de pixels no interior de uma
caixa movel de dimensoes zwindow e ywindow, os quais sao parametros de
entrada do BOXCAR.

A tarefa FXCOR implementa o algoritmo descrito em Tonry & Da-
vis (1979, daqui em diante TD79): dados um espectro de ciéncia g (n) e um
espectro template ¢(n), subtraidos do continuo e com a mesma dispersao (em
A /pixel), ambos sdo discretamente amostrados em N bins, sendo a relagio
entre nimero de bin n e comprimento de onda dada por n = Aln A+B. A
CCF ¢ definida pela expressao:

F

c(n) = g(n) x t(n) = Nalgat g(m)t(m —n) (3.15)

m=0

o4 € 0y sao os valores médios quadréticos dos espectros:

1
o2 = ~ > gn)? (3.16)
n=0
1 N-1
af =% t(n)2 (3.17)
n=0

A funcao de correlacao é definida de maneira que se tivermos, por exem-
plo, um espectro g(n) idéntico ao t(n), mas deslocado de d unidades, a fungao
g(n) x t(n) terd um pico de 1 quando n = d. De outra maneira, no caso de
termos espectros completamente dispares, os termos do somatério da equacao
3.15 oscilam entre valores positivos e negativos, de forma que c¢(n) e, con-
sequentemente, o pico da CCF tendem a zero (auséncia completa de cor-
relagdo).
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Além da CCF, a tarefa FXCOR produz um arquivo de saida onde cons-
tam a velocidade relativa objeto-template (em km/s), juntamente a incerteza
associada, e também o parametro TDR, denominado Tonry é Davis Ratio,
ou razao de Tonry & Davis. Esse parametro é definido a partir do quociente
entre o valor de pico da CCF (h) e a dispersao dos picos secundarios (o,):

h
V20,

Mais precisamente, a razao o, é a dispersao da componente de ruido anti-
simétrica da funcao de correlagao cruzada:

TDR =

(3.18)

N-1
9 1

0a = 5 2 [c(n+6) — c(—n+9))? (3.19)

onde o deslocamento relativo objeto-template é dado por ¢ unidades. A eq.
3.19 mostra que, quanto maior a simetria da fungao de correlagao ¢ (n), menor
o valor da dispersao o,, isto é, mais proeminente ¢ o valor do pico central em
relacao aos picos espurios. Dessa forma, no caso de uma correlagao perfeita
(ou seja, uma autocorrelagdo), h tende a 1, o, tende a zero e o valor de TDR
tende, formalmente, ao infinito.

Para ilustrarmos o exposto acima, tomamos o espectro de uma das estrelas
de NGC 7193 (tipo espectral GO) e correlacionamos com dois dos espectros
da base ELODIE: template 1807 (estrela HD 187923, tipo espectral GO) e
template 236 (estrela HD 045910, tipo espectral B2). A Figura 3.5 exibe a
CCF calculada em cada caso (saida da tarefa FXCOR do IRAF). No eixo Y,
temos os valores normalizados da CCF (eq. 3.15); no eixo X, temos o deslo-
camento (shift) relativo objeto-template. E notével que, ao correlacionarmos
espectros similares (painel esquerdo), o valor de pico da CCF é consideravel-
mente maior do que o obtido ao correlacionarmos espectros muito dispares
(painel direito).

TDT79 estabelecem uma relacao de proporcionalidade entre o valor do
parametro TDR e o erro correspondente a velocidade relativa objeto-template
AV, expresso por

AV, o 1/(1 + TDR) (3.20)

O valor de TDR é, portanto, uma medida da incerteza no deslocamento das
linhas do espectro template relativamente ao espectro objeto. Essa incerteza
é tanto maior quanto mais baixa for a razao S/N e quanto maiores as impre-
cisoes na calibragao em comprimento de onda dos espectros correlacionados.
Ambos os efeitos aumentam o grau de assimetria da CCF em torno do pico
central.
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Figura 3.5: Painel esquerdo: CCF (linha continua) correspondente & correlacao de uma
das estrelas (tipo espectral GO) de NGC 7193 com o template 1807 (estrela HD 187923,
tipo espectral G0) da base ELODIE. A linha pontilhada fina representa um ajuste gaussi-
ano aos 11 pontos (simbolos ‘+’) com os maiores valores de correlagdo. A linha tracejada
verde indica o nivel de background da gaussiana e a linha tracejada horizontal é a largura a
meia altura. O grafico estendido é uma ampliagao do grafico exibido na parte superior, na
regido demarcada por linhas verticais vermelhas. O valor de pico da CCF (h) e o TDR re-
sultaram 0,98 e 112, respectivamente. Painel direito: O mesmo do painel direito, porém
mostrando a CCF obtida a partir da correlagdo com o template 236 (estrela HD 045910,
tipo espectral B2); h = 0,18 e TDR=5.

Critério de semelhanca entre dois espectros

No presente trabalho, adotamos o valor de pico (h) da CCF como figura
de mérito para avaliar a similaridade entre um espectro objeto e um dado
espectro template. Para validar esse procedimento, tomamos o espectro de
uma de nossas estrelas padrao (HD 211341, S/N 260 em todo o espectro)
e selecionamos todo o conjunto de templates sintéticos com temperaturas
efetivas no intervalo 6500 < T.;s (K) < 6800. Esse intervalo corresponde
aos limites inferior e superior determinados para a temperatura efetiva dessa
estrela, conforme o procedimento que sera descrito na Se¢ao 3.3. Executamos
entao a tarefa FXCOR utilizando o espectro de HD 211341 contra cada um
dos 2238 templates PHOENIX selecionados. Todo o conjunto de espectros
foi normalizado pelo continuo antes da execucao do FXCOR.
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Em seguida, executamos uma rotina que determina a soma quadratica
das diferencas entre o espectro normalizado do objeto e o do template. Ini-
cialmente, a rotina corrige o espectro de ciéncia de velocidade radial, obtida
pelo FXCOR para cada par objeto-template. Toma-se entao o grid de com-
primentos de onda {)\?bjeto}izl’lgm]\[g e de fluxos {g;}i=123..n, do espectro
objeto e é feita uma interpolagao linear dos fluxos do espectro template
({tx}r=123.n,) entre dois valores de comprimento de onda vizinhos a um
dado \Y“°. Efetua-se entdo o célculo de [¢27"" — ¢“"P1*]2 para cada i.
Obtemos entdo o valor de A2, através da expressao:

Ng
A2 _ ggbjeto - tt.emplate 2 3.21
; i i ] (3.21)

A Figura 3.6 (esquerda) mostra o loci de pontos relacionando os valores
de pico das CCFs obtidas para os pares objeto-template e os valores de A
(= v/A?) correspondentes. A direita, mostramos os valores de h em funcao de
o,. A escala de cores dos simbolos indica os valores de TDR calculados. Para
um dado h, quanto menor o o,, maior a razao TDR (eq. 3.18). Os valores de
h sao calculados pelo FXCOR com precisao de duas casas decimais. Devido
a isso, o conjunto de pontos da Figura 3.6 varia de 0,01 em 0,01 ao longo do
eixo y.

Podemos notar uma tendéncia em que os maiores valores de h sao obtidos
com os templates que resultam nas menores diferencas A. Ou seja, de fato os
valores de pico das CCFs representam uma medida objetiva da similaridade
entre um espectro objeto e um dado espectro template, sendo sensiveis ao
posicionamento, largura e profundidade das linhas espectrais (retornaremos
ainda a esse ponto ao final da presente se¢ao). Passamos entdo a comparar,
de forma mais sistematica, esse dois indicadores de similaridade (h e A).

A titulo de exemplo, selecionamos dois templates PHOENIX que resulta-
ram em valores de A proximos, mas com diferentes valores de h. Os templa-
tes 22324 e 13581 resultaram h22324 = 0,84, A22324 = 3,10 [§ h13581 = 0,96,
Aigse1 = 3,12. A esquerda e ao centro da Figura 3.7 temos os espectros
normalizados desses dois templates sobrepostos ao espectro de HD 211341,
corrigido de velocidade radial, na regiao de Hgz (4790 < A< 5000). Nota-se
que o perfil de linhas do template 22324 nao se ajusta adequadamente as li-
nhas de absorcao de HD 211341, ao contrario do template 13581, cujas linhas
apresentaram melhor sobreposicao.

Nesses casos, vemos que, embora os valores de A calculados sejam seme-
lhantes para ambos, os valores de pico da CCF mostraram ser indicadores
mais adequados a determinacao da qualidade dos ajustes em comparacao
com os valores de A. A direita da Figura 3.7 temos o template que resultou
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Figura 3.6: Valores de pico (h) das fungdes de correlagao cruzada em funcao de A (es-
querda) e o, (direita). A escala de cores dos sfimbolos indica os valores de TDR calculados.
Foram utilizados o espectro de ciéncia de HD 211341 e um total de 2238 templates PHO-
ENIX com valores de T¢s¢ no intervalo 6500 < Tss (K) < 6800.
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Figura 3.7: Comparacao dos templates PHOENIX 22324 (esquerda), 13581 (centro) e
13584 (direita) com o espectro (normalizado e corrigido de velocidade radial) da estrela
padrao HD 211341 na regido de Hg (4790 <A < 5000). Os templates 22324 e 13581
resultaram em valores similares de A (= 3,1 para ambos) e em valores de h iguais 0,84 e
0,96, respectivamente. O template 13584 foi o que resultou no maior valor observado de
TDR dentre os que apresentaram os maiores valores de h (=0,97), tomando-se a amostra
de 2238 templates PHOENIX selecionados (Figura 3.6).
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no maior valor de TDR dentre os que apresentaram os maiores valores de
h (=0,97), considerando-se a amostra de 2238 templates PHOENIX seleci-
onados (Figura 3.6). De fato, podemos ver que os templates cujas linhas
apresentam melhor sobreposicao ao espectro de ciéncia resultam em valores
elevados de h e de TDR (como afirmamos anteriormente, h =1 e TDR tende
a infinito no caso de uma correlagao perfeita).

Variagoes de h e A em termos da razao S/N

Avaliamos em seguida como os valores de h e A variam em fung¢ao da razao
S/N dos espectros a correlacionar. Para fazermos essa verificacao, toma-
mos um espectro sintético da base PHOENIX cujos parametros atmosféricos
sdo representativos do Sol (template 10060: T.;r = 5800K; log(g)=4,5;
[Fe/H|=0,0; [a/Fe]=0,0) e, sucessivamente, adicionamos ruido (fazendo
uso da rotina RANDOMU!? do IDL) aos fluxos especificos (Fy) em cada
comprimento de onda. A Figura 3.8 mostra o espectro template original e 10
espectros degradados em razao S/N no intervalo [3920,5345] A. Os valores
de S/N foram medidos dividindo-se o valor médio dos F) pelo desvio padrao
correspondente no intervalo [4608,4610] A. Para mostrar os 11 espectros em
um mesmo diagrama, adicionamos valores constantes aos fluxos especificos,
exceto para o espectro na parte mais inferior da figura.

Executamos a tarefa FXCOR utilizando os 10 espectros degradados em
S/N como espectros-objetos contra o template 10060 da PHOENIX; em cada
caso, registramos o valor de h obtido e calculamos a diferenca quadratica A
(equagao 3.21) correspondente. Na Figura 3.9, realizamos uma comparagao
direta da variagao dessas duas grandezas em termos da razao S/N. S@o exi-
bidos os valores de (1 — h) e A, normalizados pelas respectivas médias ( (h)
e (A)), em fungao de S/N (os dados encontram-se registrados na Tabela
3.3, onde também ¢é mostrada a velocidade relativa objeto-template compu-
tada em cada caso). A figura nos mostra que os valores de A aumentam
mais abruptamente do que os valores de h na medida em que degradamos a
qualidade dos espectros-objetos, ou seja, os valores de pico das CCF's sao in-
dicadores mais robustos da similaridade entre dois espectros correlacionados
do que os valores de A.

Os 10 templates degradados em S/N (Figura 3.8) utilizados nessa etapa
apresentam linhas de absorcao centralizadas nos mesmos comprimentos de
onda correspondentes aos do template PHOENIX nao degradado (template
10060), visto que o procedimento de adigao de ruido aos templates ndo incluiu
qualquer variacao no grid de comprimentos de onda original. Dessa forma, o
valor esperado para as velocidades relativas (V;;) computadas pelo FXCOR

2http:/ /northstar-www.dartmouth.edu/doc/idl/html_6.2/RANDOMU.html
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Figura 3.8: Template da base PHOENIX representativo do Sol (template 10060: Tcs; =
5800 K; log (g) =4,5; [Fe/H]=0,0, [«/Fe]=0,0) e outros 10 templates degradados em

razao

S/N, antes de normalizd-los pelo continuo. O intervalo em A exibido é 3920 <

A (A) <5345. Para exibir os 11 espectros em um mesmo diagrama, adicionamos valores
constantes aos fluxos especificos, exceto para o espectro na parte mais inferior da figura.
Os valores de S/N sao indicados.
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Figura 3.9: Variagdo dos valores de (1 — h)/(h) (losangos) e A/{A) (pontos pretos) em
fungao da razao S/N. Foram utilizados o espectro template 10060 da base PHOENIX e
os 10 espectros degradados em razao S/N mostrados na Figura 3.8. Ver também a Tabela

3.3.

Tabela 3.3: Valores de h, (1 — h)/(h), A/{A), Vie; € oy, calculados para cada razdo
S/N. Sao também mostradas as velocidades relativas objeto-template computadas pelo

FXCOR.
SN b (A=h)/h) A AKA) Via oy,
(km/s) (km/s)
90 1,00 0,00 0,15 004 00 0,2
8 1,00 0,00 051 013 00 0,4
731,00 0,00 0,77 0,19 0,1 0,1
49 1,00 0,00 144 036 01 02
36 099 0,01 2,77 0,69  -03 05
20 0,98 0,02 375 094 05 06
18 09 005 532 133 02 1,3
15 093 007 626 157 04 30
12089 0,12 784 196  -08 44
9 081 020 1115 279 15 7.8
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deve ser préximo de zero, levando-se em conta as incertezas (oy,,,). De
fato, as ultimas duas colunas da Tabela 3.3 mostram que, apenas no caso
S/N =9, o valor absoluto de V,. computado foi superior a 1km/s. Isso
denota a eficacia do procedimento de determinacao de velocidades radiais
via correlacao cruzada, mesmo no caso de espectros com baixos valores de

S/N.

Variacao de h e TDR em termos dos parametros atmosféricos

Visto que estamos adotando os picos (h) das curvas de correlagao como
medidas da similaridade entre dois espectros, em conjunto com os TDRs,
desejamos verificar se esses valores sao, de fato, sensiveis a variacoes em cada
um dos parametros atmosféricos. Tomamos novamente o espectro 10060
sintético, representativo do Sol e correlacionamos o mesmo com todos os
espectros PHOENIX de mesma metalicidade e com mesmo valor de gravidade
superficial, mas com quaisquer outros valores de T,¢s. Em cada caso, o valor
de pico (h) correspondente da CCF foi registrado e o conjunto de valores foi
representado em fun¢ao de 7,y no painel superior esquerdo da Figura 3.10.
A escala de cores indica os valores de TDR.

Em seguida, verificamos a sensibilidade de h em termos de log(g) e
[Fe/H] seguindo um procedimento andlogo: fixamos dois dos parametros
atmosféricos (Tors e [Fe/H]| ouT.5s e log(g)) e demos liberdade ao terceiro
parametro (em todas as comparagoes mantivemos [«/Fe| = 0,0). Os resul-
tados sao mostrados no centro e a direita dos painéis superiores da Figura
3.10. Em todos os casos, os valores mais elevados de h sao obtidos em torno
dos valores esperados dos parametros atmosféricos.

Na sequéncia, tomamos o mesmo espectro sintético representativo do Sol,
porém degradado em S/N. Tomamos dois espectros degradados cujos valores
de S/N (36 e 18; ver Figura 3.8) sdo representativos de nossos espectros de
ciéncia (Tabelas 5.3 a 5.7). Esses dois espectros degradados em S/N sao
representados na Figura 3.11 com linhas coloridas (azul para S/N = 36 e
laranja para S/N = 18). Feito isso, empregamos um procedimento andlogo
ao descrito acima com o objetivo de verificar a sensibilidade dos valores de h
na medida em que variamos os parametros atmosféricos no caso de espectros
de pior qualidade. Os resultados dessa etapa sao exibidos nos painéis centrais
e inferiores da Figura 3.10. Novamente, os picos de cada grafico correspondem
aos valores esperados dos parametros atmosféricos.
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Figura 3.10: Sensibilidade dos valores de pico das funcées de correlagao cruzada com
respeito a variagoes em Te sy (coluna & equerda), log (g) (coluna central) e [F'e/H] (coluna
a direita). Os painéis superiores mostram os resultados obtidos utilizando o template
sintético PHOENIX solar como espectro objeto. Os painéis do centro e na parte inferior
exibem os resultados obtidos com o mesmo template solar, porém degradado em S/N
(Figuras 3.8 e 3.11). Em cada coluna, o grafico na parte superior indica os pardmetros
que foram mantidos fixos durante os procedimentos de correlagao cruzada. As escalas de
cor indicam os valores de TDR.
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Figura 3.11: Espectro sintético PHOENIX representativo do Sol (linhas pretas) nor-
malizado pelo continuo. As linhas coloridas s@o o mesmo espectro, porém degradado na
razdo sinal-ruido: S/N = 36 (esquerda) e S/N = 18 (direita). Para melhor visualizagio,
somente a regido em torno de H-3 é mostrada. As demais regides desses mesmos espectros
sao mostradas na Figura 3.8.

3.3 Obtencao dos parametros atmosféricos e
velocidades radiais

O procedimento que adotamos para obtencao dos parametros atmosféricos
¢ dividido em duas etapas:

Etapa 1 - Determinagao da Temperatura efetiva (7.;;) a partir dos
templates ELODIE: (a) Correlacionamos o espectro de uma determinada
estrela contra todo o conjunto de templates da base ELODIE; (b) seleciona-
mos os templates que resultaram no maximo valor de pico das CCFs compu-
tadas e registramos a classe e subclasse espectrais de cada um, bem como o
valor de T, s, usando as informagoes dos cabegalhos; (c) somamos os valores
de TDR dos templates de mesma classe e subclasse espectrais e selecionamos
aqueles que correspondem ao maior TDR combinado; (d) calculamos a média
e a dispersao da temperatura efetiva (T,ss € or, ; f), ponderadas pelos valores
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de TDR, usando a subamostra de templates selecionada no passo (¢); (e) os
valores calculados para Tyss € or,,,, bem como a classe e subclasse espectrais
selecionadas, sao entao atribuidos a estrela em questao. O procedimento de
determinacao das temperaturas efetivas a partir dos templates ELODIE é
util, visto que essa base de dados observada apresenta maior cobertura em
T.rs em comparacao com a base de espectros sintéticos PHOENIX (como
mostrado na se¢ao 3.1);

Etapa 2 - Determinagao da gravidade superficial (log (g) ) e meta-
licidade ([Fe/H]) a partir dos templates PHOENIX: (a) Filtramos o
espago de parametros coberto pela biblioteca sintética (Figura 3.3) selecio-
nando todos os templates cujos valores de temperatura efetiva encontram-se
dentro do intervalo [Tty — o1, ,Tesy + o1,,,], determinado na Etapa 1;
(b) correlacionamos o espectro de ciéncia com toda a amostra de templa-
tes sintéticos selecionada no passo (a); (c) selecionamos os templates que
resultaram no maximo valor de pico (hpe) das CCFs e organizamos esse
conjunto na ordem descrescente dos valores de TDR (temos que os templates
melhor correlacionados com o espectro de ciéncia sao aqueles que resultam
nos maiores valores de h e de TDR, como explicitado na se¢ao 3.2); (d) dentre
os templates que resultaram em h,,,,, selecionamos uma subamostra para o
célculo dos valores médios (log (g)), ([Fe/H]) e das respectivas dispersoes;
o numero de templates escolhido para essa subamostra é tal que as dispersoes

maximas Olog () € O[re/m] admitidas correspondam ao passo da biblioteca em
log (g) e em [Fe/H| (Tabela 3.2).

Para realizar o passo (d) da Etapa 2, implementamos um procedimento
que acrescenta, sucessiva e sequencialmente, templates a subamostra e cal-
cula, de forma cumulativa, os valores de (log (g) ), ([Fe/H]), Oiog(g) € O1Fe/H]
a cada novo template incluido. O procedimento de inclusao encerra quando
ao menos um dos valores de dispersao (0iog (g), O[Fe/m]) € torna maior do que
a precisao da biblioteca sintética no respectivo parametro (Tabela 3.2).

Apos esse conjunto de procedimentos, exibimos na Figura 3.12 o espectro
da estrela padrao HD 211341 (linhas pretas), corrigido de velocidade radial,
juntamente aos cinco templates PHOENIX (pontos vermelhos) melhor cor-
relacionados, a titulo de exemplo. Constantes arbitrarias foram adicionadas
aos espectros normalizados, a fim de representa-los em uma mesma figura.
Em todos os casos, obteve-se h = hy,0. = 0,97. Os respectivos valores de
TDR sao indicados. Os pontos azuis representam os residuos (ciéncia menos
template) em funcdo do comprimento de onda em cada caso. As linhas ho-
rizontais continuas indicam o “zero” dos residuos. Para referéncia, algumas
linhas de absor¢ao proeminentes sao indicadas. Podemos ver que o método
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Template 13584: Teff=6800 K, log (g)=4.5, [Fe/H]=0.0, [o/Fe]=0.0, TDR=113.61

T
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Figura 3.12: Espectro de HD 211341 (linhas pretas), corrigido de velocidade radial, e os
cinco templates PHOENIX melhor correlacionados (para todos eles h = 0,97). Parametros
atmosféricos (Temperatura efetiva, gravidade superficial e abundancias quimicas) e valores
de TDR séo mostrados. Os pontos azuis representam os residuos (ciéncia menos template)
como fungao do comprimento de onda. As linhas horizontais continuas representam o
“zero” dos residuos. Para exibir o conjunto de espectros em um mesmo diagrama, adicio-
namos valores constantes aos fluxos normalizados pelo continuo em cada caso. Algumas
linhas de absorcao proeminentes sao indicadas, para referéncia.
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foi capaz de selecionar modelos cujos perfis de linha sao, de fato, semelhantes
aos do espectro observado.

Para determinacao das velocidade radiais observadas, tomamos os tem-
plates melhor correlacionados com cada um dos nossos espectros de ciéncia
(no caso de HD 211341, por exemplo, tomamos o template 13584; ver lado
direito da Figura 3.7 e Figura 3.12) e ajustamos gaussianas aos picos das
CCFs produzidas pelo FXCOR. Quando executada em modo interativo, a
tarefa permite selecionar a forma funcional que possibilita melhor ajuste aos
loci de pontos da CCF. Temos entao os valores de velocidade relativa (V,.)
objeto-template e a incerteza (oy,,,) associada.

Como os templates sintéticos foram gerados, evidentemente, com valores
de comprimento de onda de repouso ()g) e desejamos determinar as velo-
cidades radiais heliocéntricas (Vierioe) dos objetos de ciéncia, devemos apli-
car uma corregao heliocéntrica (Hgy,) aos valores de V¢ medidos. Isso é
feito com o uso da tarefa RVCORRECT, para a qual devemos fornecer a
data da observacao, o tempo universal, coordenadas equatoriais RA e DEC
da estrela, equindcio das coordenadas e nome do observatério. No arquivo
“obsdb.dat”, localizado no diretério “noao$lib” do IRAF, encontra-se regis-
trada uma lista de observatorios, cada qual contendo nome, latitude, longi-
tude, altitude e fuso horario. A tarefa nos retorna o valor algébrico a ser
adictonado ao valor de V. para obtermos a velocidade radial heliocéntrica.

Como verificacao final do nosso método, aplicamos os procedimentos des-
critos nesta secao aos espectros das estrelas padrao HD 68089, HD 211341
e HD 38254 (estrelas observadas com o GMOS; ver Tabelas 2.2, 2.3 e 2.4)
e comparamos os parametros atmosféricos derivados com os valores encon-
trados na literatura (Nordstrém et al. 2004; Holmberg et al. 2009; Casa-
grande et al. 2011). Para aumentar nossa amostra e explorar uma regiao mais
abrangente no espago de parametros, o método foi aplicado a outras seis es-
trelas padrao (HD 104471, HD 104982, HD 105004, CD-28 9374, HD 107122,
HD 111433), previamente observadas (Maia 2012; Maia et al. 2009, daqui em
diante MSCP09) com a mesma configuragao instrumental utilizada nos nos-
sos programas observacionais (Capitulo 2), e para seis estrelas obtidas da
bibloteca ELODIE (HD 6920, HD 15866, HD 17382, HD 71497, HD 97633,
HD 117176).

Estrelas dessas trés amostras foram representadas com diferentes simbolos
e cores na Figura 3.13, onde os valores derivados de Tiss, log(g) e [Fe/H]|
sao comparados aos valores obtidos da literatura. Como explicitado anteri-
ormente, a prépria biblioteca ELODIE foi utilizada para computo das tem-
peraturas efetivas. Por essa razao, os seis espectros obtidos dessa base de
dados nao foram representados no painel a esquerda da Figura 3.13.

A Figura 3.13 mostra que os parametros atmosféricos determinados a
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Figura 3.13: Comparagao dos parametros atmosféricos derivados neste trabalho com
os parametros obtidos da literatura para 15 estrelas padrao. Os espectros de trés delas
(HD 68089, HD 211341 e HD 38254) foram reduzidos e analisados no presente trabalho.
Seis espectros foram previamente obtidos por MSCP09 e outros seis foram tomados da
biblioteca ELODIE. As linhas pontilhadas indicam a reta identidade y = .

partir do nosso método tendem a reproduzir os valores esperados, levando-se
em conta as incertezas. Esse resultado demonstra a utilidade da biblioteca
sintética no método de correlagao cruzada, visto que ela preenche, no espago
de parametros, os intervalos que nao sao abrangidos pela biblioteca empirica,
especialmente para metalicidades significativamente diferentes do valor so-
lar. Quanto maior a resolucao do espaco de parametros, mais eficiente é a
derivagao dos parametros estelares.
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Capitulo 4

Calibracao de is6cronas no
infravermelho préximo: indices de cor

intrinsecos no diagrama cor-cor do
2MASS

No presente capitulo, utilizamos o diagrama cor-cor (J — H) x (H —
K) envolvendo os filtros do catdlogo 2MASS para comparar a dispersao
dos indices de cor intrinsecos previstos pelos modelos evolutivos PARSEC
(BMG12) com indices de cor observados para estrelas de diferentes tipos
espectrais. Empregamos sequéncias empiricas (SL09) para estrelas anas e
gigantes e também dados de catalogos de estrelas localizadas na vizinhanca
solar (bases de dados ELODIE (secao 3.1), MILES e IRTF, descritas a se-
guir).

Com base nas discrepancias observadas entre os modelos e os dados
observados, propusemos uma recalibracao empirica dos indices de cor das
isécronas. Esse procedimento sera importante nos capitulos seguintes, pois
permitird a obtencao de indices de cor intrinsecos para o conjunto de estre-
las observadas espectroscopicamente, além de uma melhor sobreposicao das
isécronas aos dados nos diagramas fotométricos (CMDs e diagramas cor-cor).
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4.1 Comparacgoes entre modelos e sequéncias
empiricas no diagrama cor-cor

Indices de cor intrinsecos (J—H )y e (H— K s)o nas bandas fotométricas do
2MASS foram obtidos por SL09 para estrelas de sequéncia principal (classe
V, ou anas) e gigantes (classe III) frias (late types), abrangendo os sequin-
tes tipos espectrais: O5V a M9V e GHIII a M5IIL. SLO9 utilizaram uma
amostra de 980 estrelas de sequéncia principal e 308 gigantes com fotometria
2MASS e dados espectroscopicos catalogados. Parte dessa amostra contém
estrelas pertencentes a aglomerados ou associagoes OB com excessos de cor
E(B—-V) < 04 e parte contém estrelas de campo localizadas préximas ao
Pélo Norte Galactico, onde E(B — V) < 0,03 (ver SL09 e referéncias nele
contidas).

SL09 determinaram os indices de cor intrinsecos para cada um dos tipos
espectrais presentes na amostra; para isso, foram ajustadas curvas suaves aos
loci de pontos em diagramas (J — H)g X tipo espectral e (H — K)o X tipo
espectral, tanto para sequéncia principal quanto para gigantes. Os residuos
tipicos desse conjunto de calibragoes variaram de 0,02 a 0,06 mag. Den-
tre os efeitos que contribuem para o espalhamento dos dados ao longo das
sequéncias ajustadas tem-se, além dos erros na fotometria e na determinagao
do avermelhamento, a possivel presenca de estrelas com disco circunstelar, o
que produz excessos de fluxo no infravermelho, atividade cromosférica, vari-
abilidade fotométrica, binariedade e incertezas na classificagao espectral.

No caso das gigantes, a amostra de SL09 nao contém estrelas com tipos
espectrais mais frios do que M5, devido a variagoes nas magnitudes em con-
sequéncia da pulsacao estelar. Uma dificuldade adicional na calibragao dos
indices de cor (J — H)g e (H — K)o em termos dos tipos espectrais é o fato
de que a maioria das estrelas gigantes de campo catalogadas com tipos es-
pectrais bem determinados e baixos valores de avermelhamento apresentam
magnitudes mais brilhantes do que o limite de saturacao do catdlogo 2MASS
(SL09).

Embora nao trivial, é desejavel a construgao de sequéncias que relacio-
nem os indices de cor intrinsecos obtidos diretamente dos filtros J,H e K, do
catalogo 2MASS com os diferentes tipos espectrais, visto que essas sequéncias
independem de transformacoes entre diferentes sistemas fotométricos. Car-
penter (2001), por exemplo, estabelece um conjunto de equagoes de calibragao
que conectam as magnitudes JH K, com o sistema fotométrico JHK L de
Johnson-Glass (Bessell & Brett, 1988). A desvantagem desse tipo de proce-
dimento é que as incertezas associadas as calibragoes podem introduzir erros
sistematicos nas sequéncias finais produzidas.

88



Na presente segao, utilizamos o diagrama cor-cor intrinseco (J — H)g X
(H — K)o do 2MASS para estabelecer uma comparacao entre os indices
de cor previstos pelos modelos evolutivos PARSEC (BMG12) e os indices
de cor observados para estrelas de diferentes tipos espectrais. Para isso,
selecionamos uma amostra de estrelas de sequéncia principal das bases de
dados ELODIE (segao 3.1) e IRTF (Rayner et al. 2009, de agora em diante
RCV09). A biblioteca IRTF'® é uma colegao de espectros estelares de média
resolucao (R ~ 2000; 0,8 < A(um) <5,0) obtidos com o espectrégrafo SpeX,
acoplado ao NASA Infrared Telescope Facility - IRTF (Mauna Kea, Hawaii).
Os espectros sao calibrados em fluxo absoluto utilizando fotometria 2MASS,
corrigidos de avermelhamento interestelar e de velocidade radial. Em sua
versao atual, a biblioteca contém estrelas de tipos espectrais entre F e M e
classes de luminosidade entre I e V. Selecionamos também um conjunto de
estrelas gigantes das bases ELODIE e IRTF e complementamos essa amostra
com estrelas da base de dados MILES™ (Sanchez-Blazquez et al., 2006). Essa
biblioteca é constituida por espectros de 985 estrelas obtidos com o telescopio
de 2,5 m Isaac Newton (La Palma, Espanha). A cobertura espectral é 3525 <
A(A) <7500, com resolugao de 2,3 A.

Nossa amostra contém um total de 302 estrelas abrangendo tipos espec-
trais desde 08V até M9.5V e desde O7III até M10OIII (incluimos também
gigantes brilhantes - classe II - e subgigantes - classe IV) e com diferentes
metalicidades. Os dados de cada estrela constam na Tabela 4.1. No caso das
estrelas das bases ELODIE e MILES, as magnitudes J,H,K, foram obtidas
diretamente do catdlogo 2MASS. Com os excessos de cor E(B — V) informa-
dos nos cabecalhos dos espectros, pudemos obter os indices de cor intrinsecos.
Para isso, usamos as relagoes de extingao de Rieke & Lebofsky (1985, daqui
em diante RL85):

Ay = 0,282 Ay
Ag = 0,175 Ay
Ag. = 0,112 Ay
Ay = 3,09E(B-V)

No caso das estrelas do IRTF, computamos os valores de (J —H)g e (H —
K)o através da convolugao das curvas que definem os filtros com o espectro
estelar: para uma dada banda fotométrica X, a magnitude é calculada pela
seguinte expressao

(4.1)

13Disponivel em http://irtfweb.ifa.hawaii.edu/~spex/IRTF_Spectral Library/
M“Disponfvel ~ em  http://www.iac.es/proyecto/miles/pages/stellar-libraries/miles-
library.php
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X = —25log /f,\ Sx(AN)dA| + 2,5 log (F)‘?eg“> + M x (4.2)

onde as curvas de transmissao Sx(A) foram interpoladas linearmente para
reamostragem nos comprimentos de onda do espectro; m, x ¢ a constante
de ponto zero adotada para a banda X; no 2MASS, J, = —0,001, H, =
0,019; K. = —0,017mag (Cohen et al., 2003). Os parametros atmosféricos
Terr,log(g) e [Fe/H] constam nos cabecalhos dos espectros. Quando indis-
poniveis nos cabegalhos, complementamos essas informacoes com dados da
literatura (ver coluna de referéncias na Tabela 4.1).

Nas Figuras 4.1 e 4.2, mostramos os diagramas cor-cor intrinsecos (J —
H)y x (H — Ky), para estrelas de sequéncia principal e gigantes. Em ambas,
as sequéncias de SL0O9 sao indicadas pela linha tracejada. Os intervalos de
[Fe/H| sao indicados com cores; estrelas sem informacao de metalicidade sao
representadas em vermelho. O Sol ((J — H)s = 0,286 £+ 0,019 mag; (H —
K)o = 0,076 £ 0,019 mag; Casagrande et al. 2012) também foi representado,
para referéncia.

Tabela 4.1: Amostra de estrelas de sequéncia principal e gigantes representadas no dia-
grama cor-cor das Figuras 4.1 e 4.2. Os indices de cor foram obtidos do 2MASS. Referéncias
para tipos espectrais, temperaturas efetivas, gravidades superficiais e excessos de cor: 1.
Moultaka et al. (2004); 2. Rayner et al. (2009); 3. Ostlie & Carroll (1996); 4. Prugniel
et al. (2011); 5. Delgado Mena et al. (2015); 6. Rojas-Ayala et al. (2012); 7. Newton
et al. (2014); 8. Sanchez-Bldzquez et al. (2006); 9. Luck (2015); 10. Luck (2014). Estrelas
marcadas com * foram utilizadas na recalibragdo empirica das isécronas PARSEC (vide
texto para detalhes). Estrelas marcadas com T constam em mais de uma base de dados
(coluna Referéncias).

1D Outro Sp Teyf log (g) [Fe/H] (J—H) (H — Ks) E(B-YV) Ref.
x) (cm/s?) (dex) (mag) (mag) (mag)
Sequéncia principal
HD 034078 09.5Vvar 34781 4.0 -0.02 -0.01 -1.29 0.49 1
HD 013268 O8Vnn 36764 3.7 0.13 -0.07 0.02 0.45 1
HD 014633 08.5V 35649 3.8 0.04 -0.13 -0.07 0.10 1
HD 214680 10 Lac o9V 35495 4.0 0.02 -0.13 -0.06 0.10 1
HD 138749 6 CrB B6Vnn 14775 3.6 -0.06 -0.04 0.04 0.03 1
HD 147550* B9V 10400 3.4 -0.17 0.03 0.02 0.15 1
HD 161677* B6V 15331 3.5 -0.06 -0.02 -0.02 0.17 1
HD 161941* B9.5V 10630 4.2 0.24 -0.02 0.07 0.24 1
HD 162028* V2327 Oph B6V 13568 3.8 -0.13 -0.05 0.00 0.18 1
HD 168797* B3Ve 17725 3.3 -0.02 -0.04 0.01 0.17 1
HD 194244* B9V 12001 4.0 -0.15 0.01 -0.01 0.05 1
HD 224559 B4Vne 29689 3.0 0.01 -0.03 0.07 0.13 1
BD-+463471 V1578 Cyg B9.5Ve 10345 4.7 0.26 0.52 0.80 0.14 1
HD 000560* 34 Psc B9V 10705 4.0 -0.36 0.01 -0.07 0.05 1
HD 003369 7 And B5V 15522 3.6 -0.03 0.02 0.07 0.03 1
HD 214167 8 Lac A B2Ve 28771 2.9 -0.02 -0.07 0.15 0.11 1
HD 040964 B8V 11126 4.0 -0.25 -0.04 0.04 0.07 1
HD 042035* B9V 10720 4.0 0.09 -0.01 0.00 0.02 1
HD 042597* B1V 19795 3.5 -0.06 -0.08 0.00 0.14 1
HD 043285* B6V 14719 3.6 -0.08 -0.05 -0.05 0.04 1
HD 044783 B8Vn 16655 3.1 0.00 -0.03 0.04 0.03 1
HD 046380 B2Vne 32494 2.4 -0.17 0.20 0.32 0.72 1
HD 050209 B9Ve 17612 3.1 0.04 -0.01 0.10 0.18 1
HD 050696* B1:V:nne 21266 3.0 -0.04 -0.03 0.01 0.25 1
HD 055606 B1:V:nnpe 24815 - 0.00 0.10 0.23 0.22 1
HD 074280 n Hya B3V... 17502 3.5 -0.03 0.09 0.04 0.02 1
HD 079469 6 B9.5V 10067 3.9 -0.50 -0.59 0.10 0.00 1
HD 172488 B0.5V 28955 3.7 -0.10 0.10 0.06 0.81 1
HD 174069* B1.5V 19231 3.5 -0.06 -0.03 0.05 0.34 1
HD 177756 A Aql B9Vn 11366 4.0 -0.15 0.05 -0.09 0.01 1
HD 179406* 20 Aql B3V 17229 3.4 -0.06 -0.05 0.14 0.33 1
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ID O
utre sp Ty Tee()  Fe/H] (T-H) (H-K) BB-V) el
(K) (cm/s?) (dex) (mag) (mag) (mag)
HD 196867 a Del BOV 110
21 4.0 ,
HD 209459* 21 Peg B9.5V 10851 0.22 0.01 0.06 0.04 1
HD 212 4.0 0.19 -0.05 0.00 0.00 1
HD 212076 31 Peg B2IV-V 21425 3.1 -0.05 0.01 0.12 0.10 1
no2e ™ Aqr BlVe 20800 3.2 -0.02 -0.06 0.01 0.00 1
168 8 Lac B B2V 28830 2.9 :
HD 214923 ¢ Peg B85V 11577 . -0.03 -0.17 -0.01 0.12 1
HD 217891* B Psc B6Ve 15702 58 008 004 006 o-02 !
HD 040446 60 Ori AlVs 9534 3.7 0 oo 0.06 0.04 L
HD 071155 oo ALy 9534 8 -0.90 -0.02 0.12 0.00 1
HD 077093% A9Vn 7319 3.8 -0.77 0.03 0.01 0.05 1
HD 086986 N Ta1o 2(7) 227 0.08 0.06 0.07 1
HD 097633 0 Leo Ay Tl 40 -1.99 0.11 0.00 0.03 1
HD 163624* A3V 8579 : -0.23 -0.08 0.11 0.00 1
HD 173495% A1V oan 3.6 -0.04 0.06 0.05 0.05 1
HD 174240* ALV 0480 3.8 -0.76 -0.04 0.07 0.04 1
BD-+473452% A2V 8219 e -0.40 -0.01 0.03 0.03 1
BD4473454% AoV irod 4.0 0.19 -0.01 0.09 0.10 1
BD+473458* A1V 0337 o -1.25 -0.04 0.02 017 1
HD 001280 0 And A2V 8642 3.8 o5 50 2.9 o.11 b
HD 005448 u And A5V 8176 : -0.29 0.30 0.16 0.01 1
HD 006695* 79 Psc A3V 8696 g -0.08 -0.03 0.02 0.00 1
HD 006961 S 3.7 -1.25 0.01 0.05 0.00 1
0 Cas ATVvar 7918 3.5
HD 008538 : -2.18 0.17 0.15 0.00 1
§ Cas A5V... 8125 3.9
HD 011636 B Ari A5V 8268 : -0.39 -0.03 0.12 0.00 1
HD 011946 AOVn 10057 3o o.07 -0.01 0.08 0.00 1
HD 012216 50 Cas a0y 1005 gs; _g.gg -0.12 0.09 0.07 1
HD 013041 N Ay Y 9169 8 -0. -0.01 -0.02 0.00 1
HD 014191% 0 Ari A1Vn e . -0.54 0.05 0.15 0.01 1
HD 042111% Aave 119 3.9 -0.50 -0.07 0.07 0.00 1
HD 044333 A4.5V 7638 g -0.23 0.05 0.09 0.08 1
HD 124320* A2V 8120 ‘31; -(1J-55 0.14 0.06 0.02 1
HD 156729 60 Her azv 8120 85 -1.92 0.04 0.02 0.08 1
HD 161270 : -0.90 0.31 0.02 0.00 1
61 Oph A1IV-V 9897 3.9
HD 161289* A0V 9924 ‘ -0.51 0.00 0.02 0.08 1
1D 161268 + Oph Aoy 9924 3.8 -0.54 -0.07 0.03 0.13 1
HD 172167 Vega. AoV 9630 38 -0.72 -0.07 0.04 0.05 1
HD 174866 A7Vn 7851 3.5 -0.77 -0.15 -0.16 0.00 1
HD 175543* A5V 8288 g? '8'31 0.05 0.05 0.00 1
HD 175638 63 Ser A A5V 8147 3.9 6 00 o0 0-06 L
HD 175639 : -0.46 0.00 0.08 0.01 1
63 Ser B A5Vn 7802 3.9
HD 179791* A3V 9210 v -0.59 0.06 -0.08 0.06 1
HD 205198* AL5V 9911 0 -0.47 0.03 0.08 0.01 1
HD 209993* AV 9338 5e -0.92 0.02 -0.02 0.15 1
HD 212061 . Aqr asv ga38 3.8 -0.79 0.02 -0.01 0.01 1
HD 213558 7 a0y 9980 3.8 -0.43 0.06 0.03 0.02 1
HD 216735 O o Ay 939 3.8 -0.80 -0.04 0.02 0.01 1
HD 222603 e ALy 9519 3.7 -0.76 0.21 0.17 0.00 1
HD 108519% FOVn 7200 " 0.05 0.17 0.14 0.00 1
HD 213135 F1V 6918 : - 0.09 0.03 0.00 2,3
HD 113139* 78 UMa F2v 6890 - -0.24 0.15 0.09 0.00 5
HD 26015* Fav 6580 ié 0.02 0.16 0.21 0.01 2
HD 16232* 30 Ari B F4V 6462 Iy 0.09 0.19 0.02 0.00 2
HD 87822* F4v 6545 : 027 0.17 0.09 0.09 2
HD 27524%* F5v ooth ii 0.19 0.12 0.12 0.03 2
HD 218804% 6 And v 6519 i 0.13 0.18 0.02 0.00 2,3,4
HD 215648* X Peg Fov 6000 . -0.27 0.41 0.06 0.00 2
HD 126660* 23 Boo F7V 6338 i -0.28 0.28 0.12 0.02 >
HD 27383* 4.3 -0.05 0.20 0.24 0.00 2
55 Tau F8V 6280 4.6
HD 219623* F8V 6145 : 0.10 0.23 0.05 0.03 5
HD 114710% B Com F9.5V 6146 a2 0.01 0.27 0.29 0.00 5
HD 176051% Fov 603 ot 0-06 0.24 0.07 0.00 2
HD 165908* b Her FOV 6028 4.4 -0.04 0.24 -0.04 0.03 2
HD 102870% B Vir P8 SIVV 4.5 -0.56 0.22 0.13 0.00 2
HD 109358* 5 CVn Gov 2533 i.g 0.20 0.23 0.09 0.00 2
HD 95128* 7 UMa v 6000 4 0.07 0.31 0.06 0.00 2
HD 20619* GL5V 5600 . 0.01 0.22 -0.01 0.00 2
HD 10307* G1V 58098 0 -0.45 0.32 0.08 0.04 2
HD 76151% GV 2600 ii —83; 830 0.13 0.00 2
HD 10697* : -9 -25 0.17 0.04 2
HD 106974 109 Psc gixa 5641 4.1 0.14 0.71 0.08 0.08 2
HD 165185* G5V 2500 . -0.22 0.41 0.27 0.05 >
HD 115617+ 61 Vir Gov 5895 4.5 -0.06 0.22 0.14 0.00 2
HD 75732% p Cnc GS'V o530 i(s) —8.03 0.36 0.02 0.00 2
HD 101501% 61 UMa Gav Zoas 4-7 .40 0.50 0.25 0.12 2
HD 145675* 14 Her KOV 5300 ' 0.03 0.34 0.06 0.00 >
HD 10476* 107 Psc Koy 4.3 0.50 0.36 0.09 0.07 2
HD 3765* K2V 5196 4.5 -0.20 0.46 0.11 0.00 5
HD 219134* K3V igg 4.4 0.10 0.42 0.11 0.02 2
HD 45977 Kav 4590 4.5 0.08 0.51 0.21 0.04 2
HD 36003* K5V - 0.03 0.48 0.19 0.12 2,5
4465 4.6 0.00 0.50 0.23 0.00 )
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1D Outro Sp Teyf log (g) [Fe/H] (J —H) (H — Ks) E(B-V) Ref.
(K)'  (em/s?)  (dex)  (mag) (mag) _(mag)
HD 201092* 61 Cyg B K7V 4120 4.4 -0.63 0.65 0.35 0.02 2
HD 237903* 36 UMa B K7V 4070 4.7 -0.18 0.62 0.14 0.02 2
HD 209290 MO0.5V 3800 - 0.02 0.63 0.24 0.04 2,5
HD 19305* MOV 3850 4.5 - 0.65 0.20 0.01 2,3
HD 36395* M1.5V 3742 4.7 0.21 0.85 0.11 0.00 2
HD 42581 M1V 3720 - - 0.71 0.23 0.00 2
GI1 381 M2.5V 3500 - - 0.55 0.28 0.05 2
G1 581 HO Lib M2.5V 3500 - -0.10 0.61 0.26 0.08 2,6
G1 806* M2V 3580 4.7 -0.11 0.56 0.24 0.02 2,3,6
HD 95735* M2V 3620 4.9 -0.20 0.56 0.39 0.01 2
G1 273 M3.5V 3420 - -0.17 0.50 0.36 0.00 2,6
G1 388 ~ Leo C M3V 3470 - 0.28 0.61 0.25 0.00 2,6
G1 268AB QY Aur M4.5V 3300 - 0.10 0.58 0.31 0.00 2,6
Gl 213 V1352 Ori M4V 3370 - -0.25 0.50 0.24 0.00 2,6
Gl 299 M4V 3370 - -0.46 0.50 0.27 0.12 2,6
Gl 51%* V388 Cas M5V 3240 4.8 0.28 0.60 0.30 0.00 2,3,6
Gl 866ABC EZ Aqr M5V 2747 5.1 0.05 0.60 0.42 0.16 2,6
GJ 1111 DX Cnc M6.5V 2990 - -0.19 0.62 0.36 0.04 2,6
Gl 406 CN Leo M6V 3050 - 0.18 0.60 0.40 0.06 2,6
Gl 644C M7V 2940 - -0.32 0.57 0.39 0.10 2,6
GI1 752B V1298 Aql M8V 2640 5.2 0.09 0.68 0.46 0.00 2,3,7
LP 412-31 M8V 2640 5.2 - 0.69 0.43 0.00 2,3
BRI B0021- M9.5V 2600 - - 0.91 0.55 0.00 2
0214
DENIS-PJ MOV 2600 - - 0.63 0.46 0.00 2
1048-3956
LHS 2065 MoV 2600 - 0.16 0.74 0.53 0.00 2,6
LHS 2924 MOV 2600 - -0.19 0.76 0.48 0.00 2,6
LP 944-20 MOV 2600 - - 0.71 0.47 0.00 2
Gigantes
HD 016429 V482 Cas 09.5I11 35184 3.5 0.06 0.17 0.09 0.82 1
HD 190864 OTIII... 40798 3.7 0.13 -0.02 0.02 0.46 1
HD 000358 a And B8IVmnp.. 11602 4.1 0.24 -0.16 0.06 0.02 1
HD 037202 ¢ tau B4IIIp 22582 2.5 -0.20 -0.05 0.24 0.07 1
HD 045910 B2:I11pshe 20927 - 0.00 0.41 0.33 0.52 1
HD 109387 x Dra B6IIIp 32915 3.4 0.05 -0.09 0.09 0.05 1
HD 163641 BOIIII 11084 4.2 0.16 -0.07 0.03 0.12 1
HD 1764371 ~ Lyr BOIII 11110 4.3 0.27 -0.11 0.11 0.03 1
BOIII 10282 3.5 0.20 -0.11 0.11 0.02 8
HD 196426 B8IIIp 11899 4.1 0.31 -0.08 0.02 0.07 1
HD 000144 10 Cas BOIIII 13759 3.7 0.00 -0.01 0.00 0.09 1
HD 000886% ~ Peg B2IV 19422 3.5 -0.07 -0.14 -0.13 0.03 1
B2IV 21581 3.9 0.06 -0.14 -0.13 0.01 8
HD 003360% ¢ Cas B2IV 19486 3.6 -0.07 -0.11 0.00 0.05 1
B2IV 21170 3.9 0.12 -0.11 0.00 0.04 8
HD 005394 ~v Cas BOIVe 30652 2.6 -0.07 0.05 0.24 0.30 1
HD 0073741 87 Psc BSIII 12085 4.1 0.27 -0.14 0.00 0.07 1
BSIII 13324 4.0 -0.70 -0.14 0.00 0.04 8
HD 043526 BT7III 15310 3.6 0.01 -0.09 0.01 0.06 1
HD 144206 6 Her BOIIII 11799 4.2 0.43 -0.15 0.04 0.03 1
HD 155763% ¢ Dra B6III 14478 3.5 0.13 -0.04 0.03 0.03 1
B6III 13397 4.2 -0.95 -0.04 0.03 0.03 8
HD 176630 B4IV 18974 3.2 -0.03 0.03 0.03 0.30 1
HD 1797611 21 Aql BS8II-III 13182 4.1 0.46 -0.03 0.04 0.04 1
BS8II-III 13175 3.3 -0.14 -0.03 0.04 0.03 8
HD 1801637 n Lyr B2.5IV 17972 3.4 0.01 -0.07 -0.12 0.06 1
B2.5IV 17360 3.4 -0.01 -0.07 -0.12 0.07 8
HD 181440 27 Aql BOIII 11124 4.1 0.14 -0.03 0.02 0.06 1
HD 191692 0 Aql B9.5III 10532 4.0 0.03 0.01 -0.02 0.02 1
HD 2124547 BS8III-IV 14475 3.7 0.42 -0.13 -0.06 0.05 1
BS8III-IV 15512 4.1 0.70 -0.13 -0.06 0.05 8
HD 213420 6 Lac B2IV 20009 3.4 -0.04 0.29 -0.05 0.15 1
HD 224544 B6IVe 16994 3.4 0.02 -0.09 -0.02 0.09 1
HD 2168311 BT7III 14560 3.4 0.03 -0.07 0.01 0.00 1
BT7III 12923 3.8 0.40 -0.07 0.01 0.06 8
HD 2169167 16 Lac B2IV 19744 3.4 -0.06 -0.13 -0.03 0.10 1
B2IV 22989 3.9 -0.23 -0.13 -0.03 0.10 8
HD 217833 V638 Cas BOIllwe... 13160 4.1 0.85 -0.08 -0.01 0.00 1
HD 218045 « Peg BO.5I1I 10202 4.0 -0.36 _0.21 0.10 0.02 1
HD 218376 1 Cas B0.5IV 28818 3.9 -0.13 -0.07 -0.05 0.25 1
HD 2205757 BSIII 12461 4.2 0.51 -0.08 0.04 0.07 1
BSIII 12293 3.7 0.50 -0.08 0.04 0.12 8
HD 222439 x And B9IVn 10594 3.9 -0.40 0.03 0.02 0.03 1
HD 017081 7 Cet B7IV 13320 3.6 0.03 -0.03 -0.04 0.00 8
HD 027295 53 Tau BIIV 11704 3.9 -0.74 -0.04 0.00 0.00 8
HD 041692 B5IV 14400 3.1 -0.40 -0.06 0.00 0.04 8
HD 138764 IU Lib B6IV 13827 4.0 -0.13 -0.11 0.07 0.05 8
HD 149121 n Her B9.5I11 11100 3.8 0.12 -0.01 0.01 0.01 8
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1D Outro Sp Teyf log (g) [Fe/H] (J —H) (H — Ks) E(B-V) Ref.
(X) (cm/s?) (dex) (mag) (mag) (mag)
HD 160762 ¢ Her B3IV 19000 3.8 0.10 -0.08 0.12 0.02 8
HD 164432 B2IV 21311 3.7 -0.33 -0.03 -0.07 0.16 8
HD 174959 B6IV 14681 4.0 -0.80 -0.09 -0.03 0.04 8
HD 175640 BOIIII 12050 3.9 -0.43 -0.05 0.05 0.04 8
HD 176301 B7 III-1V 13100 3.5 0.18 -0.07 -0.01 0.07 4,8
HD 187879 V380 Cyg BI1III 19676 3.4 1.25 -0.05 -0.01 0.22 8
HD 192907 r Cep BOIIII 10675 3.7 -0.05 0.09 -0.01 0.02 8
HD 202671 30 Cap B5II/II1 15273 4.2 1.20 -0.06 -0.02 0.04 8
HD 205021 B Cep B2IIlvar 26740 4.2 -0.23 -0.11 -0.15 0.04 8
HD 204754 BSIII 12923 3.5 -0.28 -0.03 0.02 0.22 8
HD 207330 81 Cyg B3III 18351 3.5 -0.10 0.21 -0.01 0.10 8
HD 210424 38 Aqr B5III 13860 4.0 -0.26 -0.08 0.03 0.00 8
HD 002628% 28 And ATIIT 7003 3.8 0.00 0.17 0.23 0.02 1
ATIIT 7325 3.6 0.00 0.17 0.23 0.01 8
HD 044769 e Mon A ABIV 7728 3.7 -2.10 0.15 -0.20 0.02 1
HD 077350 69 Cnc AOIIL 10471 3.9 0.26 -0.06 0.04 0.04 1
HD 0852357 ¢ Uma A3IV 8850 3.3 -0.28 0.13 0.19 0.15 1
A3IV 11200 3.5 -0.40 0.13 0.19 0.00 8
HD 169959 AOIIT 10565 4.1 0.07 0.03 0.01 0.12 1
HD 172522* A2IIT 9208 2.6 -1.34 0.07 0.09 0.17 1
HD 205331 A1IIT 10015 3.9 0.17 -0.08 0.05 0.06 1
HD 206088 v Cap ATIII:mp.. 7433 3.7 0.52 0.22 0.00 0.01 1
HD 2149947 43 Peg ALTV 9436 3.1 20.14 0.37 0.03 0.00 1
Al1IV 9608 3.7 0.08 0.37 0.03 0.02 8
HD 221756* T 15 And A1III 9564 3.8 -0.79 -0.01 0.03 0.08 1
A1III 9020 3.9 -0.50 -0.01 0.03 0.02 8
HD 050420%* V352 Aur AO9III 7412 3.4 0.30 0.16 0.08 0.04 8
HD 112028%* Al III 9480 3.3 -0.39 -0.03 0.03 0.07 4,8
HD 111786%* MO Hya AOIII 7450 3.9 -1.60 0.13 0.04 0.02 8
HD 123299 a Dra A0 III 10100 3.3 -0.56 -0.20 -0.01 0.01 8
HD 181470* AOIII 10012 3.6 -0.46 -0.02 -0.01 0.05 8
HD 189849 15 Vul A4IIT 7972 3.6 0.08 0.12 0.26 0.03 8
HD 197461 11 Del ATIIIp... 7176 3.4 -0.30 0.15 -0.09 0.01 8
HD 204041* Al1IV 8100 4.0 -0.98 0.09 0.04 0.03 8
HD 218640 A3IV: 5640 3.6 0.27 0.46 0.04 0.02 8
HD 027962 68 Tau A2IV 8850 3.8 0.13 -0.04 0.28 0.05 8
HD 13174%* 14 Ari FOIII-IVn 7000 3.7 0.30 0.08 0.30 0.00 2
HD 89025* ¢ Leo FOIlla 6950 3.0 -0.03 0.07 0.00 0.00 2
HD 40535 1 Mon F2I1I-IV 6870 - - 0.13 0.07 0.00 2
HD 21770* 36 Per F4I11 6615 4.1 0.03 0.25 0.20 0.00 2
HD 75555%* F5.5111-1V 6490 3.6 0.02 0.18 0.04 0.04 2
HD 186155* F5II-111 6780 3.3 0.26 0.20 0.08 0.00 2
HD 17918* F5IIT 6700 4.0 0.00 0.14 0.11 0.04 2
HD 160365* F6III-IV 6180 3.0 -0.26 0.24 0.07 0.10 2
HD 124850* ¢ Vir F7IIT 6222 4.2 -0.09 0.23 0.11 0.03 2
HD 220657* 68 Peg F8IIT 5920 3.2 -0.26 0.30 0.20 0.09 2
HD 6903* 81 Psc F9Illa 5730 2.7 -0.35 0.38 0.01 0.11 2
HD 6130 FOII 7400 1.5 0.02 0.30 0.28 0.29 2
HD 27397 57 Tau FoIv 7100 4.3 - 0.07 0.07 0.00 2
HD 173638* F1II 7090 1.7 -0.10 0.30 0.07 0.38 2
HD 11443* a Tri F6IV 6288 3.9 0.00 0.22 -0.09 0.03 2
HD 201078* F7I1 6230 1.9 -0.10 0.25 0.02 0.04 2
HD 111844* F8IV 6160 3.7 0.02 0.23 0.04 0.03 2
HD 164136* 94 Her F2IV 6575 2.0 -0.33 0.14 0.05 0.01 2
HD 216219* G1II-IIT 5478 2.8 -0.55 0.23 0.10 0.00 2
HD 21018* G1III 5250 3.0 0.00 0.30 0.21 0.17 2
HD 219477 61 Peg G2II-IIT 5450 - - 0.58 0.23 0.08 2
HD 88639 G3IIIb 5300 - -0.10 0.50 0.21 0.00 2,9
HD 108477 G4III 5200 - - 0.34 0.23 0.00 2
HD 94481* GAIII-IIIb 5355 3.0 -0.12 0.48 0.01 0.00 2,9
HD 18474* G5IIT 5013 2.4 -0.23 0.43 0.21 0.00 2
HD 193896 G5I1Ia 5150 - -0.12 0.46 -0.20 0.01 2,9
HD 27277 G6III 5100 - - 0.49 0.11 0.07 2
HD 16139 G7.5111a 4950 - - 0.47 0.12 0.11 2
HD 182694* GT7IIIa 5067 2.6 -0.04 0.44 0.16 0.00 2
HD 122563* GS8III 4582 0.9 -2.50 0.76 0.30 0.00 2
HD 104979* 9 Vir GS8III 5250 3.2 -0.29 0.42 0.11 0.03 2
HD 1357228* § Boo GS8III 4800 2.7 -0.50 0.67 -0.24 0.00 2
HD 222093* GOIII 4730 2.8 -0.25 0.65 0.04 0.04 2
HD 126868* ¢ Vir G2IV 5600 3.9 -0.02 0.42 0.05 0.06 2
HD 176123* G3II 5200 2.2 - 0.53 0.05 0.12 2
HD 58367* e CMi G6IIb 4820 2.0 -0.22 0.49 0.14 0.10 2,10
HD 25877* GTII 5060 1.9 0.12 0.47 0.15 0.21 2
HD 20618* 59 Ari GT7IV 5049 3.1 -0.22 0.40 -0.06 0.08 2
HD 114946* 55 Vir G7IV 5056 3.0 -0.31 0.57 0.05 0.10 2
HD 170820%* GIII 5663 2.0 -0.05 0.80 0.12 0.56 2
HD 9852 KO.5I11 4750 - - 0.56 0.20 0.41 2
HD 100006* 86 Leo KOIII 4785 2.7 -0.12 0.59 0.26 0.05 2
HD 91810 K1-IITb 4600 - - 0.70 0.11 0.08 2
HD 36134 K1-IIT 4600 - - 0.70 0.08 0.07 2
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Tab. 4.1 - cont.

1D Outro Sp Teyf log (g) [Fe/H] (J —H) (H — Ks) E(B-V) Ref.
(X) (cm/s?) (dex) (mag) (mag) (mag)
HD 124897* a Boo K1.5I11 4500 2.0 -0.56 0.56 0.10 0.11 2
HD 25975%* 49 Per KI1III 4941 3.4 -0.20 0.54 0.04 0.00 2
HD 132935 K2III 4420 - - 0.94 0.06 0.20 2
HD 137759* ¢ Dra K2III 4490 2.7 0.03 0.57 0.05 0.01 2
HD 2901 K2III 4420 - - 0.88 0.13 0.07 2
HD 114960 K3.5I1Ib 4000 - - 0.85 0.02 0.06 2
HD 99998%* 87 Leo K34I11 3920 1.7 -0.39 0.77 0.14 0.27 2
HD 16068 K3II-III 6427 - -0.31 0.90 0.19 0.53 2
HD 178208 K3III 4200 - - 0.69 0.25 0.13 2
HD 221246 K3III 4200 - - 0.81 0.23 0.20 2
HD 35620%* ¢ Aur K3III 4200 2.2 0.11 0.74 0.06 0.14 2
HD 207991 K4-IIT 3777 - - 0.82 0.30 0.17 2
HD 120477* 5 Boo K5.5I11 3890 1.5 -0.23 0.78 0.00 0.00 2
HD 181596* K5IIT 3950 1.9 - 0.90 0.21 0.09 2,3
HD 3346 K6IIla 3900 - - 0.88 0.11 0.06 2
HD 194193 KT7III 3850 - - 0.89 0.27 0.08 2
HD 164349* 93 Her KO0.51Tb 4383 1.8 -0.22 0.54 0.10 0.16 2
HD 179870 KOIT - - - 0.84 -0.14 0.19 2
HD 165438* K11V 4862 3.4 0.02 0.59 0.04 0.00 2
HD 142091%* x CrB K1IVa 4800 3.4 -0.04 0.46 0.15 0.01 2
HD 23082 K2.5I1 - - - 0.76 0.33 0.50 2
HD 181475 KT7IIa 3700 - - 0.86 0.31 0.55 2
HD 213893* MOIIIb 3800 1.3 - 0.92 0.22 0.00 2,3
HD 204724 2 Peg M1+I11 3773 - - 0.92 0.12 0.02 2
HD 219734* 8 And M2.5111 3730 0.9 0.27 1.08 0.03 0.05 2
HD 120052* 87 Vir M2III 3729 1.0 - 0.87 0.29 0.02 2,3
HD 28487 M3.5I11 3580 - - 0.90 0.33 0.12 2
HD 39045 V440 Aur M3III 3530 - - 0.96 0.29 0.15 2
HD 27598 DG Eri M4-I11 3430 - - 0.88 0.26 0.04 2
HD 204585 NV Peg M4.511Ta 3380 - - 1.00 0.31 0.00 2
HD 214665 V416 Lac M44-111 3430 - - 0.96 0.29 0.00 2
HD 19058* p Per M4+I1Ta 3500 0.8 -0.15 0.90 0.23 0.00 2
HD 4408 57 Psc MA4III 3522 - - 0.94 0.25 0.00 2
HD 94705* 56 Leo M5.5111 3300 1.0 - 0.88 0.31 0.00 2
HD 14386 68 Cet Mb5e-M9elll 3330 - - 0.84 0.64 0.05 2
HD 175865* 13 Lyr MS5III 3420 0.5 0.14 0.84 0.26 0.00 2
HD 18191* 45 Ari M6-I11 3250 0.3 -0.24 0.88 0.22 0.00 2,4
HD 69243 R Cnc M6e-M9elll 3240 - - 1.10 0.38 0.02 2
HD 196610 EU Del M6III 3243 - - 1.12 0.23 0.00 2
BRI B2339-0447 M7-8I11T 3200 - - 0.97 0.52 0.00 2
HD 108849 BK Vir MT7-111 2944 - - 0.92 0.35 0.04 2
HD 207076 EP Aqr M7-I11 2750 - - 1.08 0.33 0.00 2
IRAS 14303-1042 KS Lib M8-9II1I - - - 0.86 0.68 0.00 2
IRAS 14436-0703 AQ Vir M8-9III - - - 0.67 0.48 0.00 2
IRAS 21284-0747 HY Aqr MS8-9IIT - - - 0.86 0.56 0.00 2
IRAS 0103741219 WX Psc MSIII 3200 - - 2.80 2.42 0.00 2
BRI B1219-1336 VX Crv MOIII 3000 - - 0.77 0.55 0.00 2
IRAS 150604-0947 FV Boo MOIII 3000 - - 0.93 0.68 0.00 2
IRAS 14086-0703 10 Vir M104-I11 3240 - - 1.78 1.27 0.00 2
HD 23475 BE Cam M2II 3620 - - 0.99 0.23 0.29 2
HD 40239 7 Aur M3IIb - - - 0.85 0.21 0.10 2

Para construcao do diagrama da Figura 4.1, selecionamos o locus de
sequéncia principal de um conjunto representativo de isécronas PARSEC de
metalicidade solar (Z = Z, = 0,0152) para idades, expressas em log (¢/anos),
de 6,6 até 10,1. Para comparacao, selecionamos também a sequéncia principal
de uma isécrona (log (t/anos) =8,6) pobre em metais (Z = Z/10). Visto
que a amostra de objetos da Tabela 4.1 nao inclui estrelas pré-sequéncia prin-
cipal, excluimos essa fase evolutiva das is6cronas mais jovens (log(t/anos) =
6,6, 7,3 ou 7,6). Vé-se que os diferentes modelos se superpoem ao longo do
diagrama cor-cor. Essa figura mostra que as sequéncias previstas pelos mo-
delos PARSEC apresentam diferencas sisteméaticas em relagao as sequéncias
empiricas para tipos espectrais mais frios do que AOV ( (J — H)o=-0,04;
(H—K;)o=0,01). Comparando os loci das isécronas com os dados empiricos
vemos que, mesmo no caso do Sol, os modelos sao apenas marginalmente
compativeis dentro das incertezas.
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No caso das gigantes, selecionamos os modelos pds-sequéncia principal
das is6cronas com log (t/anos) igual a 8,6, 9,1,9,6 e 10,1 e metalicidade
solar para a construcao do diagram cor-cor da Figura 4.2. Selecionamos
também a sequéncia de gigantes para uma isécrona (log (t/anos) =8,6) com
Z = Zy/10. O valor de magnitude absoluta My mais brilhante para os mo-
delos PARSEC compreendidos nesse intervalo de idades é igual a -2,5mag,
sendo superior, portanto, aos valores de My das estrelas supergigantes Ib,
para as quais My < —5 (Kaler, 1997). Os modelos representados, portanto,
nao incluem estrelas supergigantes. As sequéncias previstas pelos modelos
apresentam discrepancias sistematicas em relacao a toda a sequéncia de gi-
gantes de SL09, sendo as maiores diferencas encontradas para as gigantes de
classe espectral M (T¢ry <3800 K).

Como discutido em Campos et al. (2013), dentre os problemas associados
aos modelos evolutivos estelares, tem-se a auséncia de uma descri¢cao precisa
da conveccao, especialmente para estrelas gigantes e de sequéncia principal
de baixa massa, as quais apresentam um envoltorio convectivo profundo, o
que ocasiona incertezas nos modelos. Outra fonte de incertezas é a perda
de massa devido ao vento estelar, a qual depende do conteiido metalico e é
ordens de magnitude mais intensa para estrelas que ja deixaram a sequéncia
principal. Devido a dificuldade na determinagao tedrica das taxas de perda de
massa estelar, esse valores sao obtidos empiricamente, a partir de observacoes
de estrelas que se encontram em estagios evolutivos similares entre si.

Além disso, incompletezas nas tabelas de opacidade para espécies mole-
culares, especialmente para baixa sequéncia principal e gigantes frias, afe-
tam as distribuicoes espectrais sintéticas de energia, a partir das quais sao
tabulados os valores de correcao bolométrica que permitem converter lumi-
nosidades e temperaturas efetivas em magnitudes e indices de cor ao longo
das is6cronas. Em particular, esse efeito se da nas bandas do infravermelho,
em cujas frequéncias muitas das transi¢oes moleculares ocorrem (como TiO,
H,0O, CO e CN, cujas transi¢oes afetam particularmente as bandas J e K).

Na Figura 4.1, os dados das estrelas pobres ou ricas em metais presentes
na nossa amostra nao apresentaram tendéncias significativamente diferen-
tes em relacao ao locus de pontos ocupado por objetos com metalicidades
proximas ao valor solar. De fato, a amostra que SL09 utilizaram para cons-
trucao das sequéncias empiricas contou com algumas estrelas sub-anas F-G-K
com [Fe/H| = —2, sendo que todas elas se sobrepuseram as sequéncias de
metalicidade solar das anas. No entanto, sabe-se que as anas M deficien-
tes em metais desviam-se para baixo das sequéncias definidas no diagrama
cor-cor pelas estrelas de maior conteido metdlico (Leggett, 1992). Pode-
mos checar isso ao representarmos, no diagrama, uma isécrona (log (¢) = 8,6)
de metalicidade Z= Z/10 = 0,00152; vemos que, préximo ao bump da
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sequéncia principal, correspondente ao tipo espectral M0, ha uma diferenca
que é, no méximo, da ordem de 0,1 mag em (J — H) em relacao as sequéncias
das isécronas com Z = Zg.

SL09 avaliaram o efeito da metalicidade no diagrama (J—H )y x (H—Kj)o
para gigantes. Ao incluirem na amostra utilizada para as calibracoes es-
trelas de campo com [Fe/H] entre -2,0 e +3,0, ndo encontraram desvios
sistematicos em relagao as sequéncias de composi¢ao quimica solar. No en-
tanto, na amostra por nés utilizada para construcao da Figura 4.2, estrelas
de tipos espectrais no intervalo ~ G5-K3 com [Fe/H] < —0,2 apresentam
uma ligeira concentragao acima da sequéncia intrinseca de SL09. Esse des-
locamento dos dados pode ser atribuido, em parte, a incorrecoes no valor de
avermelhamento determinado para essas estrelas (visto que o vetor de aver-
melhamento, exibido na figura, nao é estritamente paralelo a sequéncia de
gigantes) ou mesmo representar uma tendéncia real devido as diferengas de
composicao quimica em relacao a composicao solar; apos o procedimento de
recalibracao dos indices de cor das isécronas, explicitado a seguir, temos que
os loci de gigantes pobres em metais (linhas pontilhadas nas Figuras 4.2 e
4.7), ficam ligeiramente deslocados acima da sequéncia de SL09 para tipos
espectrais mais frios do que ~ G5III.

4.2 Correcao dos indices de cor das is6cronas

Para compatibilizar as sequéncias definidas pelos indices de cor dos mo-
delos com as sequéncias observadas, propomos uma corre¢cao empirica dos
indices de cor das isécronas. O procedimento consiste em identificar, para
cada uma das estrelas amostradas nas Figuras 4.1 e 4.2, o tipo espectral
correspondente sobre o conjunto de isécronas de metalicidade solar e efe-
tuar a diferenca entre os indices de cor medidos e os previstos pelos modelos
(Ou Sejav A(‘]_ H) = (J - H)O,observado - (J - H)O,isoc € A(H - Ks) =
(H — Ky)o,0bservado — (H — Ks)o.s0c). Dessa forma, podemos determinar uma
correcao de ponto zero a ser adicionada as cores das isdcronas para cada tipo
espectral.

Da nossa amostra inicial de 302 estrelas, escolhemos uma subamostra
para a qual encontram-se disponiveis valores de temperatura efetiva e gra-
vidade superficial e que apresentam erros fotométricos da ordem de, no
méximo, 0,05mag em (J — H) e (H — Kj). Selecionamos, em seguida,
todo o conjunto de isécronas PARSEC (6,6 <log (f/anos) < 10,1, em passos
de Alog(t/anos) =0,05) com metalicidade solar e separamos os conjuntos
de modelos de sequéncia principal e pds-sequéncia principal; no espaco de
parametros g X T.¢s (o qual independe da distancia e avermelhamento in-

98



C T { T T T { T T T { T T T k/// ////7 T ]
| - A 17 -
/

1 — ,/ ///%M ]

L Sy 1

L T 2

C PRy ]

L ® Main sequence Lo 7 /'//// -

- LY ]

L ) s P //// -

r ¥ Giants e //// 2

2* Pas -7 K\ 1 _

L -7 ///’/ // N

L P / 2

- - ) ]

L i L 2

- -z 17 =

E A i .

— N /// -7 / 7
o r -7 -7 ! ]
L ) i } 2

o 3 L7 ]
o r P ]
— C e ]
C /////’; ]

C , A ]

| - / —

| - I —

41— ' B —

C K ]

| - T —

L M ]

St ]

C 1 l 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 1 l 1 1 N

4.2 4.0 3.8 3.6
Log (Teff)

Figura 4.3: Seis estrelas de sequéncia principal (circulos preenchidos) e cinco gigantes
(asteriscos) empregadas na recalibragdo empirica das isécronas PARSEC. Sao mostrados
trechos das is6cronas que contém os modelos representativos de cada estrela. As cores
dos simbolos e linhas foram atribuidas conforme os tipos espectrais: azul para tipo B,
vermelho para A, verde para F, laranja para G, roxo para K e marrom para estrelas M.

terestelar), identificamos o modelo PARSEC mais préximo do par ordenado
(Gx, Tepps) de cada uma das estrelas da subamostra e registramos os indices
de cor intrinsecos (J — H)oisoc € (H — Ks)oisoc correspondentes. Ou seja,
utilizamos o método de minimas distancias nesse espaco de parametros para
identificar os modelos PARSEC melhor associados as estrelas da subamos-
tra. Esse procedimento ¢é ilustrado na Figura 4.3, onde constam 6 estre-
las de sequéncia principal (HD 209459, BD+473454, HD 218804, HD 165185,
HD 10476 e HD 95735; circulos preenchidos) e cinco gigantes (HD 172522,
HD 220657, HD 21018, HD 124897 e HD 120052; asteriscos), todas elas regis-
tradas na Tabela 4.1. As cores correspondem a diferentes tipos espectrais:
azul para tipo B, vermelho para A, verde para F, laranja para G, roxo para
K e marrom para estrelas M.

Ajustamos polindémios de baixa ordem as diferengas A(J — H)g e A(H —
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K)o em funcao de T¢ss, como exibido nas Figuras 4.4 e 4.5. Para efetuarmos
os ajustes, executamos um procedimento de rejeicao iterativo no qual foram
excluidos da amostra os pontos (indicados com simbolos azuis nas figuras)
cujos dados desviam do fit por mais do que 2 vezes o RMS dos residuos em
cada iteracao. Em todos os casos, obtivemos convergéncia com menos de 10
iteracoes. Os valores calculados para os coeficientes constam na Tabela 4.2.

Tabela 4.2: Coeficientes dos polindmios ajustados as diferengas A(J—H)g e A(H — K)o
em funcao de T,s¢ para sequéncia principal e gigantes.

Funcao Coeficientes
Sequéncia principal Gigantes

A(J — H)O aon aq a9 as Co C1 C2 C3
-7,921 1,064 —-1,254 — | —2,208 6,867 —6,600 1,958
x10™3 x1077 x107' — | x107' x107°% x107% x10°1!3

A(H — K)o bo b1 by b3 do dy ds ds
9,210 —1,262 4,618 — 1,846 —4,032 2,237 —
x1072 x107® x1079 — | x107! x107° x107* -

As estrelas tipo O de sequéncia principal utilizadas em nossa amostra (Fi-
gura 4.1) apresentam valores de T, superiores a 34 000 K, acima da tempe-
ratura efetiva maxima atingida pelos modelos PARSEC de metalicidade solar
([T 5 |max = 27500 K). Dessa forma, essas estrelas nio foram utilizadas
nos ajustes, o mesmo ocorrendo para as estrela tipo O gigantes. Também
nao incluimos estrelas B nos ajustes mostrados na Figura 4.5 para estrelas gi-
gantes, pois a recalibra¢ao das isécronas no intervalo (H — K)o <-0,03 mag
exigiria a inclus@o de estrelas B gigantes ou subgigantes quentes com Ter; 2
15000 K. Nesse regime de temperaturas e dada a tolerancia de 0,05 mag ad-
mitida nas incertezas em (J — H) e (H — Kj), foi possivel estabelecer cor-
respondéncia com os modelos PARSEC para apenas 6 estrelas B gigantes.
Além disso, a nao inclusao dessas estrelas permitiu uma melhor convergéncia
das fungoes ajustadas A(J — H)o x Teppe A(H — K)o x Teyy.

Por fim, de posse das corregoes em (J — H)g e (H — K)o para cada valor
de T.s¢, corrigimos as is6cronas. O resultado desse procedimento ¢ mostrado
nas Figuras 4.6 e 4.7. Podemos notar uma melhor acomodagao das sequéncias
definidas pelas isécronas aos dados observados e as sequéncias empiricas em
comparacao com as Figuras 4.1 e 4.2. As discrepancias remanescentes en-
tre as isécronas recalibradas e as sequéncias de SL09 encontram-se dentro
dos erros fotométricos. Nos préximos capitulos, os indices de cor de todas
as isécronas utilizadas foram corrigidas empiricamente conforme os procedi-
mentos descritos neste capitulo.
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Capitulo 5

Caracterizacao de candidatos a OCRs
Galacticos

Apos a utilizagao do conjunto de ferramentas de andlise descritas nos
capitulos anteriores, apresentamos, no presente capitulo, os resultados obti-
dos para a amostra de objetos observados espectroscopicamente: NGC 7193,
ESO425-SC15, NGC 7772 e ESO 429-SC02. Nas Secgoes 5.1.1 a 5.1.4, fazemos
uma breve introducao ao estudo desses quatro alvos. Nas secoes seguintes,
descrevemos o procedimento empregado na selecao de estrelas membro e as
particularidades de cada um. Nosso objetivo é, primeiramente, estabelecer a
natureza fisica de cada objeto e, em seguida, caracterizar suas propriedades
dinamicas.

5.1 Introducao ao estudo dos alvos

5.1.1 NGCT7193

NGC 7193 é atualmente classificado como OC no catdlogo DAMLO2 e nao
se encontra catalogado na base de dados WEBDA!. Pelo fato de o objeto
localizar-se em uma latitude Galdctica elevada (¢ = 7051, b = —3453),
nao é largamente afetado pela poeira do disco Galactico e apresenta me-
nor contaminagao por estrelas de campo em comparacao com alvos loca-
lizados a latitudes Galacticas menores. NGC 7193 foi previamente anali-

Bhttps://www.univie.ac.at/webda,/
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sado por Tadross (2011, daqui em diante T11), juntamente a outros 119
OCs. A anélise de T11 envolveu a determinacao de parametros fundamen-
tais (idade, distancia e avermelhamento) mediante ajuste de isécronas aos
dados fotométricos do 2MASS em CMDs subtraidos da populagao de campo.
Nosso procedimento de analise, por sua vez, combina informagoes fo-
tométricas e espectroscépicas para um grupo de estrelas na regiao do alvo.
Utilizamos as dispersoes em velocidades radiais, movimentos préprios, tipos
espectrais e metalicidades como medidas da conexao fisica entre as estre-
las. O emprego dessa estratégia é importante nos casos de sistemas estelares
contendo um pequeno nimero de objetos. Apds uma andlise conjunta, con-
cluimos que NGC 7193 é um OCR genuino, remanescente de um aglomerado
inicialmente populoso, como publicado em Angelo et al. (2017).

5.1.2 ESO 425-SC15

ESO 425-SC15 ¢ classificado como um OCR no catalogo de DAMLO2 e
consta na lista de POCRs de Bica et al. (2001), estando ausente no catalogo
WEBDA. Localiza-se em uma latitude Galactica elevada (¢ = 23654, b =
—2094) e, portanto, nao é severamente contaminado por estrelas de campo
ou mesmo afetado por grandes concentragoes de poeira e gas do disco.

Dois estudos prévios levaram a conclusoes contrarias sobre ESO 425-SC15:
Carraro et al. (2005) consideraram-no um asterismo, apds realizarem com-
paracoes visuais dos CMDs e VPDs contruidos para o alvo e para um campo
de controle. Por sua vez, PB0O7 consideraram ESO 425-SC15 um OCR “es-
parso” de acordo com critérios baseados em: (i) perfil de densidade radial;
(ii) comparacao estatistica entre o CMD do alvo e os CMDs de um con-
junto de amostras de campo; (iii) porcentagem de estrelas compativeis com
as sequéncias evolutivas de uma isécrona ajustada aos dados no CMD do
objeto.

Nosso trabalho envolveu a aplicagao de ferramentas analogas as utilizadas
no caso de NGC7193. Apds um estudo que envolveu a andlise conjunta
da cinematica do alvo, das sequéncias evolutivas definidas nos diagramas
fotométricos e da metalicidade, parametros fundamentalmente relacionados
a evolucao e a dinamica de uma populacao estelar, concluimos que ESO 425-
SC15 ¢ um agregado estelar legitimo, em concordancia com PBO7.

5.1.3 NGCT7772

NGC 7772 se encontra em uma latitude Galactica elevada (¢ = 102 7;
b = —44% 3), o que o torna pouco afetado pela extingao interestelar e pouco
contaminado por estrelas de campo. NGC 7772 encontra-se catalogado na
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base WEBDA e foi previamente estudado por Carraro (2002, daqui em diante
C02), o qual empregou dados fotométricos nas bandas UBVI e classificou-
o como um OCR legitimo. Seus parametros fundamentais também foram
determinados.

Em um primeiro momento, buscamos estabelecer uma conclusao mais
assertiva acerca da natureza fisica de NGC 7772 para, em seguida, refinar-
mos sua lista de estrelas membro e, consequentemente, seus parametros as-
trofisicos.

5.1.4 ESO 429-SC02

ESO 429-SC02 ¢ classificado como um POCR no catdlogo de DAMLO02
e, até o momento, nao se encontra catalogado na base de dados WEBDA.
ESO 429-SC02 foi previamente analisado por PB07, os quais empregaram
dados fotométricos e de movimentos proprios e propuseram um método de
caracterizacao baseado em critérios estruturais, cinematicos e evolutivos. No
entanto, o método proposto por eles nao permitiu a classificagao de ESO 429-
SC02 como OCR ou asterismo, de forma que sua classificagao como POCR
foi mantida.

ESO 429-SC02 apresenta uma aparéncia de OCR, consistindo de uma
ligeira concentragao de estrelas brilhantes (K < 13,5mag) destacadas em
relacao ao campo. O objeto localiza-se em uma latitude Galactica baixa
(0 = 24256; b = —492), sendo por isso consideravelmente mais afetado pela
poeira do disco e apresentando maior contaminacao por estrelas de campo
em comparagao com objetos localizados a latitudes Galacticas mais elevadas.
Como consequéncia, o objeto é apenas marginalmente distinguivel do campo
Galactico. A identificacao de estrelas membro candidatas, portanto, deve ser
feita criteriosamente, combinando diferentes tipos de dados. Ao final desse
procedimento, concluimos que ESO 429-SC02 nao ¢ um OCR.

5.2 Perfil de densidade radial e determinacao
do raio limite

Efetuamos uma tentativa de redeterminacao das coordenadas centrais de
cada alvo, conforme o procedimento descrito na Secao 2.2.2. Nos casos de
NGC 7193 e NGC7772, a escassez de estrelas na direcao do alvo e as flu-
tuacoes locais de densidade inviabilizaram ajustes estatisticamente significa-
tivos aos perfis de densidade espacial 0 x RA e o x DEC. Esse procedimento
s6 foi possivel para ESO 425-SC15 e ESO 429-SC02. As Figuras 5.1 a 5.4
exibem os resultados.
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Nos casos de NGC 7193 e NGC 7772, variamos manualmente as coorde-
nadas centrais dentro de ~ 1,5 dos valores da literatura (DAML02). Para
cada tentativa, construimos um RDP e adotamos como centro dos alvos as
coordenadas que resultaram na maior sobredensidade estelar central em com-
paragao com o céu. A Figura 5.5 mostra o RDP de cada alvo. O raio limite
(Ryim) de cada objeto (Tabela 5.2) foi considerado como o raio a partir do
qual os valores de densidade tendem a flutuar em torno de o3, Os raios
limite angulares foram convertidos em pc adotando-se o médulo de distancia
estimado para cada alvo (Sec@o 5.5).
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Figura 5.1: Perfis de densidade espacial em RA e DEC (bin de 1,5") para estrelas de
ESO 425-SC15 e curvas Gaussianas ajustadas. As coordenadas centrais sao indicadas. As
barras de erro correspondem a estatistica de Poisson.

Tabela 5.1: Valores de raio limite para NGC 7193, ESO 425-SC15, NGC 7772 e ESO 429-
SC02.

Alvo Riim (') Riim (pc)
NGC 7193 10 1,46
ESO 425-SC15 7 1,50
NGC 7772 7 1,30
ESO 429-SC02 5 2,50

A Figura 5.6, construida a partir do procedimento descrito na Segao 2.2.2,

mostra os percentis médios em funcao de Ry, para os quatro alvos. No
intervalo 2 < Ryn(’) < 6 de NGC7193, as flutuagdes na concentragao de
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Figura 5.2: O mesmo da Figura 5.1, porém para ESO 429-SC02.
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Figura 5.3: Histograma das coordenadas RA e DEC centrais obtidas com os diferentes
bins dos perfis de densidade espacial. O centro adotado para ESO 425-SC15 corresponde
a moda das distribuigoes.

109




frequency (N)

T T T T 6 T T T
- 4+ -
z
>
5
c
[)
=}
o
Y
- oL -
A N B R R o . . . oy
113.344 113.346 113.348 113.350 -28.204 -28.202 -28.200 -28.198 -28.196
RA, (deg) DEC, (deg)

Figura 5.4: O mesmo da Figura 5.3, porém para ESO 429-SC02.

Tabela 5.2: Valores de raio limite para NGC 7193, ESO 425-SC15, NGC 7772 e ESO 429-
SC02.

Alvo Riim (') Ryim (pc) log (t/yr)
NGC 7193 10 1,46 9,40
ESO 425-SC15 7 1,50 9,25
NGC 7772 7 1,30 9,80
ESO 429-SC02 ) 2,50 8,85

estrelas ao longo da regiao do alvo resultam em percentis abaixo de 90%
e em valores de densidade abaixo de oy, (Figura 5.5). O percentil para
Ry = 10’ é ligeiramente menor do que 90%, mas ainda compativel com essa
porcentagem levando-se em conta a incerteza. Além disso, todas as estrelas
provaveis membro desse OCR (Segéo 5.5) sdo encontradas no interior desse
raio limite.

ESO 425-SC15 exibe um contraste significativo com o campo, em termos
de contagem de estrelas, para valores de raio limite Ry, < 5. Nesse in-
tervalo, os percentis P resultaram P = 95%. Para Ry, = 6, o contraste
alvo-campo é ligeiramente inferior a 90%, mas ainda compativel com esse va-
lor dentro das incertezas. Para Ry, > 7', os percentis sao sistemativamente
inferiores a 90%, devido & crescente contaminacao por estrelas do campo.

A distribuicao dos percentis para diferentes valores de raio mostram que,
embora NGC 7772 seja pobremente povoado (Figura 2.5), h4 um contraste
significativo (> 90%) entre o objeto e o campo, em termos de contagens de
estrelas, até um raio limite (Ry;,) de 12’. No entanto, adotamos um valor
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mais conservador: como explicitado acima, consideramos [, como sendo
o raio a partir do qual os valores de densidade estelar passam a flutuar em
torno da média estimada para o céu na Figura 5.5 (04, linha continua na
figura). Dessa forma, consideramos Ry, = 7'.

No caso de ESO 429-SC02, embora haja um contraste alvo-campo superior
a 90% para raios de corte de até ~ 7', adotamos um valor mais conservador
para o raio limite (Ry;,), de maneira a diminuir a contaminagao por estrelas
de campo no CMD do alvo (Segao 5.5). A partir de seu RDP, consideramos
Ry, = 5. Além disso, as estrelas mais brilhantes na regidao do alvo e todas
aquelas observadas espectroscopicamente (Se¢ao 2.1.1) sdo encontradas no
interior desse raio limite.
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Figura 5.6: Percentis médios e incertezas 1-o correspondentes & razdo Naivo/(Neampo)
dentro da distribuigdo Negmpo/(Neampo) Para cada raio limite. As linhas pontilhada e

tracejada marcam os percentis 90 e 95%, respectivamente. Sao mostrados os resultados
para NGC 7193, ESO 425-SC15, NGC 7772 e ESO 429-SC02.

Os raios limite de NGC 7193, NGC 7772 e ESO 425-SC15, convertidos
para a escala linear (Tabela 5.2) s@o consistentes com a evolugao temporal
do raio nuclear de um aglomerado simulado, localizado na vizinhanca solar,
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com populagao inicial Ny = 10500 e contendo 500 binérias primordiais (Fi-
gura 5.7, retirada de de La Fuente Marcos 1998, daqui em diante M98). Nessa
simulagao, o raio nuclear do aglomerado simulado atinge valores menores do
que 2 pc para log (t/anos) 2 8,5; as idades estimadas para nossos alvos (Segao
5.5), expressas em log(t/anos), sdo: 9,4 (NGC7193), 9,25 (ESO 425-SC15) e
9,8 (NGC7772). Este é um resultado esperado, visto que, em um futuro dis-
tante, aglomerados estelares inicialmente massivos irao deixar, como residuo
“féssil” de sua evolugao, apenas um ntcleo estelar denso, com a maior parte
de seu contetdo estelar dissolvido em meio ao campo Galactico (Bonatto
et al. 2004; de La Fuente Marcos 1996).
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Figura 5.7: Variacao do raio com a idade para 418 aglomerados dos catdlogos de
Lynga 1987 e Mermilliod 1996 (losangos) e para um aglomerado simulado (linhas tra-
cejadas: raio a meia massa e raio nuclear). Os resultados mostram a evolu¢do de um
modelo com Ny = 10500 estrelas e 500 bindrias primordiais. Figura 2c de M98.

O exposto acima nao se aplica a ESO 429-SC02. Conforme sera mostrado
na secao 5.5, realizamos uma tentativa de ajuste de isécronas aos dados
no CMD de ESO429-SC02 e estimamos o seguinte moédulo de distancia:
(m— M)y = 11,2mag. De posse desse valor, o raio limite do objeto converte-
se em Ry, = 2,5 pc, para uma idade estimada de log(t/anos)=8,85. Nota-se
que o raio limite de ESO 429-SC02 esta em desacordo com os resultados de
M98, cujas simulagoes (Figura 5.7) prevéem r. < 2 pe para log(t/anos)2 8,5.
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Se adotarmos um valor menos conservador para o raio limite do objeto, essa
contradicao torna-se ainda mais evidente.

5.3 Resultados da analise espectroscépica

Executamos o procedimento descrito na Segao 3.3 para as estrelas de cada
um dos nossos alvos observados espectroscopicamente (Capitulo 2). As Ta-
belas 5.3 a 5.7 a seguir exibem os resultados da analise espectroscépica; suas
colunas sao: 1 - Identificador numérico interno da estrela; 2 e 3 - Coordenadas
equatoriais; 4 - Razao S/N (medida em 4630 A para todas as estrelas); 5 e 6
- Componentes de movimento préprio, expressas em unidades de 1073” /ano
(mas/yr); 7 - Tipo espectral; 8 e 9 - Magnitude absoluta M e indice de cor
interinseco (J — K)o, 10 - Velocidade radial; 11 - Temperatura efetiva; 12
- Metalicidade; 13 - Gravidade superficial; 14 - Pertinéncia. As componen-
tes de movimento préprio (f, cosd e pug) foram obtidas do catdlogo UCACA.
Quando indisponiveis no UCACA4, os valores de movimento préprio para es-
sas estrelas foram complementados com dados do catdlogo PPMXL (Roeser
et al., 2010).

A classificacao de cada uma das estrelas como membro (M) ou ndo mem-
bro (NM) foi feita apés uma andlise conjunta, envolvendo os dados fotométri-
cos, espectroscopicos e de movimentos préprios, como mostrado a seguir.
Para determinacao das magnitudes absolutas e indices de cor intrinsecos
(colunas 8 e 9 das Tabelas 5.3 a 5.7), efetuamos um procedimento andlogo
ao que foi empregado na Segao 4.2: primeiramente, para cada estrela ob-
servada espectroscopicamente, tomamos um conjunto de isécronas PARSEC
(no intervalo log (t/anos) = 6,1 — 10,1, em passos de 0,05) com metalicidade
igual a observada. Em seguida, no espaco g x T.¢¢, o qual independe da
distancia e avermelhamento, selecionamos o modelo mais préoximo do par
ordenado (g.,Ters.) determinado para a estrela em questao. Esse procedi-
mento nos permite obter as magnitudes absolutas e indices de cor intrinsecos
(apds aplicado o procedimento de recalibragao empirica dos indices de cor
das isécronas, como explicitado no capitulo 4) para as estrelas observadas.

Como descrito na Secao 2.1.3, observou-se também com o GMOS um
campo de controle préximo a ESO 425-SC15 (offset field). A Tabela 5.5 exibe
os resultados da andlise espectrocopica realizada sobre a amostra de estrelas
do campo. Os procedimentos para obtencao dos parametros atmosféricos
foram os mesmos utilizados para os demais alvos.
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Tabela 5.3: Parametros das estrelas de NGC 7193 observadas espectroscopicamente.

-
ID 2000 82000 (%) Ho cOS 8 us  Sp M35  (J - Ks)g Vi Teys [Fe/H] log(g)  Memb.
(mas/yr) (mas/yr) (mag) (mag) (km/s) (K) (dex) (cm/s?) (**)
2 32:03:08  10:48:50 51 I3.1+1.7 246+1.9 KO 0.0 0.61 42.615.6 1868E227  -0.3010.26  2.83£0.37 NM
3 22:03:08  10:48:14 86 -13.6+2.7 -17.4+1.7  F8 1.6 0.31 -48.145.1 6075+100  -0.50+0.50  3.7540.27 M
4 22:03:02  10:48:27 138 -37.241.3 -39.04£0.8 G2 4.2 0.45 -17.443.1 59224227  0.01+0.18  4.6440.47 NM
6 22:03:09  10:47:57 126 5.040.9 -6.2+1.6 F3 3.0 0.25 -13.143.5 70074200  0.00+0.50  4.74-40.40 M
7 22:03:19  10:47:25 48 2.142.5 4.1+2.9 G5 -0.2 0.50 -35.4+5.4 52304100  -0.184+0.24  3.0840.43 NM
9 22:03:12  10:46:08 36 -4.34+4.4 -9.844.7 K5 8.6 0.78 5.6+4.7 43124227  -0.43+0.42  5.3840.23 NM
114 22:03:06  10:46:19 14 -2.744.5 21445 K1 5.1 0.66 -28.644.9 52504150  0.00+0.50  4.87+0.48 NM
13 22:03:06  10:45:53 45 11.544.9 -4.3+5.2 KO 4.1 0.48 -5.44+6.8 5368+100  0.00+0.50  4.48+0.32 M
14 22:03:09  10:45:24 154 9.441.1 -3.540.8 F3 2.8 0.23 -24.745.0 71234200  0.03+0.12  4.53+0.41 M
159 22:03:10  10:45:13 65 4.6+5.0 3.545.0 F5 3.1 0.28 8.3+4.3 64554242  -0.25+0.26  4.3440.34 NM
16 22:03:06  10:44:07 19 -3.54+13.9 3.6+£10.8 GO 2.5 0.39 38.44+4.2 58024142  -0.2840.26  4.1040.30 NM
18 22:03:15 10:44:34 40 -4.8+4.2 -30.4+4.7 G8 2.7 0.38 -49.143.5 53944110 -0.50+0.50 4.0040.50 NM
19 22:03:04 10:44:14 18 -3.3+5.7 -15.3+5.6 F8 2.7 0.34 -27.443.5 5978+100 -0.53+0.12 4.0340.40 NM
20 22:03:16  10:48:27 24 -0.343.2 0.143.4 KO 2.9 0.61 -83.149.1 48684227  -0.474£0.21  2.0940.43 NM
21 22:03:14  10:48:08 99 -18.442.5 11.3£3.2 GO 2.3 0.40 -19.545.0 56274170  -0.26+0.25  3.88-40.42 M
22 22:03:17  10:47:02 45 11.743.8 -6.24+4.1 F8 1.1 0.31 -55.642.0 6046+166  -0.25+0.25  3.75+0.40 NM
23 22:03:16  10:47:22 49 35.342.4 -23.443.2 G5 2.6 0.43 -87.742.1 5533+173  -0.13+0.22  4.1240.37 NM
244 22:03:08  10:45:25 65 23.9412.9 5.8412.9 GO 2.2 0.38 -25.0+3.7 57804100  -0.75+0.25  3.8140.38 NM
25 22:03:14  10:44:34 68 -14.145.0 -18.6+5.4 K2 2.6 0.47 -87.3+6.0 4936100  -0.504£0.50  3.9940.36 NM
27 22:02:58 10:47:33 48 3.6+5.4 -4.245.7 F8 2.9 0.38 -68.2+5.1 5970+100 -0.50+0.50 4.1940.29 NM
29 22:02:47 10:46:48 45 1.9+1.9 -14.6+5.7 G1 1.2 0.35 -48.94+11.0 58051227 0.00£0.50 3.6240.23 NM
30 22:02:49 10:48:33 88 -3.6+4.3 -6.4+4.7 G4 2.2 0.40 -49.943.9 56011227 -0.50+0.50 3.8140.30 NM
31 22:02:48  10:48:20 40 0.242.6 -5.34£3.0 G8 2.2 0.42 -10.845.2 5599+100  -0.29+0.25  3.82-40.40 M
32 22:02:58  10:48:40 24 -18.7418.2 -5.0+18.2 GO 2.9 0.35 -6.7+7.4 58114100  -0.50+0.50  4.2140.28 NM
33 22:02:56  10:49:23 51 29.5+2.0 6.742.1 G5 3.7 0.36 -23.843.8 60724297  0.00+0.50  4.51+0.43 M
34 22:02:43  10:48:57 45 20.840.9 -43.1+£1.0 G8 0.6 0.43 -44.747.0 54454227  0.08+0.18  3.41+0.48 M
36 22:02:48  10:50:08 18 -15.3417.9 0.4+18.0 G5 3.4 0.41 -33.143.9 56404109  -0.29+0.26  4.3240.25 NM
37 22:02:41  10:50:25 46 -3.7+4.6 -15.045.0 K2 2.9 0.58 -43.7+13.0 47444185  -0.2040.27  4.0940.42 NM
38 22:02:42  10:50:35 45 -9.2+4.1 -11.3+4.7 K7 9.5 0.83 -6.647.4 40144100  -0.33+0.37  5.3540.25 NM
39 22:02:54  10:51:28 65 -22.2+4.3 21.74+4.8 KO 3.3 0.48 29.246.4 53484100  -0.414+0.21  4.2540.27 NM
40 22:02:39  10:50:47 52 -22.6+2.1 72415 GO 0.4 0.42 -14.0+2.7 56394227  -0.504+0.50  3.2840.26 M
41 22:02:50  10:51:38 56 -2.841.4 -14.1+1.9  F8 1.4 0.34 0.2+5.5 6010+140  -0.214+0.25  3.8340.33 M
42 22:02:54  10:51:17 67 -5.845.8 -2.342.0 F8 1.5 0.30 -16.2+3.0 6081+119  -0.36+0.22  3.7140.46 NM
43 22:02:40  10:48:51 80 8.5+4.7 -4.6+5.1  B5 0.9 0.34 -42.2+3.0 60834227  -1.984+0.12  3.3840.34 NM
44 22:02:49  10:50:29 51 -3.945.1 -6.9+5.7 G5 -1.3 0.49 -284.6+4.8 5310+148  -0.324+0.28  2.7840.46 NM
45 22:02:57  10:49:44 60 27.844.0 -3.44+4.1 G5 1.6 0.52 -1.242.2 5666100  -0.11+0.21  4.8840.35 M
46 22:02:53 10:50:01 31 -3.3+£5.6 -5.6+£5.6 G5 2.6 0.37 -47.843.0 58571211 0.05+0.16 4.164+0.49 NM
47 22:02:40 10:51:44 40 16.0+4.9 -20.2+5.2 GO 2.7 0.38 4.24+3.6 5733+100 -0.50+0.50 4.0040.50 NM
48 22:02:43  10:45:53 28 -0.744.3 -5.54+4.3 K2 5.5 0.74 44.44+4.8 5040+100  -0.194+0.25  4.8740.38 NM
49 22:02:46  10:44:41 48 -20.744.4 -3.844.8 K3 b 0.61°¢ 15.649.7 45994102  -0.50+0.50  5.8140.27 M
504 22:02:40  10:44:34 17 13.544.5 -8.6+4.5 K2 5.1 0.60 23.244.4 49994130  -0.504+0.50  4.6540.28 NM
51 22:02:39  10:44:27 90 85.846.4 -67.9+£6.1 G5 3.3 0.43 24.142.2 5641139  -0.50£0.50  4.2740.29 NM
524 22:02:45  10:43:59 21 2.644.1 4.0+4.1 G8 3.4 0.48 -79.145.7 52044100  -0.7240.26  4.2740.32 NM
53¢ 22:02:38  10:44:18 46 52.5412.9  -75.8+12.9 KO 5.0 0.62 -42.643.4 53584100  -0.09£0.20  4.99+0.41 M
54%€  22:02:52  10:43:32 28 1.345.4 25454  F7 2.1 0.36 -162.846.7 59554144  -0.5040.50  4.0040.50 NM
554 22:02:41  10:42:58 38 6.4+4.7 -2.544.7 KO 3.6 0.48 -67.442.1 53394100  0.00+0.50  4.3740.25 NM
56 22:02:44  10:41:31 35 -2.744.8 75452 KO 3.4 0.47 -38.745.0 53424128  0.23+0.26  4.34+0.43 M
57 22:02:48  10:41:42 1151 0.6+2.5 23429 B9 0.6 -0.05 -175.943.4 107274316  -0.50+0.50  4.0040.50 NM
58 22:02:56  10:41:51 58 23.941.7 -24.3+1.8 G5 2.1 0.40 1.6+2.6 57244227  -0.42+0.19  3.80+0.30 M
59 22:02:44  10:42:12 50 4.843.5 -4.3+3.8 G5 0.1 0.51 -14.54+4.5 5229+100  -0.39+0.28  3.0440.39 NM
604 22:02:42  10:42:38 35 -0.944.2 -11.1+4.2 G5 3.7 0.45 -112.943.7 5668+113  -0.61+0.21  4.3740.33 NM
61 22:02:56  10:42:18 311 3.145.1  -31.045.5 A4 0.9 0.41 -336.247.2 57504227  -2.0040.50  3.3140.37  NM
62 22:02:41  10:40:57 26 41445 -5.0+4.9 G5 2.2 0.46 -34.841.7 54524209  -0.11+0.21  4.0340.37 NM

% Medido em 4630 A.

® Para essa estrela, nao foi possivel estabelecer correspondéncia com os modelos PARSEC. Por isso, adotamos My = 4,1 (considerando uma estrela K3V),
conforme as tabelas de Schmidt-Kaler (1982) e Koornneef (1983). As tabelas de Koornneef (1983) foram transformadas para o sistema fotométrico do
2MASS de acordo com as relagées de Carpenter (2001).

¢ Obtido das tabelas de SLO09.

4 Movimentos préprios obtidos do PPMXL.

¢ K 54=17,088, (J — K5)54 = —0,635; estrela com baixo indice de qualidade fotométrica em K.

* Obtido a partir dos modelos PARSEC.

** M e NM significam membro e ndo membro, respectivamente.
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Tabela 5.5: Parametros das estrelas do campo de controle de ESO 425-SC15 observadas
espectroscopicamente.

D @2000 82000 (%)a Ko cosd ws  Sp M3 (J - Ks)g Vr Teyy [Fe/H)] log(g)
(mas/yr) __ (mas/yr) (mag)  (mag) (kim/s) (K) (dex)  (cm/s?)

1 06:28:47 -29:24:08 18 — — G5 3.7 0.41 77.1£3.3 5541+177 -0.02+0.11 4.374+0.49

2 06:28:51 -29:25:18 137 -3.0+ 3.2 -10.2+ 6.2 F8 2.5 0.34 -12.3+2.9 6005+178 -0.09+0.20 4.0140.33

3% 06:28:54  -29:26:26 16 -9.7+ 5.4 4.8+ 54 G5 3.8 0.39 102.3+3.7 58994264  0.00+0.50  4.50-0.50
4 06:28:49  -29:24:23 29 S11.7+ 2.4 214+ 3.0 F8 0.9 0.32 43.941.7  6131+£100  -0.50+0.50  3.52-40.35

5 06:28:49  -29:24:06 66 -0.6+ 4.9 4.0+ 2.0 F8 2.2 0.32 16.244.4 61024216  0.00£0.50  4.0740.39

7 06:28:51  -29:23:49 70 5.3+ 1.4 13.24+ 1.4 F3 3.6 0.31 99.8+4.1  6658+228  -0.18+0.24  4.68+0.33

8 06:28:52  -29:23:58 33 -9.0+ 7.3 11.94 4.3 GO 1.0 0.37 -10.3+4.8  5808+228  -0.50+£0.50  3.5040.50

9 06:28:54  -29:24:36 126 0.94 1.7 -1.7+ 11 F5 3.3 0.30 5.642.5  6693+156  0.11£0.21  4.4640.47

16%  06:28:54  -29:22:38 100 -5.5+ 5.0 514 50 GO 4.1 0.40 1.147.2 57064228  -0.50+0.50  4.50-0.50
17%  06:28:51  -29:21:13 16 5.1+ 4.6 5.84 4.6  F8 -3.3 0.32 48.443.7 6046138  -0.2040.25  2.32+0.24
18 06:28:58  -29:23:27 41 -3.84 1.0 5.7+ 1.0 KO -0.2 0.57 29.14£2.6 49524228  0.0040.50  3.0140.50
19 06:29:03  -29:25:15 51 -1+ 5.9 1.3+ 43 G5 4.3 0.43 91.844.9  5659+£100 -0.17+0.24  4.60+0.43
20 06:28:55  -29:21:36 53 -0.44 4.8 -5.3+ 6.0 GO 1.4 0.38 78.247.3  5813+100  -0.5040.50  3.62+0.25
21 06:28:57  -29:22:07 32 -6.0£13.4  -20.6+13.4 G5 1.3 0.49 59.546.5 53084292  -0.5040.50  3.50+0.50
23 06:28:55  -29:21:07 140 5.44 1.4 3.7+ 1.4 GO 2.1 0.39 -16.5+1.3 57624100  -0.72+0.25  3.78+0.32
249 06:29:01  -29:22:36 12 S11.8+ 5.4 55+ 5.4  F8 - - —  6127+153 - -
25 06:29:03 -29:23:16 19 1.3+ 3.3 -1.8+ 2.9 F8 -0.8 0.34 -24.0+2.8 60221+100 -0.50+0.50 3.00+0.50
269  06:29:05  -29:23:53 57 -4.8+ 5.0 6.7+ 5.0 F5 -2.6 0.27 62.545.9 63414215  -0.08+0.18  2.58-0.46
28 06:29:06  -29:23:55 131 -6.9+ 5.4  -15.04 54 GO 2.6 0.39 9.746.6 5740100  -0.68+0.24  3.9440.36
29 06:29:02  -29:21:53 38 14.44 1.8 4.9+ 1.9 F8 1.8 0.35 225.645.3 59794173  -0.50+£0.50  3.9340.32
33 06:29:02  -29:20:58 161 4.8+ 2.6 -5.0+ 3.1  F3 2.7 0.22 1.244.7 70184200  0.06+0.18  4.34:40.49
36 06:29:07  -29:21:43 92 -0.4+ 1.2 0.3+ 0.8 A0 1.4 -0.03 6.745.5 95914230  0.27+£0.48  4.3340.30
37 06:29:07  -29:21:40 27 - - F8 2.4 0.32 52.3+7.3  6100+164  -0.4340.18  4.08+0.43
38 06:29:08 -29:21:56 36 -0.9+ 1.6 11.0+ 1.7 F8 0.8 0.31 55.1+1.9 61271+100 -0.414+0.19 3.5040.37
41 06:28:47 -29:23:37 27 -15.0+ 2.3 0.9+ 2.0 GO 3.5 0.43 49.74+2.2 57571100 -0.7240.25 4.334+0.35
439 06:28:44  -29:22:02 32 -8.2+ 4.3 0.6+ 4.3 F3 -2.8 0.15 89.4+4.4 69954104  0.00+£0.50  2.56-40.47
46 06:28:50  -29:23:28 46 6.4432.5 0.8432.5 F5 3.1 0.28 64.4+5.8 63784229  -0.20+0.25  4.35+0.43
47 06:28:50  -29:22:58 1990 -0.94 1.2 9.1+ 0.8  FO —b 0.14¢ 0.64£6.4 75154200  -0.5040.50  5.5040.50
489 06:28:53  -29:23:26 10 -6.1+ 5.6 10.54+ 5.6 G5 4.5 0.53 75.146.0 56584100  0.1940.25  4.84+0.49
50  06:28:58  -29:23:26 28 185.8+ 4.8 21.8+ 3.9 GO 2.4 0.40 45.6+£3.0  5809+172  -0.31+0.25  4.07+0.34
54 06:28:58 -29:21:18 110 -3.0+£ 2.9 3.1+ 2.9 F1 2.9 0.20 66.01+3.0 7408+200 -0.31+0.30 4.5040.50
55 06:29:04 -29:22:56 29 2.94 2.3 4.9+ 2.3 G5 3.8 0.40 47.14+2.9 56921100 0.0040.50 4.4740.39
60 06:29:13 -29:23:51 37 -1.9+ 1.8 5.24+ 1.0 G2 1.5 0.40 60.943.7 5715+100 0.054+0.27 3.684+0.47

@ Medido em 4630 A.

® Para essa estrela, ndo foi possivel estabelecer correspondéncia com os modelos PARSEC. Por isso, adotamos M, = 1,9 (considerando

uma estrela FOV), conforme as tabelas de Schmidt-Kaler (1982) e Koornneef (1983). As tabelas de Koornneef (1983) foram transforma-
das para o sistema fotométrico do 2MASS de acordo com as relagdes de Carpenter (2001).

¢ Obtido das tabelas de SLO09.

4 Movimentos préprios obtidos do PPMXL.

* Obtido a partir dos modelos PARSEC (vide texto para maiores detalhes).

Uma particularidade do conjunto de dados de ESO 425-SC15 merece des-
taque. Podemos ver que a estrela 3 da Tabela 5.4 apresenta dois registros,
com diferentes informagoes espectroscopicas, mas com as mesmas coordena-
das e movimentos proprios. Podemos compreender a razao disso ao obser-
varmos a Figura 5.8: o painel esquerdo mostra uma imagem SERC J-DSS1
(0,468 pm) de 2 x 1’ préxima a estrela 3 (identificada com uma seta ver-
melha). Os circulos mostram a posigao das 4 estrelas na regiao, conforme
o catalogo 2MASS. Vemos que, para a estrela 3 ha um tnico registro nesse
catalogo. Por sua vez, no painel a direita, mostramos uma secao da pré-
imagem de ESO 425-SC15 obtida com o GMOS. Ao ser observada com maior
resolucao espacial e melhor qualidade de imagem, pode-se notar que a estrela
3 consiste, na verdade, de um par de estrelas. Isso fica claro ao visualizar-
mos os perfis de contagem (obtidos com a tarefa IMEXAM do IRAF) na
regiao da estrela: a Figura 5.9, a esquerda, mostra os perfis superficiais de
contagem ao longo do detector na regiao da estrela 3; a direita, temos as
linhas de isocontagens na mesma regiao. Nota-se a presenca de um par de
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Figura 5.8: A esquerda: Imagem SERC J-DSS1 (0,468 um) de 2 x 1’ préxima a estrela 3
(identificada com uma seta vermelha) de ESO 425-SC15. As posicoes das estrelas, conforme
o catdlogo 2MASS, sdo identificadas por circulos vermelhos. A direita: mesma regiao,
porém observada com o GMOS no modo imageamento (maior resolugao espacial e melhor
qualidade de imagem em relagdo & imagem da esquerda). Nota-se, no caso da estrela 3, a
presenca de um par de objetos.

Figura 5.9: A esquerda: perfis superficiais de contagens, medidos sobre a pré-imagem, na
regido da estrela 3. A direita: linhas de isocontagens na mesma regiao. Ambos os perfis
denotam a presenca de um par de estrelas.
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Tabela 5.6: Parametros das estrelas de NGC 7772 observadas espectroscopicamente.

-
ID 2000 82000 (%) Mo cOS 8 us  Sp M35  (J - Ks)g Vi Teff [Fe/H] log(g)  Memb.
(mas/yr)  (mas/yr)
(mag) (mag) (km/s) (K) (dex) (cm/s?) (**)
1 23:51:44 16:15:32 17 9.3+2.8 -9.7£3.0 K3 -2.8 0.71 -15.7+4.2 45661107 0.00£0.50 2.06+0.34 NM
2 23:51:48 16:15:55 56 35.84+1.2 0.8+1.5 GO 1.5 0.39 -27.1+4.4 57994100 -0.62+0.30 3.62+40.44 NM
3 23:51:46 16:14:23 48 -0.1+1.3 -5.3+1.7 G5 2.3 0.40 -71.4+2.6 56311162 -0.50+0.50 3.84+40.28 M
4 23:51:48 16:13:60 65 -1.24+1.7 -3.2+1.9 G5 4.6 0.51 15.9+1.9 5681+100 -0.15+0.23 4.9240.45 M
5 23:51:48 16:15:05 97 11.3+1.5 -11.2+1.7 KO 2.2 0.48 -77.94+3.2 5313+141 0.054+0.16 4.0240.39 NM
64 23:51:54 16:16:27 12 3.7+4.2 -6.4+4.2 K2 4.1 0.58 -45.3+4.0 5020+100 0.0040.25 4.4240.46 NM
7 23:52:03  16:17:42 76 -8.2+1.2 3.741.4 GO 2.7 0.37 -24.141.9 58634289  -0.0840.24  4.16+0.44 M
84 23:51:57 16:13:13 23 -4.94+4.1 -15.5+4.1 K5 7.2 0.78 -16.2+5.0 4383+106 -0.50+0.50 5.00+0.50 M
9 23:52:05 16:15:16 44 -38.3+3.4 -26.1+3.7 K7 — 0.80° -56.11+9.3 4293+228 -0.50%+0.50 6.0040.50 NM
10 23:51:46 16:14:56 70 12.3+1.9 0.64+2.0 GO 3.2 0.42 -67.1+3.3 57934140 -0.50+0.50 4.254+0.29 M
11 23:51:45  16:14:43 134 12.1+2.3 3.3+2.5 G5 4.2 0.40 -1.942.2  56814+100 -0.25+0.27  4.59+0.46 M
12 23:51:58 16:17:31 57 11.64+2.0 -11.8+2.2 G1 2.9 0.40 -74.24+4.5 56521228 0.1740.25 4.1240.30 NM
13 23:52:04 16:14:13 68 -9.5+2.7 -2.842.9 KO 3.3 0.45 -7.91+6.6 53794100 0.0040.50 4.314+0.34 NM
14 23:51:43 16:14:07 42 5.3+1.3 -9.0+1.6 K2 -5.1 0.77 17.3+4.1 44214100 -1.00+0.50 1.0040.50 NM
15 23:51:35 16:12:49 47 -12.1+1.8 -18.4+2.2 G5 1.3 0.55 -15.94+3.6 50974183 -0.50+0.50 3.3240.27 NM
16 23:51:48 16:12:54 41 -7.6+2.6 -21.4+2.9 KO 4.8 0.63 -10.3+9.7 52974182 0.274+0.36 4.67+0.40 NM
17 23:51:49 16:10:60 157 -3.5+1.9 -11.3+2.1 G5 3.5 0.42 -47.4+6.4 5568+177 0.0040.50 4.36+0.26 M
18 23:51:41 16:10:44 15 -16.3+2.5 -13.7£3.0 KO 5.0 0.61 -51.4+1.6 5375+100 -0.10+0.27 4.93+0.35 M
19 23:51:52 16:11:54 31 17.8+2.5 13.94+2.9 KO 3.5 0.48 -14.94+3.6 5361+100 -0.25+0.26 4.34+0.36 M
204 23:51:43 16:09:58 16 12.84+4.2 -16.3+4.2 KO - 0.49° -30.2+3.8 5359+100 0.1640.24 5.41+0.38 NM
21 23:51:53 16:11:17 46 1.5+1.4 -35.0+£1.7 KO 4.2 0.48 -29.44+8.0 53784100 0.0040.50 4.5040.50 M

@ Medido em 4630 A.

b Obtido das tabelas de SL09.
¢ Para essas estrela, nao foi possivel estabelecer correspondéncia com os modelos PARSEC. Por isso, adotamos Mg, = 4,1 (considerando uma estrela
KO0V), conforme as tabelas de Schmidt-Kaler (1982) e Koornneef (1983). As tabelas de Koornneef (1983) foram transformadas para o sistema fotomé-

trico do 2MASS de acordo com as relagées de Carpenter (2001).
4 Movimentos préprios obtidos do PPMXL.
* Obtido a partir dos modelos PARSEC (vide texto para detalhes).

** M, NM e MMP significam, respectivamente, membro, ndo membro e membro menos provével.

objetos. A diferenca consideravel entre as velocidades radiais dessas duas
estrelas (Tabela 5.4) pode ser consequéncia de movimento orbital.

Ao final desta Segao, exibimos as Figuras 5.10 a 5.13, onde constam,
a titulo de exemplo, alguns de nossos espectros de ciéncia (linhas pretas)
corrigidos de velocidade radial. Sobrepusemos os templates sintéticos cujos
parametros atmosféricos sao representativos dos parametros medidos em cada
caso. Os residuos (ciéncia menos template) sdo representados por pontos
azuis. As linhas horizontais continuas indicam o “zero” dos residuos. Para
referéncia, algumas linhas de absorcao proeminentes sao indicadas. Podemos
notar que o método de correlacao cruzada permitiu identificar templates cujos
perfis de linha se ajustam aos espectros observados.
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Tabela 5.7: Parametros das estrelas de ESO 429-SC02 observadas espectroscopicamente.

1D 2000 82000 (%)a Ho cos % Sp M35 (J - Ks)g Vi Teyf [Fe/H] log(g)
(x1073 (x1073

"’ /ano) "’ /ano) (mag) (mag) (km/s) (K) (dex) (cm/s?)

1 07:33:32 -28:11:29 35 -3.7+3.2 7.7£2.3 G2 1.2 0.38 61.24+5.3 56341100 -0.114+0.24 3.6240.25
2 07:33:31 -28:12:17 155 -2.4+1.3 6.44+2.2 F3 3.4 0.26 56.94+2.8 7005+200 -0.45+0.15 4.6040.43
3 07:33:31 -28:10:25 57 -9.84+0.8 -5.7+1.1 KO -4.5 0.60 23.84+5.8 4893+100 -0.50+0.50 1.664+0.29
49 -28:11:01 348 0.5+1.2 1.4+1.5 09.5 b -0.20¢ 42.8+4.8 3474514228 -0.02+0.13 3.98+0.26
59 -28:11:16 488 0.3+2.2 1.3+2.3 B6 -1.8 -0.12 49.24+4.4 148444530 0.0440.11 3.5440.01
6 -28:09:37 30 -2.3+3.6 0.4+2.5 F3 3.0 0.25 57.8+6.4 70261200 0.0040.50 4.704+0.27
7f -28:10:41 21 1.0+4.2 7.5+4.2 F5 1.1 0.24 68.94+5.6 65101279 0.0040.50 3.8040.49
8 -28:12:05 213 37.7+5.5 28.4+7.0 GO 2.4 0.38 86.24+1.8 57251100 -0.89+0.22 3.8640.24
9 -28:11:49 42 0.54+0.9 -2.0+1.8 KO -0.9 0.58 10.6+4.4 495214228 0.0040.50 2.7540.45
10 -28:11:33 89 32.1+3.4 -21.54+3.6 A0 1.7 -0.02 71.246.1 97524277 -0.49+0.50 4.274+0.26
119 -28:11:04 443 -0.7+1.1 -5.3+2.4 BL.5 -2.8 -0.17 77.445.1 192314228  -0.06+£0.13  3.4940.26
12 -28:11:35 49 1.9+4.4 5.94+12.2 F8 1.2 0.32 45.0+5.9 6120+100 -0.50+0.50 3.6140.30
13 -28:10:51 116 -3.3+1.9 1.4+1.5 A2 —d 0.01°¢ 34.94+7.0 85081388 0.0040.50 5.8440.29
14 -28:11:59 63 -5.0+1.3 -5.6+1.2 F8 3.6 0.37 11.143.6 62284202 0.5040.50 4.654+0.28
15 -28:12:11 26 -4.94+7.9 4.242.9 G8 2.7 0.42 64.14+6.3 55931100 0.0040.50 4.1840.27
16 -28:12:18 87 -1.1+2.3 3.5+2.4 F8 2.0 0.35 34.14+3.8 60021209 -0.69+0.25 3.7840.42
17 -28:11:35 72 -0.5+1.1 -4.61+0.9 KO -2.3 0.58 22.54+3.5 4952+228 0.0040.50 2.3740.37
189 -28:11:20 478 -3.6+1.7 -3.24+2.7 B6 -1.8 -0.13 44.74+6.1 15087+390 -0.06+0.00 3.584+0.05
19f -28:10:28 21 0.24+5.1 -2.0+5.1 Fo —€ 0.14°¢ 61.54+9.0 76041200 0.5040.50 5.1840.29
20 -28:12:33 65 -9.0+1.7 13.8+1.7 G8 3.9 0.47 39.945.1 5397+109 -0.254+0.25 4.4340.38
21 -28:09:07 48 6.5+8.9 10.9+6.1 GO 4.0 0.36 23.944.1 5867+100 -0.50+0.50 4.5040.50
229 -28:10:25 173 -3.2+1.3 3.84+1.3 B8 -1.7 -0.13 59.74+9.4 15052420 -0.16+0.06 3.5940.00
23f -28:12:04 28 4.6+4.1 6.6+4.1 F5 — — 98.44+9.5 64224213 — —
24 -28:11:40 20 2.7+1.6 -2.84+2.3 KO -3.4 0.57 94.1+1.9 49524228 -0.11+0.21 2.0240.47
25f -28:13:01 19 14.8+4.3 -9.4+4.3 G5 3.0 0.44 2.44+1.5 56464228  -0.1240.29  4.2240.50
26 -28:10:27 61 1.942.1 2717 G5 -2.8 0.43 48.642.7 54524254  -0.1440.23  2.4340.47
27 -28:12:43 121 -5.5+2.4 2.942.6 A2 0.8 0.02 45.245.1 86021390 0.5040.50 4.00+0.50
28/ -28:12:56 21 -13.24+4.2 16.2+4.2 G8 3.7 0.42 -10.1+2.4 5544+129 0.2040.25 4.3940.41
29 -28:11:09 144 -0.1+3.4 -4.5+3.3 A2 -0.6 0.01 59.0+12.4 88194388 0.0040.50 3.5040.50
30 -28:13:09 25 -6.01+3.8 -2.0+4.1 F5 -3.4 0.24 68.3+2.7 652214242 -0.461+0.14 2.3040.49
31 07:33:09 -28:11:30 108 1.8+2.1 -1.14+2.2 GO 1.3 0.36 35.3+6.3 59491141 0.0040.50 3.8240.29

@ Medido em 4630 A.

b Para essa estrela, V = 9,47 4 0,05 mag (UCAC4), My = —4,3mag (estrela 09.5V; Schmidt-Kaler 1982).

¢ Obtido das tabelas de SLO09.

4 Para essa estrela, V = 12,05 £ 0,02 mag (UCAC4), My = 1,3mag (estrela A2V; Schmidt-Kaler 1982).

€ Para essas estrela, ndo foi possivel estabelecer correspondéncia com os modelos PARSEC. Por isso, adotamos Mg, =19 (considerando uma estrela
FOV), conforme as tabelas de Schmidt-Kaler (1982) e Koornneef (1983). As tabelas de Koornneef (1983) foram transformadas para o sistema fotomé-
trico do 2MASS de acordo com as relagdes de Carpenter (2001).

f Movimentos préprios obtidos do PPMXL.

9 O valor medido de T.yy para essa estrela excede o limite dos modelos PARSEC (Teff < 12000 K). Todos os pardmetros atmosféricos foram
obtidos a partir dos templates ELODIE melhor correlacionados (Secao 3.3).

* Obtido a partir dos modelos PARSEC.
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- Star 13 :
— \ N Template 8087: Teff = 5300 K, log (g) = 4.5, [Fe/H] =0.0 ]

L o Star 21 4
Template 9634:

(F/Fc) + Constant (arbitrary units)

I Star 33
Template 11175: Teff = 6100 K, log (g) = 4.5, [Fe/H] = 0.0 7]

Star 40
Template 9218: Teff = 5600 K, log (g) = 3.2, [Fe/H] = -0.5
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Figura 5.10: Espectros das estrelas 13, 21, 33 e 40 de NGC 7193 (linhas pretas) e os
templates PHOENIX mais representativos (linhas vermelhas) em cada caso. Os residuos
(espectro observado menos espectro sintético) sao representados pelos pontos azuis. As
linhas horizontais continuas indicam o “zero” dos residuos. Algumas linhas de absorgao
proeminentes sao indicadas, para referéncia.
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CN Call Hd  Fel CHHy Hp Mgl Cal Cal

SR : Star 47 (Control field)
B Template 15011: Teff = 7400 K, log (g) = 5.5, [Fe/H]=-0.5 T

" Star 3 (ESO 425-SC15)
Template 8482: Teff = 5400 K, log (g) = 4.5, [Fe/H] = 0.0 g

RN

Star 3 (ESO 425-SC15)

~Template 9633: Teff = 5700 K, log (g) = 4.0, [Fe/H] = 0.0 ]

Star 7 (ESO 425-SC15)
Template 8451: Teff = 5400 K, log (g) = 4.0, [Fe/H] = 0.0

(F/Fc) + Constant (arbitrary units)

Star 1 (ESO 425-SC15)
Template 11113: Teff = 6100 K, log (g) = 3.5, [Fe/H] = 0.0

Star 18 (ESO 425-SC15)
Template 6297: Teff = 4900 K, log (g) = 1.0, [Fe/H] = -0.5

4000 4500 5000 5500
Wavelength (Angstrom)

Figura 5.11: O mesmo da Figura 5.10, porém mostrando os espectros das estrelas 1, 3,
7, 18 (ESO 425-SC15) e 47 (campo de controle).

123



T T I T T T T I T T T T I T T T T I T T

CN Call HS FelCHHy Hp Mgl Cal

Star 16
Template 8479: Teff = 5400 K, log (g) = 4.5, [Fe/H] =0.5 —

=1.0, [Fe/H] =-1.0

(F/Fc) + Constant (arbitrary units)

Star 4
Template 9696: Teff = 5700 K, log (g) = 5.0, [Fe/H] = 0.0

;i Star 3
i Template 8854: Teff = 5500 K, log

=-0.5
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Figura 5.12: O mesmo da Figura 5.10, porém mostrando os espectros das estrelas 3, 4,
14 e 16 de NGC 7772 (linhas pretas).
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[ CN Call HO  Fel CH Hy Hp Mgl Cal

! Star 31
i Template 10784: Teff = 6000 K, log (g) = 4.0, [Fe/H] = 0.0

Star 4
Template 149 (ELODIE): Teff = 34745 K, log (g) = 3.98, [Fe/H] = -0.02 T

Star 13
Template 16188: Teff = 8400 K, log (g) = 6.0, [Fe/H] =0.0

(F/Fc) + Constant (arbitrary units)

i ~ Star3 e
L o Template 6327: Teff = 4900 K, log (g) = 1.5, [Fe/H] =-0.5 4

)

Star 2 b
B J‘ Template 13928: Teff = 6900 K, log (g) = 4.5, [Fe/H] = -0.5 A

‘ 1 1 ‘l I 1 1 A 1 ‘ ‘l ' I 1 “ "l 1 1 I 1
4000 4500 5000 5500
Wavelength (Angstrom)

Figura 5.13: O mesmo da Figura 5.10, porém mostrando os espectros das estrelas 2, 3,
4, 13 e 31 de ESO429-SC02 e o template mais representativos em cada caso (templates
PHOENIX para as estrelas 2, 3, 13 e 31; template ELODIE para a estrela 4).
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5.4 Analise cinematica

Nesta se¢ao, realizamos uma pré-selecao de estrelas membro candidatas de
nossos alvos a partir da dispersao das varidveis ascensao reta («), declinagao
(0), velocidade radial (V) e componentes de movimento préprio (p, cosd,
i), conforme a Segao 2.2.4. A distribuigao dos valores de V. é mostrada na
Figura 5.14. Em cada caso, os “bins” dos histogramas correspondem, aproxi-
madamente, a incerteza média em V, para o conjunto de estrelas observadas
espectroscopicamente.

O histograma vermelho mostra a distribuicao de V, para as estrelas do
campo de controle de ESO 425-SC15, observado com o GMOS (Secao 2.1.3).
Para quantificarmos a semelhanga entre as duas distribuicgoes, aplicamos um
teste de duas amostras de Kolmogorov-Smirnov (teste K-S). Este é um teste
nao-paramétrico, ou seja, nao estabelece quaisquer suposicoes prévias quanto
a forma das distribuicoes amostrais que estao sendo comparadas. O teste
K-S permite determinar se dois conjuntos de dados foram obtidos de uma
mesma populacao ou se sao estatisticamente distintos, isto é, provenientes
de diferentes distribuigoes. No caso das distribuicoes de V,. de ESO 425-SC15
e do campo de controle, a probabilidade de que ambas as amostras tenham
sido retiradas de uma mesma populacao resultou 27%. Dessa forma, nao
podemos distinguir, prontamente, os dois conjuntos de dados baseando-nos
apenas nos valores de V.

Aplicamos a rotina de exclusao iterativa (sigma-clipping) 5-dimensional
de FA12, descrita na Secao 2.2.4, adotando n = 3,4. Isso significa que, no
caso das estrelas excluidas pelo algoritmo, pelo menos uma das variaveis X;
difere de X; por mais do que 1,5 vezes a dispersdo associada oy, .

Apos esse procedimento, construimos os VPDs para cada um dos alvos
e para campos de comparacao em formato anelar, circunscritos aos alvos
e com mesma area da regiao central, como mostrado nas Figuras 5.15 a
5.18. As magnitudes limite indicadas correspondem aos valores méaximos de
magnitude em cada banda para as estrelas das amostras espectroscopicas
(Tabelas 5.3 a 5.7). Os simbolos foram atribuidos conforme os intervalos
de velocidade radial indicados nas legendas. Simbolos azuis representam es-
trelas excluidas apos a aplicacao do algoritmo de FA12; simbolos vermelhos
representam aquelas que foram mantidas. Como esperado, o algoritmo ex-
cluiu as estrelas cujas componentes de movimento préprio e/ou velocidades
radiais sao significativamente discrepantes do movimento médio das demais
estrelas, considerando o critério de exclusao adotado. As seguintes estrelas
possuem movimentos proprios muito discrepantes em relagao ao restante da

amostra e nao foram representadas nos VPDs, para maior clareza: 51 e 53
de NGC 7193, 47 de ESO 425-SC15, 8 e 10 de ESO 429-SC02.
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Figura 5.14: Distribuicao das velocidades radiais derivadas para estrelas de NGC 7193,
ESO 425-SC15 (+ campo de controle), NGC7772 e ESO429-SC02 observadas com o

GMOS.
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No caso de ESO 425-SC15, a estrela 3 apresenta um registro duplo na Ta-
bela 5.4, conforme explicitado na Secao 5.3, nao foi excluida pelo algoritmo
de FA12 e é representada com um asterisco na Figura 5.16. As estrelas 40,
71, 101, 107 e 108 tiveram apenas temperaturas efetivas e tipos espectrais
determinados na nossa andlise espectroscépica (Tabela 5.4) e foram repre-
sentadas com simbolos “+” na Figura 5.16. A estrela 44, por sua vez, nao
possui informacao de movimento proprio.

Podemos notar, visualmente, que os VPDs dos alvos e dos respectivos
campos de comparagao exibem semelhanca entre si, de maneira que nao
podemos, de imediato, distinguir alvo e campo baseando-nos apenas em
informagoes cinemdticas. Isso é esperado para um aglomerado em estagio
avancado de dissolucao, visto que os repetidos encontros com agentes ex-
ternos e a escassez de estrelas na direcao do alvo fazem com que o movi-
mento médio do aglomerado seja comparavel ao movimento médio do campo
préoximo (Maia, 2012).

As estrelas que foram mantidas pelo algoritmo de FA12 e que sao com-
pativeis com a isécrona (ou com os loci de bindrias) ajustada aos dados no
CMD de cada objeto (Secao 5.5) formam uma lista preliminar de membros
candidatas. No caso das estrelas excluidas pelo método de FA12, nao pode-
mos desconsiderar definitivamente a possibilidade de pertinéncia das mesmas,
devido a presenga de possiveis sistemas binérios (ou multiplos) ndo resolvi-
dos. Devemos checar a posi¢ao dessas estrelas nos diagramas fotométricos,
tendo em vista seus tipos espectrais e conteiidos metélicos.

Conforme a Segao 2.2.4, construimos as distribuicoes de movimento pro-
prio para NGC 7193, ESO 425-SC15, NGC 7772 e ESO 429-SC02 e para cam-
pos externos anelares de mesma area (Figura 5.19), usados como campos de
comparacao. Essa etapa foi implementada apds restringirmos as estrelas ao
intervalo J < 14,5 (Figura 2.20) e aplicarmos filtros de cor aos dados de
NGC 7193 (Figura 5.20), ESO 425-SC15 (Figura 5.21) e ESO 429-SC02 (Fi-
gura 5.23), para remogao do excesso de contaminagao por estrelas de campo.
No caso de NGC 7772 nao foram aplicados filtros de cor, devido a pequena
contaminacdo por estrelas de campo na regiao do alvo (Figura 5.22), em
funcao de sua latitude Galdctica (|b] = 44°). Os bins dos histogramas na Fi-
gura 5.19 correspondem, aproximadamente, as incertezas médias em V), para
a amostra de estrelas em cada caso.

As distribuicoes de movimento préprio para as estrelas dos quatro al-
vos mostram desvios sistematicos, levando-se em conta as incertezas obtidas
da estatistica de Poisson, com respeito as distribui¢oes dos campos de com-
paracao. Para sistemas coesos gravitacionalmente, os picos de baixa velo-
cidade no histograma residual podem ser atribuidos a dispersao interna de
velocidades de estrelas tnicas superposta ao movimento sistémico do aglo-
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Figura 5.19: Painéis esquerdos: Distribuigdo das velocidades angulares projetadas (V},)
para estrelas de NGC 7193, ESO 425-SC15, NGC 7772 e ESO 429-SC02 e de seus respec-
tivos campos de comparacao. Painéis direitos: Distribuicao intrinseca de movimentos
préprios. Barras de erro obtidas da estatistica de Poisson sao mostradas.
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merado. Os picos de maiores velocidades, por sua vez, podem ser produzidos
por bindrias nao resolvidas (BB05).

Apesar da presenca de picos destacados nas distribuicoes intrinsecas de
Vp, sua significancia estatistica pode ser questionada devido a escassez de
estrelas na direcao dos alvos. Como dito anteriormente, estamos lidando
com objetos cuja cinematica é comparavel a do campo. Consequentemente,
para separarmos ambas as populagoes, sao necessarias informacgoes que com-
plementem os resultados obtidos a partir dos dados cinemaéticos. Passamos
entao a andlise dos dados fotométricos, os quais, em conjunto com as in-
formagoes cinematicas, permitirao identificar estrelas membro.

5.5 Analise conjunta da pertinéncia

Nesta secao, passamos a analise dos dados fotométricos de cada alvo,
mediante a construgao de CMDs e diagramas cor-cor. Os resultados aqui
apresentados servirao para complementar aqueles obtidos através dos dados
cinematicos e para identificar estrelas membro.

Para construcao dos diagramas fotométricos, empregamos dados do cata-
logo 2MASS para estrelas localizadas no interior do raio limite de cada um
dos nossos alvos (Tabela 5.2) e em um campo de controle (regido anelar com
mesma area do aglomerado). Para incluirmos na andlise dos CMDs todas as
estrelas observadas espectroscopicamente, restringimos as magnitudes J H K
aos valores maximos, em cada banda fotométrica, correspondentes as estrelas
das amostras espectroscopicas (Tabelas 5.3 a 5.7).

A fim de otimizarmos a busca por membros candidatas, apenas estrelas
com informagao cinematica disponivel no catdlogo UCAC4 foram considera-
das. As Figuras 5.20 a 5.23 mostram os CMDs K x (J— K;) para os objetos
e seus respectivos campos de comparagao. Simbolos, cores e identificadores
para nossa amostra espectroscépica foram atribuidos em conformidade com
as Figuras 5.15 a 5.18. No caso do CMD de ESO 425-SC15, para melhor vi-
sualizagao, os identificadores de algumas estrelas da amostra espectroscopica
foram colocados nos diagramas a esquerda e a direita do CMD principal; a
estrela 3 (ver Tabela 5.4) é representada no CMD com um asterisco.

Sobrepusemos visualmente uma isécrona PARSEC (linha continua nos
CMDs) ao conjunto de dados. A isécrona selecionada em cada caso foi aver-
melhada e deslocada verticalmente até ajustar-se ao conjunto de magnitudes
observadas ao longo da sequéncia principal para determinacoes do modulo
de distancia e avermelhamento. A idade foi estimada a partir do ajuste as
estrelas de maior brilho proximas ao turnoff e ramo de subgigantes. Os re-
sultados obtidos para os parametros astrofisicos fundamentais constam na
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Figura 5.20: Painel esquerdo: CMD K x (J — K) para NGC7193. Cores, simbolos e
identificadores seguem os da Figura 5.15. Uma isécrona PARSEC (linha continua) foi ajus-
tada aos dados (os pardmetros bésicos sao indicados). A linha tracejada representa o locus
de bindrias nao resolvidas com componentes de mesma massa. A linha pontilhada repre-
senta o filtro de cor e a linha ponto-tracejada é a sequéncia principal de Koornneef (1983),
deslocada conforme o médulo de distancia e avermelhamento. Os quatro circulos verdes
marcam as estrelas que produzem sobredensidade no intervalo 42 < V,, (mas/yr) < 54
na Figura 5.19. Os simbolos pretos preenchidos sao possiveis membros sem dados espec-
troscépicos (vide texto para delhates). Circulos pequenos abertos representam estrelas
nao membro. Painel direito: CMD de um campo de comparagao anelar de mesma area.
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Figura 5.21: Painel esquerdo: CMD K x (J— K;) de ESO 425-SC15. Cores, simbolos e
identificadores seguem os da Figura 5.16. Para melhor visualizacao, os identificadores de
parte das estrelas foram colocados nos diagramas a esquerda e a direita do CMD princi-
pal. Os dez circulos verdes marcam as estrelas que produzem sobredensidade no intervalo
12 < V, (mas/yr) < 24 na Figura 5.19. Os simbolos pretos preenchidos sdo possiveis
membros sem dados espectroscopicos (vide texto para delhates). Circulos pequenos aber-
tos representam estrelas nao membro. Painel direito: CMD de um campo de comparagao

anelar de mesma area.
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Figura 5.22: Painel esquerdo: CMD K, x (J — K,) de NGC7772. Cores, simbolos
e identificadores seguem os da Figura 5.17. Os 5 circulos verdes marcam as estrelas
que produzem sobredensidade no intervalo 35 < V,, (mas/yr) < 50 na Figura 5.19. Os
simbolos pretos preenchidos sdo possiveis membros sem dados espectroscopicos. Circulos
pequenos abertos representam estrelas nao membro. Painel direito: CMD de um campo
de comparagao anelar de mesma &rea.
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Figura 5.23: Diagrama cor-magnitude Ky x (J — K;) para ESO429-SC02 (r < ¥/,
esquerda) e para um campo de controle (24 < r < 24,5153’ direita). Simbolos, iden-
tificadores e cores conforme Figura 5.18. Os circulos verdes marcam as estrelas cujas
velocidades angulares projetadas V), encontram-se dentro do intervalo 40—50mas/yr (Fi-
gura 5.19). As setas indicam a posigdo do turnoff (TO) e do ponto mais azul (BP ou

bluest point) sobre a sequéncia principal.
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Tabela 5.8. Os valores de [Fe/H| adotados e suas incertezas correspondem a
média e dispersao (1-0) das metalicidades do conjunto de estrelas membro,
identificadas como descrito a seguir.

Tabela 5.8: Parametros astrofisicos fundamentais para NGC 7193, ESO 425-SC15,
NGC 7772 e ESO 429-SC02.

Alvo (m— M)y log(t/anos) E(B—1V) [Fe/H]
(mag) (mag)

NGC 7193 8,5+0,2 94+0,2 0,10£0,06 -0,17+0,23

ESO425-SC15  9,3+£0,2 9,25+0,20 0,10£0,05 -0,11£0,18

NGC 7772 9,0+0,3 9,8+0,1 0,060+£0,05 -0,234+0,20

ESO429-SC02 11,2+0,2 8,85+0,10 0,10£0,05 —*

*Vide Secao 5.5.4.

A linha pontilhada nos CMDs representa o filtro de cor aplicado aos da-
dos de cada objeto e do campo de comparacao anelar, com o objetivo de
remover o excesso de contaminacao. Os circulos verdes marcam as estrelas
cujas velocidades angulares projetadas V, encontram-se dentro dos seguin-
tes intervalos: 42 — 54 mas/yr (NGC7193), 12 — 24 mas/yr (ESO 425-SC15),
35 —50mas/yr (NGC7772), 40 — 50mas/yr (ESO 429-SC02); nesses inter-
valos, verificamos desvios sistematicos em relagao ao campo nos histogramas
de V, dos alvos (Figura 5.19).

A linha ponto-tracejada nos CMDs representa a sequéncia principal de
Koornneef (1983, daqui em diante K83) deslocada conforme os valores de
modulo de distancia e avermelhamento obtidos via ajuste de isécrona. As
magnitudes e indices de cor de K83 foram transformadas conforme:

Krss = [My — (V. — K)o ks3] + (m—M)o+

(5.1)
+0,112 x 3,09 x E(B—V)

(J— K)Kgg = (J— K)O,K83 —|—0,17 X 3,09 X E(B — V) (52)

onde utilizamos as relagoes de extingao de RL85 (egs. 4.1) e as tabelas de
Schmidt-Kaler (1982, de agora em diante SK82) para obtengao das magni-
tudes absolutas My correspondentes a cada tipo espectral. Usando as cali-
bragoes de Carpenter (2001), convertemos as magnitudes Kgs3 e indices de
cor (J — K)gs3 para o sistema fotométrico do 2MASS:

Komass = Kkss + 0,039 (J — K)gs3 — 0,047 (5.3)
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(J = Ky)anrass = 0,97 (J — K) s — 0,017 (5.4)

Como dito na Secao 2.2.5, construimos listas preliminares de membros
candidatas através da selecao daquelas estrelas que nao foram excluidas pelo
algoritmo de FA12 (simbolos vermelhos nas Figuras 5.15 a 5.18) e que sao
compativeis com as isécronas ajustadas aos CMDs (Figuras 5.20 a 5.23). As
subamostras selecionadas dessa forma sao as seguintes:

e NGC7193: estrelas 3, 6, 9, 11, 13, 14, 16, 21, 29, 31, 33, 37, 38, 40, 41,
42, 45, 48, 49, 56, 58 e 60;

e ESO425-SC15: estrelas 1, 7, 8, 11, 13, 14, 18, 19, 30, 31, 38, 42, 46,
48, 58, 59, 62, 65, 72, 73 e 78;

e NGCT7772: estrelas 3, 4, 6, 8, 10, 11, 13, 16, 17, 18 e 20;
e ESO429-SCO02: estrelas 5, 6, 7, 11, 12, 13, 15, 16, 17, 18, 22, 29 e 31.

Embora a estrela 55 de NGC 7193 esteja localizada proximo a baixa
sequéncia principal (Figura 5.20), ndo hé incerteza em K, informada e é
atribuido um sinalizador de baixa qualidade fotométrica nesse filtro no catélo-
go 2MASS. Dessa forma, essa estrela foi removida da nossa subamostra. A
mesma observagao ¢é feita para as estrelas 81, 82 e 91 de ESO 425-SC15.

Determinamos a média e a dispersao das componentes de movimento
proprio para os conjuntos de estrelas listadas acima:

e NGCT7193: (uacosd) = —0,11 £ 14mas/yr e (us) = —6,7 £ 8,0mas/yr;
e ESO425-SC15: (pacosd) = —0,8+4,0mas/yr e (us) = 2,7+ 7,4mas/yr;
o NGCT772: (uscosd) = —0,2 + 9,6mas/yr e (us) = —8,4 + 7,8mas/yr;

e ES0429-SC02: (p4c080) = —1,1+£22mas/yr e (us) = 0,7+ 4,2mas/yr.

A dispersao elevada nesses valores pode ser atribuida a precisao limitada dos
dados de movimentos préprio, a presenca de binarias nao resolvidas que “so-
breviveram” apds a aplicagao do algoritmo de FA12 e/ou mesmo & presenca
de estrelas de campo.

A fim de incluirmos possiveis membros sem espectros observados, iden-
tificamos, para cada alvo, um grupo de estrelas compativeis com a isécrona
(bindrias incluidas) e cujas componentes de movimento préprio sdo coerentes
com os valores médios acima, dentro de uma tolerancia de 2o, para u, cosd
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e ugs. Essas estrelas sao representadas com simbolos pretos preenchidos nos
CMDs das Figuras 5.20 a 5.23 e seus dados sao mostrados na Tabela 5.9.

Tomamos as estrelas das subamostras listadas acima, para as quais ha
dados espectroscopicos, juntamente as membros candidatas selecionadas com
base na fotometria e movimentos préprios (Tabela 5.9). De posse desses
conjuntos de estrelas construimos, em seguida, diagramas cor-cor intrinsecos
(J— H)y x (H — K)o para nossos alvos, como mostrado nas Figuras 5.24
a 5.27. Incluimos também, em cada caso, estrelas que foram excluidas pelo
algoritmo de FA12 (Secdo 5.4), mas que sdo compativeis com a isécrona (ou
loci de bindrias) ajustada ao CMD (Figuras 5.20 a 5.23). Sequéncias de
indices de cor intrisecos de SL0O9 sao mostradas.

Os diagramas cor-cor foram utilizados para refinarmos as listas de mem-
bros candidatas e obtermos as listas finais. Nas subsecoes 5.5.1 a 5.5.4 a
seguir, exibimos as particularidades do procedimento para cada alvo.
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Figura 5.24: Diagrama cor-cor intrinseco para NGC7193. Um fator de desavermelha-
mento E(B — V) = 0,1 mag foi aplicado a todas as estrelas. Cores, simbolos e identifica-
dores seguem aqueles empregados nas Figuras 5.15 e 5.20. Os circulos roxos identificam
quatro estrelas consideradas membros menos provaveis (vide texto para detalhes). As
sequéncias de SL09 para anas e gigantes sao mostradas e alguns tipos espectrais sao infor-
mados, para referéncia.
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Figura 5.25: Diagrama cor-cor intrinseco para ESO425-SC15. Um fator de desaver-
melhamento F(B — V) = 0,1 mag foi aplicado a todas as estrelas. Cores, simbolos e
identificadores seguem aqueles empregados nas Figuras 5.16 e 5.21. Os circulos roxos
identificam duas estrelas consideradas membros menos provaveis. O gréfico interno mos-
tra a localizagao da estrela 18 em relacao as sequéncias de anas, gigantes e supergigantes
(vide Secao 5.5.2 para detalhes).
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Figura 5.26: Diagrama cor-cor intrinseco para NGC7772. Um fator de desavermelha-
mento E(B — V) = 0,05 mag foi aplicado a todas as estrelas. Cores, simbolos e identifi-
cadores seguem aqueles empregados nas Figuras 5.17 e 5.22. Os circulos roxos identificam
duas estrelas consideradas membros menos provaveis.
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Figura 5.27: Diagrama cor-cor intrinseco para ESO 429-SC02. As estrelas com espectros
observados foram desavermelhadas individualmente, conforme seus respectivos indices de
cor intrinsecos (Tabela 5.7). Para as demais estrelas (sfmbolos preenchidos), aplicou-se
um fator de desavermelhamento igual a E(B — V) = 0,1mag, conforme o ajuste de
isécrona (Figura 5.23). Cores, simbolos e identificadores seguem aqueles empregados nas
Figuras 5.18 e 5.23. Os pequenos simbolos ‘+’sao as estrelas do campo de controle anelar
localizadas & esquerda do filtro de cor (Figura 5.23, painel direito). A linha ponto-tracejada
mostra a sequéncia principal da isécrona selecionada.
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5.5.1 Lista final de membros de NGC 7193

Aplicou-se um fator de desavermelhamento E(B — V) = 0,1 mag aos
dados na Figura 5.24. Para melhor visualizacao, barras de erro foram colo-
cadas somente sobre as estrelas com espectros observados e cujas incertezas
A(J—H) e A(H—Kj) sdo menores ou iguais a 0,10 mag. As incertezas médias
para as estrelas 11, 16, 48 e 60 sao 0,13 e 0,18 em (J — H) e (H — K), respec-
tivamente. Para as 19 estrelas membro candidatas sem espectros observados
(Tabela 5.9), as incertezas médias nesses mesmos indices de cor sao 0,05 e
0,06 mag.

Conforme a Secao 2.2.6, refinamos a lista de membros realizando uma
verificacao individual, estrela por estrela, para identificarmos aquelas cujos
tipos espectrais (ver Tabela 5.3) sdo compativeis com suas posigoes espera-
das no diagrama cor-cor. Apds a determinacao das distancias individuais
via paralaxe espectroscopica, selecionamos um grupo de estrelas cujas me-
talicidades sao compativeis umas com as outras, dentro das incertezas, e
cuja distancia média é compativel com aquela obtida via ajuste de isécrona
(Figura 5.20).

Dentro da nossa amostra de estrelas observadas espectroscopicamente, a
lista final de membros é composta por 15 estrelas, a saber: 3, 6, 13, 14, 21, 31,
33, 34, 40, 41, 45, 49, 53, 56 and 58 (Figura 5.28). A metalicidade média e a
dispersao (1-0) para esse grupo resultaram ( [Fe/H]) = —0,17 £ 0,23 (Z ~
0,01); a distancia média estimada para esse grupo resultou d ~ 0,55kpc,
valor que é compativel com a distancia obtida mediante analise do CMD
(deyp = 0,50 + 0,05kpe), dentro das incertezas. Levando-se em conta a
distancia doyp e a distancia Galactocéntrica (Rg) do Sol (8,00 £ 0,50 kpc;
Reid 1993), o valor de Rg para NGC 7193 resultou 7,87 £+ 0,50kpc, o que o
posiciona no circulo solar (Figura 1.9).

Com relagao a nossa lista de membros espectroscépicas de NGC 7193, so-
mente as estrelas 21 e 33 aparecem deslocadas de suas posicoes esperadas
no diagrama cor-cor (Figura 5.24), levando-se em conta os tipos espectrais
atribuidos a elas. No entanto, a Figura 5.10 evidencia a similaridade entre
os espectros observados e os sintéticos correspondentes, o que sugere que a
técnica empregada proveu ajustes adequados aos perfis de linha e que os
parametros atmosféricos de ambas as estrelas foram determinados correta-
mente. As discrepancias podem ser atribuidas a imprecisoes na classificacao
espectral dos templates ELODIE usados na determinacao das temperaturas
efetivas dessas duas estrelas (Segao 3.3).

Dentre as 19 estrelas possiveis membros sem espectros observados (simbo-
los preenchidos no CMD e no diagrama cor-cor de NGC 7193; vide também
Figura 5.28), aquelas com (J — H)y < 0,43 mag (6 estrelas) sao compativeis
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22.78 x 22.5°

Figura 5.28: Estrelas membro de NGC 7193. Os identificadores foram atribuidos con-
forme as Tabelas 5.3 e 5.9. O circulo externo corresponde ao raio limite do aglomerado
(Riym = 10"). Imagem DSS (6ptico) de 23’ x 23’. A orientacdo e a escala da imagem
encontram-se indicadas na figura.
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com as sequéncias intrinsecas na Figura 5.24, considerando as incertezas fo-
tométricas. O espalhamento dessas estrelas ao longo dessas sequéncias é
semelhante ao que se observa para as membros espectroscopicas. O mesmo
comentario vale para aquelas estrelas com 0,52 < (J — H)g < 0,66 mag e
0,11 < (H — Ks)o < 0,19mag (7 estrelas). Dentre as estrelas nos intervalos
(J—H)y > 0,bmage (H—K,)y < 0,07mag (5 estrelas), trés delas (marcadas
com circulos roxos) sdo incompativeis com as sequéncias no cor-cor, mesmo
levando-se em conta as incertezas. Essas trés estrelas foram consideradas
membros menos provaveis, bem como a estrela com (J — H)y = 0,46 mag e
(H — K5)o =0,30mag.

Indicadores de pertinéncia foram atribuidos as estrelas na Tabela 5.3,
as quais foram observadas espectroscopicamente, e também para aquelas na
Tabela 5.9, as quais foram consideradas membro candidatas com base na
fotometria e movimentos proprios: “M” para estrela membro, “PM” para
possivel membro, “MMP” para membro menos provavel e “NM” para nao
membro. Nossa lista final de membros de NGC 7193 contém 34 estrelas: 15
delas sinalizadas com “M” na Tabela 5.3 e as outras 19 sao listadas na Tabela
5.9 (sinalizadas com “PM” ou “MMP").

Comparacao com resultados da literatura

Concluimos que NGC 7193 ¢ um OCR de 2,5 Ganos, localizado a cerca de
500pc do Sol. Nossos resultados diferem daqueles apresentados por T11.
Apés a extragao de dados 2MASS para estrelas na regiao de NGC 7193
(r < 7') e para um campo de controle préximo, T11 empregou um algo-
ritmo de descontaminacao que conta o numero de estrelas dentro de uma
dada “célula” do CMD construido para o campo (isto é, dentro de um dado
intervalo de magnitude e indice de cor) e subtrai esse nimero da célula cor-
respondente no CMD do aglomerado. Esse procedimento ¢é feito para um
conjunto de células de tamanhos fixos. T11 ajustou entao uma isécrona de
Padova (Bonatto et al. 2004; Bica et al. 2006) de metalicidade solar aos da-
dos no CMD descontaminado. Os resultados de T11 sao mostrados na Tabela
5.10, onde também registramos nossos resultados, para comparagao.

Tabela 5.10: Comparacdo entre os resultados da literatura (T11) e os deste trabalho
para NGC 7193.

Idade Distancia E(B —V)

(Ganos) (pc) (mag)
T11 450+0,18 1080+50 0,03+0,01
Este trabalho 2,514+0,58 501+46 0,1040,05

A discrepancia em relacao aos nossos resultados pode ser atribuida aos
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diferentes critérios de pertinéncia adotados em ambos os trabalhos para a
selecao de estrelas membro candidatas e parcialmente ao conjunto de isécro-
nas empregado. Defendemos que um procedimento de caracterizacao ade-
quado a objetos pouco povoados, cuja andlise fica sujeita a estatistica de pou-
cos nimeros, deve conter nao apenas informacoes fotométricas, mas também
espectroscopicas e de movimentos proprios. As dispersoes dos parametros de-
rivados e o espalhamento dos dados ao longo de sequéncias reconheciveis nos
diagramas fotométricos devem ser verificados em conjunto, com o objetivo
de checar a conexao fisica das estrelas.

5.5.2 Lista final de membros de ESO 425-SC15

Para melhor visualizacao da Figura 5.25, representamos barras de erro
apenas sobre as estrelas observadas espectroscopicamente e cujas incertezas
nos indices de cor sao menores ou iguais a 0,1 mag. Para as estrelas 11, 46 e
71 as incertezas sdo, respectivamente: [A(J — H)y1, A(H — Ks)11] = (0,11;
0,17) mag, [A(J — H)as, A(H — Ks)46] =(0,12; 0,19) mag e [A(J — H)z,
A(H — Ks)71]=1(0,08; 0,14) mag. Para as 12 estrelas possiveis membro
sem espectros (Tabela 5.9; quadrados e circulos preenchidos na Figura 5.25),
as incertezas médias A(J — H) e A(H — K,) sao, respectivamente, 0,04 e
0,05mag. Embora tenham sido excluidas pelo algoritmo de FA12 (Secao
5.4), as estrelas 9, 36, 84 e 94 foram representadas no diagrama cor-cor,
visto que sdo compativeis com a isécrona (ou loci de bindrias) mostrada no
CMD de ESO 425-SC15 (Figura 5.21). A estrela 39 foi excluida da amostra,
visto que ¢é atribuido a ela um sinalizador de baixa qualidade fotométrica em
K. Incluimos também no cor-cor as estrelas 40 e 71, as quais s6 tiveram
temperaturas efetivas e tipos espectrais determinados, conforme a Tabela 5.4.

Para refinarmos a lista de membros, realizamos o procedimento descrito
na Secao 2.2.6: dado o conjunto de estrelas representadas na Figura 5.25,
verificamos, uma a uma, quais delas possuem tipos espectrais compativeis
com suas posicoes esperadas no diagrama cor-cor, levando-se em conta o
valor de E(B — V') adotado e as incertezas fotométricas. Esse procedimento
nos permite selecionar quais estrelas dispoem-se de maneira consistente no
CMD e cor-cor. Em seguida, limitamos esse conjunto a um grupo cujas
estrelas possuem metalicidades compativeis entre si e cuja distancia média
estd de acordo com o valor obtido via ajuste de isécrona (Figura 5.21).

A lista final de membros espectroscopicas (identificadas com “M” na
Tabela 5.4) é composta por 16 estrelas: 1, 7, 8, 9, 13, 30, 31, 36, 38, 42,
48, 59, 62, 65, 73, 78 (Figura 5.29). As estrelas 40 e 71 foram consideradas
membros menos provaveis (“MMP”), visto que ajustam-se a isécrona no
CMD de ESO 425-SC15 e apresentam tipos espectrais consistentes com suas
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posicoes no diagrama cor-cor, no entanto nao apresentam valores medidos de
metalicidade, gravidade superficial e velocidade radial.

A metalicidade média e a dispersao (1-0) para o grupo de membros espec-
troscopicas resultou ([Fe/H]) = —0,11+£0,18 (Z ~ 0,01); a distancia média
estimada para esse grupo resultou d ~ 0,75 kpc, valor que é compativel com a
distancia obtida via ajuste de isécrona (depp = 0,72 40,07 kpc). Utilizando
a distancia deyp, temos que a distancia Galactocéntrica (Rg) de ESO 425-
SC15 vale Rz = 84 £ 0,5kpc (considerando Rge = 8,00 £ 0,05kpc;
Reid 1993), o que o posiciona préximo ao circulo solar (Figura 1.9).

Da nossa lista de membros espectroscopicas, somente a estrela 7 aparece
deslocada da sua posic¢ao esperada no diagrama cor-cor, mesmo considerando
as incertezas nos indices de cor. No entanto, como mostrado na Figura 5.11, o
método de correlagao cruzada foi capaz de identificar templates sintéticos que
proveram ajustes adequados ao espectro dessa estrela. De fato, os templates
PHOENIX melhor correlacionados resultaram em porcentagens de correlacao
acima de 90%, indicando que os parametros atmosféricos dessa estrela foram
obtidos corretamente. Como afirmamos na Secao 5.5.1, essa discrepancia ob-
servada no diagrama cor-cor pode ser atribuida a imprecisao na classificacao
espectral dos templates ELODIE usados na determinagao das temperaturas
efetivas da estrela (Secao 3.3).

Dentre as 12 estrelas possiveis membro sem espectros observados (simbolos
pretos preenchidos nas Figuras 5.21 e 5.25; vide também Figura 5.29), aque-
las com (H — K)o 2 0,015 mag (10 estrelas) apresentam um espalhamento
ao longo das sequéncias empiricas no cor-cor semelhante ao que se observa
para as membros espectroscopicas. Por sua vez, as duas estrelas marca-
das com circulos roxos na Figura 5.25 (intervalo (H — K)o < 0,015 mag)
ficam consideravelmente espalhadas em relacao a essas sequéncias, mesmo
levando-se em conta as incertezas fotométricas. Ambas foram classificadas
como membros menos provaveis (“MMP” na Tabela 5.9).

A estrela 18 localiza-se sobre o ramo de gigantes no CMD de ESO 425-
SC15. No entanto, tendo-se em vista os dados fotométricos dessa estrela
em conjunto com seu tipo espectral (K2), vemos que sua localiza¢do no
diagrama cor-cor é compativel com a sequéncia de supergigantes de K83,
como mostrado no grafico interno da Figura 5.25. Seguindo um procedi-
mento analogo ao da Secao 4.2, tomamos o conjunto de isécronas PARSEC
no espaco g X 1.5y com metalicidade igual a da estrela 18; de posse dos
valores de log(g) e T.sy determinados (Tabela 5.4), estimamos sua massa e
magnitude absoluta My em myg ~ 8,5 Mg e My 15 ~ —5,3mag. Essa massa
¢ inconsistente com o que se espera para gigantes ao longo da isécrona da
Figura 5.21 (1,7 < Mgigantes (Me) < 1,8). Conforme os modelos PAR-
SEC, o tempo de evolugao estimado para uma estrela de 8,5 M, e metali-
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15’ x 14.82’

Figura 5.29: Estrelas membro de ESO 425-SC15. Os identificadores foram atribuidos
conforme as Tabelas 5.4 € 5.9. O circulo externo corresponde ao raio limite do aglomerado
(Rizm = 7). Imagem DSS (6ptico) de 15" x 15’. A orientagdo e a escala da imagem
encontram-se indicadas na figura.
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cidade Z =~ 0,005, desde a fase pré-sequéncia principal até o inicio da fase
de queima de Carbono nuclear (estdgio evolutivo limite dos modelos para
M Z 6Myg), é de ~ 35 Manos, muito inferior a idade estimada para ESO 425-
SC15 (t ~ 1,8 Ganos). Dessa forma, consideramos que a estrela 18 nao é
membro desse OCR.

Assim como no caso de NGC 7193, nota-se a auséncia de estrelas gigantes
dentre as membros de ESO 425-SC15. Isso também se verifica no caso do
OCR NGC 1252, estudado por MMM13. Dada a natureza fisica dos OCRs,
muito pobremente povoados, essa auséncia nao ¢ completamente inesperada
(Carraro, 2002). A fim de corroborarmos essa afirmagao com um argumento
estatistico, realizamos um experimento numérico seguindo o procedimento
descrito em Santos & Frogel (1997). Desejamos verificar, na auséncia de
efeitos dinamicos (isto é, considerando apenas a evolugao estelar), quantas
estrelas seriam necessarias para produzir, pelo menos, uma estrela gigante
em uma populagao estelar simples (SSP) com mesma idade e metalicidade
de ESO 425-SC15.

Consideremos uma SSP cuja funcao de massa possui a forma analitica da
IMF de Salpeter (1955), expressa na sua forma usual:

_ax

® (m) — = Am~ 00 (5.5)

onde a inclinacao x vale 1,35; a constante de normalizacao A é determinada
pela integracao da IMF desde o limite inferior, my, até o limite superior, mg,
de massa estelar e igualando-se o resultado ao ntiimero total (Ny,;) de estrelas
presentes no sistema:

mg A
Ntot = / Am_(1+X) dm = Ntot = —(mI_X — m;x) (56)
X

my

O nimero esperado de estrelas gigantes (IV,) é dado por:

mS7g A
N, = / Am U dm = N, = ;(m;;( —mgy) (5.7)

MmI,g

onde my 4 € mg 4 sdo, respectivamente, a massa inferior e superior de estrelas
gigantes no sistema. Isolando a constante A da eq. 5.7 e substituindo em
5.6, podemos parametrizar o nimero total de estrelas Ny, em termos de Ny:

m_X _ m_X
Ntot = Ng (I_X—ﬁ) (58)

Para uma SSP com idade log (¢/anos)=9,25 e metalicidade Z =~ 0,01,
andloga a ESO 425-SC15, os parametros da equagao acima sao, conforme os
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modelos PARSEC: m; = 0,100, mg = 1,769, mr, = 1,695, mg, = 1,769,
onde os valores sao expressos em massas solares. Nota-se que estamos utili-
zando mg, = mg, isto é, incluindo no célculo de N, (eq. 5.7) todas as massas
desde a base do ramo gigantes até o limite superior de massa dos modelos
para essa idade e metalicidade.

Para Ny = 1, temos Ny = 800 estrelas. Ao realizarmos o mesmo pro-
cedimento utilizando a IMF de Kroupa (eq. 1.4), obtivemos N, = 320
estrelas. Isto é, para ambas as IMFs, o nimero de estrelas necessario para
termos N, = 1 ¢ muito superior a populacao estelar observada em OCRs,
para os quais temos Ny, da ordem de poucas dezenas de estrelas. Dessa
forma, como colocado anteriormente, a auséncia de gigantes em OCRs nao é
algo inesperado.

Conforme a discussao feita em Santos & Frogel, a presenca de estrelas pos-
sequéncia principal em agrupamentos estelares com populagoes inferiores aos
limites acima (no nosso caso, ~800 estrelas para IMF de Salpeter e ~320
estrelas para IMF de Kroupa) pode ser explicada pela natureza estocastica
da IMF nos limites de estrelas de maior brilho. Ao serem produzidas SSPs
sintéticas a partir da amostragem de estrelas em diferentes estagios evoluti-
vos (se¢ao 3.1 de Santos & Frogel), hd maior flutuagdo do nimero de estrelas
nos limites de massas mais altas em relacao as massas menores. Uma con-
sequéncia da flutuagao de pequenos nimeros de estrelas brilhantes em SSPs
de mesma idade é a mudanca consideravel no brilho integrado, como demons-
trado pelos autores.

Comparacao com resultados da literatura

Concluimos que ESO 425-SC15 é um OCR de 1,8 Ganos, contendo 18
membros confirmadas e outras 12 possiveis membros, localizado a cerca
de 700pc do Sol. Nossa principal conclusao acerca da natureza fisica de
ESO 425-SC15 é consistente com o estudo de PB07, a despeito das con-
clusoes de Carraro et al. (2005), os quais consideraram-no um asterismo. No
entanto, ha diferencas em relagao aos parametros astrofisicos determinados
para o alvo em ambos os estudos (Tabela 5.11). PB07 determinaram os
parametros através do ajuste de isécronas de Padova (Girardi et al., 2000)
aos dados fotométricos 2MASS do OCR. As discrepancias em relagao aos
nossos resultados podem ser atribuidas aos diferentes métodos empregados
em cada trabalho para selecao de membros. Novamente, defendemos que um
método adequado de selecao de estrelas membro de um OCR deve combinar
diferentes tipos de dados, conforme realizamos neste trabalho, e nao apenas
fotometria.
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Tabela 5.11: Comparagao entre os resultados da literatura (PB07) e os deste trabalho
para ESO 425-SC15.

Idade  Distancia E(B —V)

(Ganos)  (pe) (mag)
PBO7 1,0£0,3 990£100 0,03£0,06
Este trabalho 1,8+£0,8 724467 0,10+0,05

5.5.3 Lista final de membros de NGC 7772

Aplicamos a todas as estrelas da Figura 5.26 um fator de desavermelha-
mento de E(B—V) = 0,05 mag. Para melhor visualizagao, colocamos barras
de erro apenas sobre as estrelas da amostra espectroscopica cujas incertezas
nos indices de cor sao menores ou iguais a 0,1 mag. Para as estrelas 6 e 20, as
incertezas sao: [A(J — H)g, A(H — Ks)g] =(0,09; 0,14) mag e [A(J — H ),
A(H — Ks)9] =(0,08; 0,13) mag. Para as 6 estrelas possiveis membros sem
espectros observados (Tabela 5.9; circulos preenchidos na Figura 5.26), as in-
certezas médias A (J—H) e A (H—K) sao, respectivamente, 0,04 e 0,06 mag.
Apesar de as estrelas 2, 7, 9, 12, 19 e 21 terem sido excluidas pelo algoritmo
de FA12 (Secao 5.4), incluimos as mesmas no diagrama cor-cor, visto que sao
compativeis com as sequéncias evolutivas definidas pela isécrona (incluindo-
se possiveis bindrias) no CMD da Figura 5.22.

Seguindo o procedimento da Secao 2.2.6, construimos a lista final de es-
trelas membro de NGC7772. Dentre as estrelas observadas espectroscopi-
camente, a lista final é composta pelas estrelas (identificadas com “M” na
Tabela 5.6) 3, 4, 7, 8, 10, 11, 17, 18, 19 e 21 (Figura 5.30). A metalicidade
média e sua dispersao para esse grupo resultou ([Fe/H]) = —0,23 £+ 0,20
(Z =~ 0,01); a distancia média estimada para esse grupo de 10 estrelas re-
sultou d ~ 541 pc, valor que é compativel com aquele obtido via ajuste de
isécrona (depp = 631 £ 88 pe). Tomando o valor de deysp, determinamos a
distancia Galactocéntrica (Rg) de NGC7772: Re = 8,1 +0,5kpc. Portanto,
NGC 7772 localiza-se no circulo solar (Figura 1.9).

Dentre as 6 estrelas possiveis membros sem espectros observados (circulos
preenchidos nas Figuras 5.22 e 5.26; vide também Figura 5.30), duas delas
apresentam magnitude K, > 1l4mag e encontram-se bastante espalhadas
em relacao a isocrona da Figura 5.22. Ambas foram consideradas membros
menos provaveis (“MMP” na Tabela 5.6) e demarcadas com circulos roxos
no diagrama cor-cor.

Conforme a Figura 5.22, a estrela 14 é a mais brilhante em K e poderia,
em uma primeira analise baseada apenas na fotometria, fornecer um vinculo
util para o ajuste de is6cronas e ser incluida como membro de NGC 7772.
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15.82’ x 15.63’

Figura 5.30: Estrelas membro de NGC 7772. Os identificadores foram atribuidos con-
forme as Tabelas 5.6 e 5.9. O circulo externo corresponde ao raio limite do aglomerado
(Rizm = 7). Imagem DSS (6ptico) de 16" x 16’. A orientagdo e a escala da imagem
encontram-se indicadas na figura.
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De fato, essa estrela consta na lista de membros apresentada por C02, o
qual analisou o OCR NGC 7772 a partir de fotometria UBVI. Tomando o
conjunto de modelos PARSEC no espago g x T.;¢, com a mesma metalici-
dade medida para a estrela (Tabela 5.6), juntamente aos valores de g e T.s¢
determinados para a estrela, estimamos sua massa em myy ~ 2,9 M. De
acordo com esses modelos, o tempo de evolucao estimado para uma estrela
com essa massa, desde a fase pré-sequéncia principal até o inicio da fase TP-
AGB (Thermally-Pulsing AGB, ou fase de pulsos térmicos ao longo do ramo
assintotico de gigantes, estagio evolutivo limite dos modelos PARSEC para
M > 0,6 M), é de ~ 450 Manos. Esse valor é consideravelmente inferior
as estimativas de idade feitas tanto neste trabalho (txgc7772 = 6,3 Ganos)
quanto em C02 (t{45%2, = 1,5 Ganos).

Incluindo a estrela 14 como membro de NGC 7772, C02 ajustou uma
isécrona de Padova de metalicidade solar aos dados do OCR de acordo com os
parametros fundamentais: (m— M)y, = 10,94+0,3 mag, F(B—V) = 0,03 mag,
t = 1,5Ganos. No CMD K, x (J — K,) da Figura 5.31, comparamos a
isocrona empregada no estudo de C02 com a utilizada no presente trabalho;
em ambos os casos, as isocronas foram devidamente avermelhadas e desloca-
das conforme o respectivo modulo de distancia estimado em cada trabalho.
Nota-se que, embora a isocrona de C02 sobreponha-se aos dados das estrelas
mais brilhantes (K, < 11,5mag), e em particular a estrela 14, considerando
as incertezas fotométricas, nao hd um ajuste adequado ao longo da sequéncia
principal de NGC 7772. Apenas na regiao K 2 13,5 mag, (J—K,) < 0,5 mag
ha algumas estrelas que se ajustam as sequéncias da isécrona de C02. No
entanto, nessa regiao do CMD é esperada maior contaminacgao por estrelas de
campo, como mostrado no CMD do campo de comparacao (painel direito).

Além disso, se considerdssemos o ajuste de C02, teriamos uma lacuna de ~
2,5 mag entre as estrelas membro proximas ao turnoff e as membros ao longo
da sequéncia principal, o que é improvavel para um agrupamento estelar
gravitacionalmente coeso (PB07). Por sua vez, os parametros determinados
no presente trabalho, juntamente ao procedimento de recalibracao empirica
das is6cronas (Capitulo 4), permitiram um ajuste mais adequado da isécrona
aos loci de dados no CMD de NGC 7772, como demonstrado na Figura 5.31.
Dessa forma, nao incluimos a estrela 14 como membro desse OCR.

Nossa lista final de membros de NGC 7772 contém 16 estrelas: 10 delas
foram observadas espectroscopicamente e sinalizadas com “M” na Tabela 5.6.
As outras 6, selecionadas com base em fotometria e movimentos proprios, sao
listadas na Tabela 5.9.
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Figura 5.31: Painel esquerdo: o mesmo da Figura 5.22, porém comparando o ajuste de
isécrona do presente trabalho (linha preta) com o de C02 (linha marrom). Em ambos os
casos, as isécronas foram devidamente avermelhadas e deslocadas conforme o respectivo

modulo de distancia estimado em cada trabalho.

Barras de erro em (J — K) foram

representadas apenas sobre a estrela 14, a fim de mostrar sua compatibilidade com a
isocrona ajustada por C02. Painel direito: o mesmo do painel esquerdo, porém para um

campo de comparagao anelar de mesma area.
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Comparacao com resultados da literatura

NGC 7772 é um OCR de t ~ 6,3 Ganos composto por 10 estrelas membro
confirmadas e outras 6 possiveis membros, localizado a cerca de 630 pc do Sol.
Nossa principal conclusao acerca da natureza fisica de NGC 7772 é consistente
com C02, visto que em ambos os trabalhos o objeto foi considerado um
OCR legitimo. No entanto, os parametros astrofisicos derivados por C02
nao caracterizam o alvo adequadamente, visto que as sequéncias evolutivas
previstas estao em desacordo com os loci de dados no CMD do aglomerado
(Figura 5.31). Por sua vez, os parametros astrofisicos derivados a partir do
grupo de estrelas membro identificadas no presente trabalho sao consistentes
com as sequéncias evolutivas observadas.

5.5.4 ESO429-SC02: um asterismo

As estrelas 3, 5, 9, 11, 13, 17, 18 e 22 fornecem vinculos importantes
ao procedimento de ajuste de isocronas para ESO 429-SC02, visto que estao
entre as mais brilhantes (K, < 12,5mag) da amostra espectroscopica. As
estrelas 3, 9 e 17 aparentam constituir um clump de gigantes, sem contra-
partida no CMD do campo de controle. Esse grupo de 8 estrelas brilhantes
possui metalicidade média compativel com o valor solar ([Fe/H] = 0,0),
considerando as incertezas. Analisando a dispersao dos pontos ao longo das
sequéncias definidas pela isécrona no CMD da Figura 5.23, vemos que a con-
taminacao por objetos do campo se torna mais acentuada para magnitudes
K, 2 13.

Passamos entao a uma analise mais pormenorizada de cada estrela na
regiao do alvo, a fim de avaliarmos possibilidades de pertinéncia. As estrelas
5, 13, 18 e 22 dispoem-se proximo ao ponto mais azul da sequéncia principal
(BP ou bluest point na Figura 5.23) ajustada ao CMD do objeto, enquanto
que a estrela 11 localiza-se 0,35 mag acima do turnoff (TO). O tipo espectral
correspondente a BP e TO é ~A2. Dentre esse grupo de 5 estrelas, todas
apresentam tipos espectrais mais quentes (B1.5—B8) do que A2, & excessao
da estrela 13 (A2). Essa observagao torna duvidosa a pertinéncia desse grupo
de estrelas, visto que a is6crona ajustada aos dados (¢ = 708 Manos) nao
prevé a existéncia de estrelas com tipos espectrais mais quentes do que A2
(Figura 5.27). Além disso, o valor de log (g) previsto pelos modelos PARSEC
na regiao do CMD proéxima a estrela 13 vale =2 3,8, valor que é consideravel-
mente inferior ao medido para essa estrela (log (¢)13 = 5,84 +0,29). Dessa
forma, desconsideramos sua pertinéncia.

Os argumentos acima ficam mais evidentes ao verificarmos o diagrama
cor-cor da Figura 5.27, onde encontram-se representadas as estrelas da amos-

160



tra espectroscopica (Tabela 5.7) que se ajustaram a isécrona da Figura 5.23.
Representamos também as estrelas da Tabela 5.9, selecionadas com base
em fotometria e movimentos préprios. Os pequenos simbolos ‘+’sao as es-
trelas do campo de controle anelar localizadas a esquerda do filtro de cor
(Figura 5.23, painel direito). As estrelas observadas espectroscopicamente
foram desavermelhadas individualmente, conforme seus respectivos indices
de cor intrinsecos (Tabela 5.7). As demais estrelas, aplicamos um fator de
desavermelhamento igual a F(B — V) = 0,1 (Figura 5.23), valor estimado
via ajuste de is6crona. Novamente, empregamos as relagoes de extingao de
RL85. Para melhor visualizagao, representamos barras de erro apenas sobre
as estrelas da amostra espectroscopica cujas incertezas A(J—H) e A(H—Kj)
sao menores ou iguais a 0,05 mag. As incertezas médias para as demais es-
trelas dessa amostra sao iguais a 0,06 e 0,09 mag em (J — H) e (H — Kj),
respectivamente. Para as estrelas sem espectros observados e representadas
na Figura 5.27 (simbolos pretos preenchidos), as incertezas médias nesses
mesmos indices de cor valem 0,05 e 0,07 mag. Para as estrelas do campo de
comparacao, as incertezas médias sao 0,06 e 0,07 mag.

Analisando o diagrama cor-cor intrinseco, podemos ver que, de fato, a
isécrona nao se sobrepoe aos dados das estrelas 5, 11, 18 e 22, mesmo levando-
se em conta as incertezas fotométricas. Tomando os parametros atmosféricos
(Tefy, log(g) e [Fe/H]) da estrela 11, estimamos sua massa, a partir dos
modelos PARSEC, em ~ 8 M. O tempo de evolugao previsto por esses
modelos para uma estrela com massa dessa ordem é de apenas ~ 40 Manos,
valor que é incompativel com a idade obtida a partir do ajuste de isécrona
(t ~ 708 Manos; Figura 5.23). Seguindo o mesmo procedimento, estimamos
as massas das estrelas 5, 18 e 22 em ~ 5 My ; para esse valor de massa, o
tempo de evolugao previsto é da ordem de ~ 130 Manos, valor que também
é consideravelmente inferior a idade estimada para ESO429-SC02. Além
disso, a partir dos dados da Tabela 5.7, temos que as distancias individu-
ais estimadas para essas 4 estrelas variam de ~ 4,4kpc a ~ 6,3 kpc, valores
muito discrepantes daquele obtido via anélise do CMD (deyp =~ 1,7kpe).
Argumentamos entao que as estrelas 5, 11, 18 e 22 sao estrelas quentes per-
tencentes a populacao de campo do disco Galéctico.

As estrelas 3, 9 e 17 apresentam movimentos incompativeis entre si: duas
delas (3 e 9) foram excluidas pelo algoritmo de FA12 (Sec@o 5.4) e apenas a
17 apresenta velocidades compativeis com o movimento médio das estrelas na
regiao de ESO 429-SC02, considerando-se o critério definido conforme a eq.
2.2. Caso elas formassem, de fato, um clump de gigantes, seria esperado que
essas estrelas compartilhassem de um movimento em comum. As massas esti-
madas para as estrelas 3, 9 e 17 sao, conforme seus parametros atmosféricos:
mg ~ 4.5 Mg, mg ~ 2 Mg e my; ~ 3 M. De acordo com os modelos PAR-
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SEC, a massa média esperada para estrelas definindo o clump de gigantes
nessa regiao do CMD € Mcyymp ~ 2,4 My, o que enfraquece o argumento de
que a estrela 3 seja membro. Esses mesmos modelos prevéem que o tempo
de evolucao de uma estrela de 3M; e metalicidade solar, como a estrela
17, é de cerca de 400 Manos, valor que é apenas marginalmente compativel
com a idade estimada para ESO 429-SC02 (tgso 429-sco2 = 710 = 160 Manos).
Além disso, a partir dos dados da Tabela 5.7, estimamos sua distancia em
di7 = 2,6 kpc, valor que é consideravelmente superior a dcyp. Apenas a es-
trela 9 tem massa similar a Mmum, € tempo de evolucao (~ 1,8 Ganos, desde a
pré-sequéncia principal até o inicio da fase TP-AGB) superior a tgso 420-sc02-
Dessa forma, os argumentos acima tornam duvidosa a hipétese de as estrelas
3,9 e 17 terem uma origem comum.

Passamos entao a verificar a possibilidade de pertinéncia das estrelas de
menor brilho da amostra espectroscopica (K, > 13mag) e que sdo com-
pativeis com a isécrona no CMD do alvo (estrelas 6, 7, 12, 15, 16, 21, 25,
27, 28, 29, 30 e 31, também representadas na Figura 5.27). Devido & baixa
latitude Galdctica de ESO 429-SC02 (]b| = 4°), podemos adotar estimativas
individuais de avermelhamento como critério de pertinéncia, visto que estre-
las localizadas a diferentes distancias devem apresentar valores de E(B — V)
diferentes entre si. Caso ESO 429-SC02 provasse ser uma concentracao este-
lar real, nao seriam esperadas diferencas consideraveis nos valores de averme-
lhamento entre suas estrelas membro devido a concentracoes diferenciais de
poeira. Isso se justifica pelo fato de sua idade estimada ser consideravelmente
superior & escala de tempo tipica para ejecao do gés progenitor (~ 10 Manos,
Krause et al. 2016). O valor médio de E(B — V) para as estrelas 3, 9 e 17 é
de = 0,1 mag, valor obtido a partir de seus indices de cor intrinsecos (Tabela
5.7) e que ¢é consistente com o valor estimado via ajuste de isécrona (Figura
5.23). Na hipétese de essas estrelas formarem um clump de gigantes, é es-
perado que as demais membros candidatas de ESO 429-SC02 sejam afetadas
por um valor de avermelhamento semelhante.

Esse argumento enfraquece a possibilidade de pertinéncia das estrelas 7,
27, 29 e 30, para as quais F(B — V) > 0,4mag. Valores tao elevados de
avermelhamento deslocariam a isécrona proibitivamente para a direita no
CMD do alvo, nao permitindo um ajuste adequado aos loci de dados. As
demais 8 estrelas no intervalo K, > 13mag (6, 12, 15, 16, 21, 25, 28 e 31)
apresentam um avermelhamento médio (E(B — V)) = 0,1 mag, compativel
com o ajuste de isocrona. Desse grupo de 8 estrelas, apenas 6, 21 e 28
apresentam massas estimadas (Mg ~ 1,3 My, My ~ 1,0 My, Mog ~ 1,0 M)
consistentes com o intervalo de massa correspondente ao locus da sequéncia
principal em que elas se localizam (~ 0,9 — 1,4 M) e também apresentam
distancia média ((d)g 21,28 ~ 1,5kpc) compativel com deyp = 1,7 £ 0,2kpe
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(Figura 5.23).

Dentre as possiveis membro sem espectros observados (Tabela 5.9), as 8
estrelas identificadas como ‘a’, ‘b’, ‘c’, ‘d’, ‘e’, ‘f’, ‘g’ e ‘h’ (K, < 13mag)
encontram-se, supostamente, entre as mais massivas ao longo da sequéncia
principal ou préximo ao ramo de gigantes. A excecao de ‘a’, ‘c’ e ‘g’, esse
grupo de 8 estrelas se localiza na periferia do alvo, como mostrado na Figura
5.32. Como ¢ esperada a ocorréncia de segregacao das estrelas de maior massa
nas regioes centrais dos OCRs, como consequéncia da evolugao dinamica (e.g.,
PZMGI10 e referéncias nele contidas), a disposigao espacial desse grupo de
estrelas contraria a tendéncia esperada.

Para referéncia, delimitamos uma regiao circular na Figura 5.32 cujo raio
equivale a 0,5 x raio de Jacobi (r;) estimado para ESO429-SC02, caso o
mesmo se tratasse de uma concentracao estelar real. Estimamos r; fa-
zendo uso da eq. 1.10: Tomando as coordenadas Galacticas do objeto e
uma distancia dgsoso9_sco2 = 1,7kpe, temos Rg = 8,9kpc. Para essa
distancia, Mg ~ 1 x 10" M, (Bonatto et al.2005 e referéncias nele con-
tidas). Considerando valores tipicos de massa determinados para os OCRs
(Mocrs =~ 10 — 35 M; Capitulo 6), temos que o raio de Jacobi esperado
para um OCR localizado na posigao de ESO 429-SC02 encontra-se no inter-
valo r; =~ 2,9 — 4,3 pc, sendo 3,5pc um valor tipico (~ ponto médio desse
intervalo). Portanto, temos 0,5 x r; ~ 1,7 pc.

Se considerdssemos as estrelas ‘a’; ‘¢’ e ‘g’ (mais centralmente concentra-
das) como membros, terfamos uma lacuna de ~ 4 mag no CMD, visto que as
estrelas da amostra espectroscépica no intervalo 9 < K < 12,5 mag (Figura
5.23) nao aparentam ter uma origem comum, conforme os argumentos evo-
lutivos e dinamicos apresentados anteriormente. Adicionalmente, podemos
estabelecer um argumento dinamico. Tomamos os dados das estrelas ‘a’; ‘c’
e ‘g’, cujas massas podem ser estimadas considerando-se os respectivos pon-
tos mais proximos sobre a isécrona, em conjunto com as estrela 6, 21 e 28,
cujas massas podem ser estimadas a partir de seus parametros atmosféricos.
Com esse procedimento, a massa total para esse grupo de 6 estrelas resulta
Moy ~ 8,5Mg. Para um raio limite de r;,, = 2,5pc, a densidade média
desse agrupamento estelar seria 3 My, /(4773 ) ~ 0,1 Mg /pcd. A partir da
eq. 1.10, podemos estimar a densidade estelar critica (p.) para estabilidade
ante os efeitos destrutivos devido ao campo de maré Galactico, no caso de
um aglomerado com a mesma distancia Galactocéntrica de ESO 429-SC02:

M, 9 Mg
. = = | — | = 2.9
P ém’?} (4#) R?, (5:9)

3
Para ESO429-SC02, Re ~ 8,9kpc e Mg ~ 1 x 10" My, o que resultaria

pe ~ 0,1 Mg /pc®. Dessa forma, caso ESO 429-SC02 fosse uma concentragao
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Figura 5.32:

Mapa celeste de ESO429-SC02 (Imagem ESO-MAMA (0,66 pm) de

7,3' x 7,3"). O quadrado azul indica as coordenadas centrais redeterminadas (Se¢ao 5.2). A
pequena seta vermelha indica as coordenadas da literatura. O raio do circulo azul centrado
no alvo vale 3,35 (1,7 pc, considerando-se um mdédulo de distancia (m— M)y = 11,2 mag).
Os circulos vermelhos destacam as 31 estrelas observadas espectroscopicamente, identifi-
cadas com numeros. Vide texto para os demais identificadores (‘a’, ‘b’, ‘c’....‘h’).
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estelar real, sua densidade média seria muito préxima do valor critico, no
processo de rompimento por efeitos de maré (tidal stripping).

As 7 estrelas identificadas com quadrados pretos preenchidos (13,1 <
K, < 13,5), em conjunto com aquelas identificadas com circulos pequenos
preenchidos (K > 13.,5; Figuras 5.23 e 5.27), nao definem sequéncias distin-
tivas no diagrama cor-cor, encontrando-se, em geral, espalhadas com relacao
as sequéncias intrinsecas. Nesse intervalo de magnitudes (K 2 13 mag), ha
maior contaminagao por estrelas de campo. O espalhamento desses pontos é
semelhante ao que se verifica para as estrelas de campo na Figura 5.27, em

especial no intervalo (H — K)o 2 0,11 mag.

Comparacao com resultados da literatura

Apdés analisarmos ESO 429-SC02 levando em conta aspectos evolutivos, ci-
nematicos e estruturais, encontramos evidéncias que desfavorecem a hipétese
de esse objeto ser um agrupamento estelar real. Essa conclusao é consistente
com PBO07, cuja analise apontou que o CMD do objeto ¢é estatisticamente in-
distinguivel do campo, embora haja sobredensidade estelar central em relacao
ao céu e as estrelas de maior brilho definam, a priori, sequéncias evolutivas
que se assemelham as de uma populagao estelar dinamicamente evoluida.
Isso demonstra a importancia de realizarmos um estudo que inclua diferen-
tes tipos de dados e um tratamento estrela a estrela, estratégia que julgamos
ser necessaria no estudo de concentragoes estelares pouco povoadas.

5.6 Dispersao de velocidades

Tomamos os dados de movimento préprio para as estrelas membro (com
ou sem espectros observados) de NGC 7193, ESO 425-SC15 e NGC 7772 e
construimos histogramas dae velocidades angulares projetadas (Figura 5.33).
Os dados de movimento préprio (u) foram transformados em velocidades
lineares a partir da eq. 2.3, onde a distancia foi obtida considerando-se o
moédulo de distancia determinado para cada alvo (Segao 5.5).

Os bins hachurados no caso de NGC 7193 correspondem as estrelas 34
(bin de menor V,) e 53 (bin de maior V,). Ambas foram excluidas pelo
algoritmo de FA12, visto que suas componentes de movimento préprio sao
discrepantes em relagdo ao movimento médio das demais estrelas (Figuras
5.15 e 5.33), e suas posi¢goes no CMD de NGC 7193 sugerem que ambas
podem ser sistemas binarios. As demais membros compoem o histograma nao
hachurado da Figura 5.33. Observagoes analogas sao feitas para as estrelas
9 e 36 de ESO 425-SC15 (respectivamente, bin de menor e de maior V). O
bin hachurado no caso de NGC 7772 corresponde a estrela 21.
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Determinamos, em seguida, a dispersao tridimensional de velocidades
(0v,isot) dos trés OCRs a partir da dispersao de velocidades projetadas (ov; ),
considerando a aproximacao isotrépica (Secao 2.2.7). Para comparacao, res-
tringimos cada amostra de membros ao grupo de estrelas com informacao
de velocidade radial e determinamos a dispersao das velocidades espaciais
(v = V24 u2 cos?d + p2), 0y esp- Excluindo-se as estrelas no interior dos
bins hachurados da Figura 5.33, obtivemos os seguintes resultados:

1. NGCT7193: 0,550t = 25,6 £ 2,7km/s; 0,65 = 20,9 £ 1,7km/s;
2. ESO425-SC15: 0pior = 20,4 £ 2.0Kkm/s; oy = 26,0 £ 2,6 km/s;
3. NGCT772: 0yis0t = 21,4 £25km/s; 0, ep = 21,5 £1,7Tkm/s.

Nos trés casos, vemos que ambos os métodos empregados na determinacao
da dispersao de velocidades (0 sot € 0y esp) Tesultaram valores préximos, o
que torna valida a aproximacao isotropica.

O valor elevado de dispersao de velocidades obtido para NGC 7193 é com-
paravel ao resultado obtido por PB07 para um grupo de aglomerados conside-
rados por eles OCRs legitimos. A Figura 5.34 exibe um histograma composto
de velocidades projetadas (V},) subtraidas da mediana de velocidades (Vi)
de cada OCR da amostra estudada (grupo “B” de PB07). Conforme PBO07,
o pico de menores velocidades é atribuido, majoritariamente, ao movimento
das estrelas unicas, enquanto que o de maiores velocidades é consequéncia da
presenca de sistemas binarios nao resolvidos. Estimando-se a dispersao do
pico de menores velocidades na Figura 5.34, e considerando a aproximacao
isotrépica, temos o, ~ 30km/s, valor que é compardvel ao obtido para
NGC 7193.

As dispersoes de velocidade o, de ESO 425-SC15 e NGC 7772 sao com-
paraveis ao que se verifica para o grupo “A” de OCRs estudados por PB07,
como pode ser visto na Figura 5.35. A figura exibe um histograma composto
de velocidades projetadas (V},). Estimando-se a dispersao do pico de menores
velocidades, e considerando a aproximagao isotrépica, temos o, ~ 15km/s,
valor que comparavel aos obtidos para ESO 425-SC15 e NGC 7772.

A dispersao elevada de velocidades observada tanto para os nossos OCRs
quanto para os da amostra de PB07 é uma consequéncia do fato de esses ob-
jetos se encontrarem em estagios evolutivos dinamicos avancados, préximos
de sua completa dissolucao no campo estelar Galactico. Nesse contexto,
MMM13 analisaram o caso do OCR NGC 1252. Tomando dados do catalogo
UCAC4 para a lista de estrelas membro identificadas e uma distancia de
1,1kpc (secoes 4 e 5 de MMM13), a dispersao de velocidades desse aglome-
rado resulta o, = 23,7mas/yr, para uma massa estimada em 12 + 5Mg
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Figura 5.34: Histograma composto de velocidades projetadas no céu reduzidas ao repouso
(V, — Vi) para o grupo “B” de OCRs de PBO7 (figura 12b).
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Figura 5.35: Histograma composto de velocidades projetadas no céu reduzidas ao repouso
(Vp — Vi) para o grupo “A” de OCRs de PBO7 (figura 12a).
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(Segoes 6.3 e 6.4 do presente trabalho). Como consequéncia da evolugao
dinamica, a fracao de binarias no aglomerado tende a aumentar com o tempo
(M98); interagbes com bindrias sdo uma fonte de aquecimento interno dos
aglomerados (PZMG10), contribuindo para o aumento da dispersao de velo-
cidades.

5.7 Probabilidades de pertinéncia

Para cada estrela membro das amostras espectroscopicas de NGC 7193,
ESO 425-SC15 e NGC 7772, computamos um valor de probabilidade (ou li-
kelihood) lesirels €m um espago 4-dimensional, como descrito na Segao 2.2.8.
O mesmo foi realizado para as amostras de nao membros.

No caso de ESO 425-SC15, atribuimos probabilidades de pertinéncia as
estrelas do campo de controle observadas com o GMOS (Tabela 5.5). Essas
estrelas sao representadas no CMD da Figura 5.36, onde consta a mesma
isécrona sobreposta aos dados de ESO 425-SC15 (Figura 5.21). O célculo do
parametro d (eq. 2.4) para as estrelas do campo de controle seguiu o mesmo
procedimento utilizado para as estrelas do OCR.

As Figuras 5.37 a 5.39 exibem o conjunto de probabilidades normaliza-
das para cada alvo. Podemos notar uma clara distingao entre membros e
nao membros, & excegao das estrelas 53 (NGC7193), 36 (ESO 425-SC15) e
21 (NGC7772); essas estrelas, possivelmente bindrias nao resolvidas, apre-
sentam um baixo valor de probabilidade pelo fato de suas componentes de
movimento préprio serem muito discrepantes em relagao as demais membros.

Enfatizamos que, somente apds a realizacao de uma analise conjunta da
pertinéncia, levando-se em consideracao parametros intimamente ligados a
evolugao estelar e a dinamica do sistema (a saber, metalicidade, dispersao
de velocidades e disposi¢ao dos dados fotométricos ao longo de sequéncias
evolutivas no CMD e diagrama cor-cor), somos capazes de distinguir aglome-
rado e campo. A utilizacdo de cada um desses parametros de forma isolada
pode conduzir a conclusoes equivocadas no caso de estudos que visem a deter-
minacao da real natureza fisica dos OCRs. Essa observacgao fica demonstrada
ao verificarmos visualmente, por exemplo, os CMDs dos alvos e dos respec-
tivos campos de comparagao (Figuras 5.20, 5.21 e 5.22), os quais guardam
similaridade entre si.

5.8 Funcoes de luminosidade e massa

Dados fotométricos para as estrelas membro de NGC 7193, ESO 425-SC15
e NGC 7772 foram empregados na construgao das fungoes de luminosidade
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Figura 5.36: CMD K, x (J — Kj) para estrelas do campo de controle (offset field) de
ESO 425-SC15 observadas com o GMOS (Tabela 5.5). Os simbolos indicam diferentes in-
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Figura 5.37: Probabilidades de pertinéncia individuais (eq. 2.4) normalizadas para o
grupo de estrelas membro e nao membro de NGC7193. O grupo de nao membros foi
dividido em duas subamostras. As estrelas 43, 44, 51, 54, 57 e 61, as quais possuem
probabilidades normalizadas menores do que 0,003, ndo foram mostradas no gréfico, para
melhor visualizacao.
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Figura 5.38: O mesmo da Figura 5.37, porém para ESO 425-SC15. As estrelas 40 e 71,
consideradas membros menos provéveis (“MMP” na Tabela 5.4), ndo possuem velocidades
radiais medidas e nem valores calculados de lg ... As estrelas 3, 29 e 50 do campo de
controle possuem probabilidades normalizadas inferiores a 0,001 e nao foram mostradas
na figura, para melhor visualizacao.
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Figura 5.39: O mesmo da Figura 5.37, porém para NGC 7772.

desses OCRs (Figura 5.40). Seguiu-se o procedimento descrito na Se¢ao 2.2.9:
as magnitudes aparentes K foram convertidas em absolutas M _, adotando-
se os valores de modulo de distancia e avermelhamento derivados para cada
aglomerado (Segao 5.5).

As fungoes de luminosidade, restritas ao intervalo My, > My, ., foram
entao convertidas em funcao de massa, seguindo-se as prescricoes da Secao
2.2.10. Em cada caso, empregamos a eq. 2.6 e a relagao massa-luminosidade
(Figura 5.41) obtida a partir da isécrona ajustada ao CMD (Figuras 5.20,
5.21 e 5.23). As barras de erro na Figura 5.42 correspondem a propagacao
das incertezas de Poisson.

Tomando a eq. 2.10, determinamos a massa total de estrelas ao longo da
sequéncia principal dos objetos: m¥s. - 0. = (30 & 14 )My, m¥ES 1os.sc15 =
(27 £ 13)Mg e m¥e .oy = (11 & 7)Mg, respectivamente. De posse desses
valores, escalonamos a IMF de Kroupa e convertemos a mesma em funcao de
luminosidade, como descrito na Se¢ao 2.2.10. O resultado desse procedimento
foram as linhas vermelhas continuas presentes nas Figuras 5.40 e 5.42.

No caso de NGC 7193, a estrela 34 ¢ a dnica com K; < K;ro. Es-
timamos sua massa em ms3s = 1,5Mg, tomando o ponto mais préximo
sobre a isocrona. Dessa forma, a massa total estimada para NGC 7193 é
32 + 14 M. No caso de ESO 425-SC15, a massa da estrela 1, que é a tnica
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Figura 5.40: Funcoes de luminosidade de NGC 7193, ESO 425-SC15 e NGC 7772. A mag-
nitude absoluta do turnoff e alguns tipos espectrais representativos ao longo da sequéncia
principal sao mostrados em cada caso, assim como as incertezas obtidas da estatistica de
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de luminosidade e representada na Figura (linha vermelha).
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Figura 5.41: Painéis superiores: Relacao massa-luminosidade para as isécronas PAR-
SEC ajustadas aos dados de NGC 7193 (linha superior, a esquerda), ESO 425-SC15 (linha
superior, a direita) e NGC 7772 (linha inferior); funges polinomiais (linha pontilhada)
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relagdo massa-luminosidade.
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Figura 5.42: Fungoes de massa derivadas para NGC 7193, ESO 425-SC15 e NGC 7772
utilizando as respectivas relagoes massa-luminosidade da Figura 5.41 e as fungoes de lu-
minosidade da Figura 5.40, restrita as estrelas de sequéncia principal. A linha vermelha

é a IMF de Kroupa, escalonada para a massa em estrelas de sequéncia principal de cada
OCR (vide texto para detalhes).
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membro com magnitude K inferior a do turnoff (Figura 5.21), foi estimada
em my ~ 1,7 M. Com isso, a massa total de ESO 425-SC15 vale 29+13 M.
No caso de NGC 7772, as massas das estrelas 3 e 21, localizadas acima do
turnoff (Figura 5.22), sdo mg &~ ma; =~ 1,1 M. A massa total de NGC 7772
vale, portanto 13 £ 7 M, valor que é consistente com Bonatto et al. (2004),
os quais obtiveram 10 4 5 M.

5.8.1 Deplecao de estrelas

As Figuras 5.40 e 5.42 mostram sinais de deplecao de estrelas anas para
tipos espectrais mais frios do que ~KO0 no caso de NGC 7193, isto é, para
massas m S 0,8 M. O mesmo se verifica no caso de ESO 425-SC15, para
tipos espectrais mais frios do que ~K1 (m < 0,8 My,), e no caso de NGC 7772,
para tipos espectrais mais frios do que ~K2 (m < 0,7 M).

Visto que somente o iltimo bin dos histogramas da Figura 5.40 é com-
posto por estrelas com J > 15mag e, portanto, menos brilhantes do que
o limite de correspondéncia (J ~ 14,5mag) entre os catdlogos UCAC4 e
2MASS (Figura 2.20), temos que as fungoes de luminosidade e massa nao
sao severamente afetadas por incompleteza fotométrica. Portanto, esse resul-
tado sugere uma perda preferencial de estrelas de baixa massa para o campo
por evaporacao, o que ¢ uma assinatura caracteristica de aglomerados em
estagios avancados de evolugao dinamica.
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Capitulo 6

Investigando propriedades dinamicas
de OCRs

Neste capitulo analisamos os parametros astrofisicos de um conjunto de
20 objetos catalogados como OCRs ou POCRs. A amostra inclui os alvos
estudados nos capitulos anteriores, a excecao de ESO 429-SC02. Compara-
mos seus estagios evolutivos empregando parametros intimamente associados
a evolucao dinamica: idade, raio limite, massa e dispersao de velocidades.
No caso dos objetos sem informacao espectroscopica, empregamos dados fo-
tométricos do catalogo 2MASS, movimentos proprios do catdlogo UCAC4
e um algoritmo de descontaminacao dos CMDs. Para os objetos observa-
dos espectroscopicamente, empregamos listas de estrelas membro derivadas
no presente trabalho (nos casos de NGC 7193, NGC 7772 e ESO 425-SC15,
Capitulo 5) ou publicadas na literatura. A maioria dos OCRs tiveram suas
funcoes de luminosidade, massa e massas totais derivadas neste trabalho
pela primeira vez. Nossa amostra também incluiu 7 objetos catalogados na
literatura como OCs dinamicamente evoluidos, para comparacao. Adicio-
namos ainda a amostra o objeto ESO 065-SC03, classificado no catalogo de
DAMLO2 como um POCR e considerado um OCR legitimo por Joshi et al.
(2015). No presente trabalho, propomos que esse objeto encontra-se em um
estdgio intermediario entre OCs evoluidos e remanescentes.

A comparagao de nossos resultados com previsoes de simulagoes de V-
corpos sugere que os OCRs estudados sejam remanescentes de OCs inicial-
mente populosos (Ny ~ 10% — 10 estrelas). Concluimos que seus estados
dindmicos sao similares, visto que apresentam raios limite (Ry;,), dispersoes
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de velocidades (0,) e massas (M) dentro de limites razoavelmente bem defi-
nidos (Rym < 3pe, M entre ~ 10 — 35 M, o, entre ~ 15 — 35km/s). Em

geral, a amostra de OCRs apresenta sinais de deplecao de estrelas de baixa
massa, confirmando seus estados dinamicos avancados.

6.1 A amostra

Nossa amostra é composta por 20 objetos catalogados na literatura como
OCRs ou candidatos a OCR, cujas imagens sao mostradas nas Figuras 6.1 a
6.6. De agora em diante, esses objetos serao chamados apenas de ‘remanes-
centes’ ou ‘OCRs’. Sete objetos catalogados como OCs foram incluidos na
amostra para propositos de comparagao, visto que se encontram em estagios
dinamicos avancados, apresentando segregacao de massa e deplecao de es-
trelas de baixa massa. Esses OCs também constam nas Figuras 6.1 a 6.6.
Incluimos ainda o objeto ESO 065-SCO03, classificado por Joshi et al. (2015)
como um OCR legitimo; no presente trabalho, propomos sua classificacao
como um OC em estagio intermediario entre OCs dinamicamente evoluidos
e OCRs (Segao 6.5). O conjunto de objetos estudados consta nas Tabelas
6.1 e 6.2, cujas colunas sao: nome, coordenadas RA e DEC, distancia he-
liocéntrica (dg), distancia Galactocéntrica (Rg), altura em rela¢ao ao plano
Galéctico (Z) e idade (Tabela 6.1); raio limite, massa observada, dispersao
de velocidades, metalicidade e magnitude absoluta do turnoff (6.2).

Figura 6.1: Imagens DSS2 R (0,64 um) de ESO 065-SC03 (15’ x 15, painel esquerdo) e
NGC4337 (15’ x 15/, painel direito). Norte para cima e Leste para a esquerda.
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Figura 6.2: Do canto superior esquerdo ao canto inferior direito: Imagens DSS2 R
(0,64 pm) de NGC 3680 (30" x 30"), NGC 752 (50" x 50"), M 67 (40" x 40’), NGC 2180
(25" x 25"), NGC 1582 (35" x 35") e NGC 188 (35" x 35"). Norte para cima e Leste para a
esquerda.
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Figura 6.3: O mesmo da Figura 6.2, porém para Lynga8 (3’ x 3’), NGC 6481 (4’ x 4'),
Bica5 (4’ x4'), ESO 383-SC10 (15 x 15), ESO 324-SC15 (16’ x 16') ¢ NGC 7036 (10' x 10/).
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Figura 6.4: O mesmo da Figura 6.2, porém para NGC 7193 (15" x 15"), NGC 1901 (15" x
15"), ESO 570-SC12 (15’ x 15'), NGC 1252 (18" x 18), Alessi 3 (35’ x 35") e ESO 435-SC48
(10" x 10').
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Figura 6.5: O mesmo da Figura 6.2, porém para NGC7772 (14’ x 14’), Ruprecht 31
(8" x 8), NGC3231 (18 x 18), Ruprecht 3 (6’ x 6’), ESO 425-SC15 (14’ x’ 14) e ESO 425-
SC06 (12/ x 12').
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Figura 6.6: O mesmo da Figura 6.1, porém para ESO 426-SC26 (14’ x 14/, painel es-
querdo) e NGC 1663 (14’ x 14/, painel direito).
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Tabela 6.1: Parametros basicos dos OCs e dos remanescentes estudados.

Nome 72000 372000 do Rg Z Tdade
(h:m:s) (©:"") (kpc) (kpc) (kpc) (Ganos)

Aglomerados abertos (OCs)

ESO 065-SC03 12:51:38 -69:43:49 2.5+0.4 7.0+ 0.5 —0.3 £ 0.0 0.89 + 0.43
NGC 43377 12:24:05 -58:07:19 2.6 +0.4 7.14+0.5 0.2+ 0.0 1.59 + 0.37
NGC 3680 11:25:40 -43:14:11 1.0+ 0.1 7.8+ 0.5 0.3+ 0.0 1.58 + 0.56
NGC 7527 01:57:38 37:49:01 0.4 + 0.0 8.3+ 0.5 —0.2+£0.0 1.41 + 0.67
M 67 08:51:21 11:48:47 0.9+ 0.1 8.6 0.5 0.4+ 0.0 3.55 + 0.41
NGC 2180 06:09:44 04:49:24 1.0+ 0.1 9.0+ 0.5 —0.1£0.0 0.71 + 0.34
NGC 1582 04:31:50 43:47:46 1.1+0.2 9.0+ 0.5 —0.1£0.0 0.32 + 0.07
NGC 188 00:48:01 85:14:45 1.8+0.2 9.1+ 0.5 0.7 £0.1 7.08 £ 1.64
Remanescentes (OCRs e POCRs)
Lynga 8 16:20:04 -50:13:59 1.1+0.1 7.14+0.5 0.0+ 0.0 2.00 4+ 0.46
NGC 6481 17:52:48 04:10:03 1.1+0.1 7.14+0.5 0.3+ 0.0 3.55 + 0.82
Bica 5 11:41:35 -62:25:04 1.7+0.2 7.44+0.5 0.0+ 0.0 0.63 £+ 0.30
ESO 383-SC10 13:31:34 -35:04:23 1.0+ 0.1 7.5+ 0.5 0.4+ 0.0 2.24 + 0.52
ESO 324-SC15 13:23:33 -41:53:33 0.9+ 0.2 7.5+ 0.5 0.3+0.1 1.10 + 0.39
NGC 7036 21:09:58 15:30:52 0.9+ 0.1 7.7+ 0.5 —0.3£0.0 3.16 + 0.74
NGC 71937 22:03:08 10:48:14 0.5+ 0.0 7.9+ 0.5 —0.3£0.0 2.51 + 0.58
NGC 19017 05:18:14 -68:26:38 0.4+ 0.1 8.0+ 0.5 —0.2 £ 0.0 0.40 + 0.10
ESO 570-SC12 11:12:15 -21:17:58 0.5+ 0.1 8.0+ 0.5 0.3 £0.0 0.89 + 0.21
NGC 12527 03:11:00 -57:44:41 1.0+ 0.2 8.0+ 0.5 —0.9£0.1 3.16 £ 0.74
Alessi 3 07:16:33 -46:40:31 0.3 + 0.0 8.1+ 0.5 —0.1 £0.0 0.63 4+ 0.30
ESO 435-SC48 10:09:32 -28:21:43 0.8+ 0.2 8.1+ 0.5 0.3+0.1 2.00 £ 0.70
NGC 77727 23:51:46 16:14:48 0.6 +£0.1 8.14+0.5 —0.4+£0.1 6.31 4+ 1.47
Ruprecht 31 07:43:00 -35:36:00 0.9+ 0.1 8.44+0.5 —0.1 £0.0 1.26 + 0.60
NGC 3231 10:26:58 66:47:54 0.6 £0.1 844+0.5 0.4+ 0.0 2.00 £+ 0.46
Ruprecht 37 06:42:08 -29:27:07 0.7 £ 0.0 8.44+0.5 —0.2+£0.0 1.60 + 0.50
ESO 425-SC15Y 06:14:33 -29:21:54 0.7+ 0.1 8.4+ 0.5 —0.3+£0.0 1.78 +£ 0.85
ESO 425-SC06 06:04:52 -29:11:04 1.1+0.2 8.7+ 0.5 —0.4+0.1 2.51 + 0.58
ESO 426-5C26 06:36:18 -30:51:57 1.3+0.2 8.7+ 0.5 —0.4 £ 0.0 1.00 £ 0.40
NGC 1663 04:49:24 13:08:25 1.1 +0.2 9.0+ 0.5 —0.4 £+£0.1 2.51 + 0.58

Para cada alvo nas Tabelas 6.1 e 6.2, foram coletados dados fotométricos
no infravermelho préximo (bandas JHKj) do catdlogo 2MASS em regides
circulares, centradas nos objetos. As magnitudes J, H e K, foram limitadas
aos valores de corte seguindo o limite de completeza fotométrica em funcao
das coordenadas Galacticas (ver nota de rodapé 6 na pagina 41). Movi-
mentos préprios foram obtidos do catdlogo UCAC4 e, quando necessario,
complementados com dados do PPMXL.

Trés objetos da nossa amostra (NGC 1252, MMM 13; NGC 1901, Carraro
et al. 2007; Ruprecht 3, Pavani et al. 2003) foram previamente analisados
na literatura mediante uso de dados espectroscopicos, além de fotometria e
movimentos préprios. Esses trés OCRs apresentam listas de estrelas mem-
bro publicadas. Outros trés OCRs (NGC 7193, NGC 7772 e ESO 425-SC15)
foram analisados no presente trabalho, como mostrado no Capitulo 5. Deri-
vamos as massas e dispersoes de velocidade (colunas 3 e 4, respectivamente,
da Tabela 6.2) desses seis remanescentes fazendo uso de suas respectivas listas
de estrelas membro.

6.2 Perfil de densidade radial e determinacao
do raio limite
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Tabela 6.2: Parametros dos OCs e dos remanescentes estudados: Ryim, M, 0, [Fe/H] e
magnitude absoluta do turnoff (ME9).

Nome Ryim Mobs Oy [Fe/H] ]\4£?
(%) (M) (km /) (mag)

Aglomerados abertos (OCs)

ESO 065-SC03 2.95 £ 0.41 61 + 15 42.6 + 18.9 0.00 -0.06
NGC 43377 7.55 + 1.05 173 + 29 40.5 £ 5.9 0.12¢ 0.28
NGC 3680 6.10 + 0.89 109 + 22 18.3+ 1.4 0.00 0.36
NGC 7527 3.724+0.34 201 + 37 11.2+0.7 0.12% 0.19
M 67 6.93 + 0.64 1083 £ 74 20.7 £ 0.8 0.00 1.70
NGC 2180 3.40 + 0.46 40 £ 12 7.7+£25 0.00 -0.23
NGC 1582 6.40 + 0.89 184 + 37 10.7 £ 1.5 0.00 -0.82
NGC 188 12.70 +1.17 499 + 26 22.0 +£ 2.0 0.00 2.32
Remanescentes (OCRs e POCRs)
Lynga 8 0.47 + 0.04 13+6 17.9 +£15.8 0.00 0.55
NGC 6481 0.64 4+ 0.06 15+ 7 21.6 + 8.0 0.00 1.70
Bica 5 1.01 +£0.14 29 +£13 21.8+£6.2 0.00 -0.31
ESO 383-SC10 1.95 + 0.18 21+8 15.3+ 2.3 0.00 0.67
ESO 324-SC15 2.20 + 0.41 24 +8 23.3+2.8 0.00 0.11
NGC 7036 1.59 £ 0.22 20+9 18.9 £ 3.2 0.00 1.29
NGC 7193 1.46 £0.13 31+ 14 25.6 + 2.7 -0.17¢ 0.87
NGC 1901 1.00 + 0.12 24 +£13 5.3+ 1.0 -0.08¢ -0.47*
ESO 570-SC12 0.93 +£0.13 22+9 30.3+6.6 0.00 -0.06
NGC 1252 2.88 4+ 0.40 124+5 23.74+17.1 -0.35¢ 1.68
Alessi 3 1.53 +0.21 39+ 13 10.2+ 0.6 0.00 -0.31
ESO 435-SC48 1.50 + 0.34 22+9 26.5 + 3.9 0.00 0.55
NGC 7772 1.29 £ 0.18 13+ 7 21.4+25 -0.20f 2.20
Ruprecht 31 1.08 £0.15 22 +8 21.0 + 3.9 0.00 0.19
NGC 3231 1.65 £ 0.15 29 + 11 21.9+ 2.0 0.00 0.55
Ruprecht 3 0.31 + 0.01 18+ 6 25.6 + 5.3 0.009 1.72
ESO 425-SC15 1.48 4+ 0.14 29 4 13 20.4 4+ 2.9 -0.11h 0.54
ESO 425-SC06  2.00 + 0.28 2447 352441 0.00 0.80
ESO 426-SC26  2.65 + 0.31 32411  29.5+6.2 0.00 0.02
NGC 1663 2.18 + 0.31 32+ 38 14.0+ 4.9 0.00 0.80
* MTO = 0,45 (Figura 6.28).
@ Carraro et al. (2014); ® Carraro et al. (2014); ¢ Angelo et al. (2017);
4 Carraro et al. (2007); © MMM13; / Angelo et al. (2015);
g9

Pavani et al. (2003); h Este trabalho (Capitulo 5).

Para cada objeto listado nas Tabelas 6.1 e 6.2 realizamos uma tentativa
de redeterminagao das coordenadas centrais através da construcao de per-
fis espaciais de densidade em RA e DEC, seguindo o procedimento descrito
na Secao 2.2.2. Os valores de pico nesses perfis foram empregamos como
tentativas iniciais para as coordenadas centrais. Em seguida, variamos ma-
nualmente essas coordenadas e construimos um RDP para cada centro, a fim
de avaliarmos a sobredensidade estelar central do alvo em relacao a densidade
média de céu.

Os RDPs para nossa amostra sao mostrados nas Figuras 6.7 a 6.11. Em
cada caso, os graficos internos mostram a regiao selecionada para estimativa
da densidade média de céu (linhas continuas) e de sua incerteza (1-o, linhas
pontilhadas). Consideramos o raio limite para cada objeto como sendo o valor
de raio a partir do qual os dados passam a flutuar em torno da densidade
média do céu. Os raios limite angulares foram convertidos em parsec a partir
das distancias (Tabela 6.1) derivadas vai ajuste de isécronas (Segao 6.3).
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Figura 6.7: RDPs de ESO 065-SC03, NGC 4337, NGC 3680, NGC 752, M 67 e NGC 2180.
Simbolos representando diferentes espessuras de anel sao mostrados. Os graficos internos
mostram as regioes selecionadas para determinacao da densidade estelar média de céu.
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Figura 6.8: O mesmo da Figura 6.8, porém mostrando os RDPs de NGC 1582, NGC 188,
Lynga 8, NGC 6481, Bicab e ESO 38310.
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Figura 6.9: O mesmo da Figura 6.7, porém mostrando os RDPs de ESO 324-SC15,
NGC 7036, NGC 7193, NGC 1901, ESO 570-SC12 e NGC 1252.

189



o (stars / arcmin?) o (stars / arcmin?)

o (stars / arcmin?)

I T T T 30 [ 17 T T T T T ]
20— Bin size (arcmin): 09F ' ' ' ' RN F Bin size (arcmin): 0.50F 1 A
F+ + 100 o« N — [ + 075 < ]
i * 180 £ 08 A <+ + 37 251 X 100 £ 0.45% 7
F & 2.00 % § E{i@ :gf&@ B E [+ o 125 8 0407 ]
L A 250 B 07K 4 9&’&@%& X o# | —~ ook A 150 5 0.35 .
15 0 300 3 oy TR £ K'\‘E i O 175 2 O. ]
g b E L 30¢F 1]
L% 5 0.6 18 - < 200 ° ‘ ‘ ‘ ‘ ]
| 45 50 55 60 65 70 75 80| = 5[ o 303 40 o 50 55
8 Sky fit R (arcmin) i % [ Sky fit R (arcmin) ]
O + 1-0 uncert. ER 7] [ A 1-0 uncert. ]
10 X Oy = 0.72 = 0.04 stars/arcmin’ — 10 U Oy, = 0.41 = 0.04 stars/arcmin’ —
A : T Alessi 3 1 ° Lox ESO 435-SC48 ]
& T & + [ ]
r - ¥ D+&K . * ,gﬁ + . = § = -
L I AXK %Mﬁf %@%@@%ﬁ Eﬁ%‘%@" E
* §
B B ,
05 ool . .. "y o0 ]
0 10 20 30 40 0 5 10 15 20 25 30
R (arcmin) R (arcmin)
3.00 T T T ] 6 F T T T T ]
L Bin size: < 0.25 ] F Bin size (arcmin): . 2.2 E
25 L + 075 g _ ; + 075 £ 20 ;
[ *1.00 o 0.20 ] 5 X 1.00 g R —
[+ o 125 & % ] L S 1.8% ]
[ [ ] F o 125 L r ]
2.0F 410 g 1~ £ " 2 1
Y« O 175 % 0.15 1 & ¢ A 150 £ 16 ]
i x 200 1 g 4F O 175 o E
[ o . . . 1 o X : © 14 ]
15 30 35 40 45 50 C\U F X 2.00 20 25 30 35 40 45 501
L ] R (arcmin) 10 F R (arcmin) 1
N Sky fit 1 8 3F Sky fit -
1.0 1-0 uncert. NGC 7772 4 2 ¢ o 1-6 uncert. Oy = 1.83 = 0.08 stars/arcmin® ]
L % o, 4 o Ruprecht 31 ]
r Ogy = 0.19 = 0.02 stars/arcmin ] E % v ]
o5, 1o e g
r % + 1 £ e e g
L 6 ¥ M - D)& WA ;%) E +¥ J@ %X%«P@ * E
r E - ]
00, | %‘ . I T N R B B
0 5 10 15 20 0 5 10 15 20
R (arcmin) R (arcmin)
2.5 L e I 4T L )
L Bin size (arcmin): T T i i ] r Bin size (arcmin): ]
- + 0.75 < 0.25¢ @F 17 L + 0.75 ]
20k % 1.00 é & ] P % 1.00 ]
aal o G 0200 % % « 17 Fox : ]
[ 1.25 5 G ) J 3+ o 125 -
c ; $X L r : ]
Eo A 150 S 0150 b 2K % 1 r ]
L c YLOR 3&@ 1 7z - A 150 B
15+ 0 175 @ g 4 £ ]
- X 200 5 0.10°F 11 § r 017 ‘ ‘ ‘ ‘ ]
i A A 18 % xoe0 30 35 40 45 50 55
L 20 25 30 35 40 45] - 21 R ) -
10- « Sky fit R (arcmin) — % L A (arcmin) ]
|- - +— r D a
[%2] = 4
L ¢ Lrouncert Oy = 0.15 + 0.03 stars/arcmin? 1% °F X Sky fit Oy = 0.69 = 0.04 stars/arcmin® ]
F g L 1-0 uncert. ]
0.5+ * NGC 3231 - 10 i Ruprecht 3 B
L R 1 F By + ]
- + B C X K OB, Ja /
g %@g B E ‘A”Agf 4 ﬂ%&@ ' £
0.0 T RN c S S S (S S S BT ST ]
0 5 10 15 20 0 5 10 15 20
R (arcmin) R (arcmin)

Figura 6.10: O mesmo da Figura 6.7, porém mostrando os RDPs de Alessi 3, ESO 435-

SC48, NGC 7772, Ruprecht 31, NGC 3231, e Ruprecht
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Figura 6.11: O mesmo da Figura 6.7, porém mostrando os RDPs de ESO 425-SC15,
ESO 425-SC06, ESO 426-SC26 e NGC 1663.
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Visto que os RDPs dos objetos estudados mostram uma sobredensidade
estelar central em comparacao com o céu, avaliamos a significancia estatistica
desses picos de densidade comparando o ntumero de estrelas contadas na
regiao central do objeto e em amostras de campo sorteadas ao redor do alvo.
Seguimos o método de Pavani et al. (2011), como descrito na Segao 2.2.2.

A Figura 6.12 ilustra o procedimento para NGC 2180. Os circulo verme-
lhos indicam 100 amostras de campo (r = 10’) selecionadas aleatoriamente e
os pontos pretos preenchidos mostram as estrelas localizadas na regiao cen-
tral do alvo (r < 10'). Os pontos azuis sao outras estrelas na regiao de
extragao dos dados (no caso, Rextracao = 1°).

As Figuras 6.13 a 6.17 mostram os percentis obtidos em func¢ao do raio
para os objetos da nossa amostra (Tabelas 6.1 e 6.2). Em todos os casos,
hé pelo menos um valor de percentil acima de 90%, o que revela contrastes
significativos entre os alvos e o campo com respeito a contagens de estrelas.
Os percentis diminuem na medida em que tomamos valores cada vez maiores
de raio limite (R, ), devido a crescente contaminagao por estrelas de campo.

5.5

5.0

DEC (deg)

4.5

4.0

PR B
92.5 92.0
RA*cos(d) (deg)

Figura 6.12: Mapa celeste de NGC 2180. Sao exibidas estrelas com J < 15,8, H < 15,1,
K, < 14,3mag e localizadas dentro de uma regiao circular de 1° de raio das coordenadas
centrais do aglomerado. Os circulos pretos destacam as estrelas dentro de uma regiao de
10’. As demais estrelas sao representadas com pontos azuis. Os circulos vermelhos exibem
um conjunto de 100 amostas de campo com 10’ de raio, sorteadas aleatoriamente.

6.3 Determinacao da pertinéncia

A fim de otimizarmos a selecao de estrelas membro, restringimos os dados
fotométricos do catdlogo 2MASS as estrelas localizadas nas regioes centrais
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193



e e

100 e °.§ §§§§§§0§0§§ E 100)-©¢ @ e ¢ 0 000 00 5
R SR g '};F ”””””””””””” ] :

90: [ ] 1 % T%%T E "’”""’”””””””””’””i ”””””””””””””” 7
e rt R I :
n ' ] oo ]

g of }H} 12 ¢ I z
2 f E ]
2 7of NGC 1582 18 NGC 188 } ]
g8 } 1 g 8of E

s |
3 % ] 70F e

s0f E b
E 1 1 1 C 1 1 1
0 10 20 30 40 20 25 30 35 40

R (arcmin) R (arcmin)

100; T T T 100?“ T T T T ?
Lo L
! 90f ]

80| E E E
I Lyngas sof- } NGC 6481 } } 3

g °or 1 2 7f E
r c = |

[ [0} E |
Y TRURERIEIE R N
40 @ i 1 E % f
50é é

(] E E

[ % E + } E

20 [] - £ E

L 40E E

! ! ! E ! ! ! ! 3

0 8 10 0 2 4 6 8 10
R (arcmin) R (arcmin)

100~. T T T - 100F T T T 3

L @ o F

e propo ;
F s l o4 ; [ N 1
sl Bica 5 i S0¢ tle 1t T ]
® ]
S é; B i + } ]

o F £ []
2 . % % 80F e
5] 5 S ]
2ol f % 18 f % ]
o Q E 4
} } } } 70k ESO 383-SC10 % } E
40 % B E + 1
60F B
1 " 1 1 " E " 1 " " " " 1 " " " " 1 " " " " 3
0 8 10 0 5 10 15 20

R (arcmin) R (arcmin)

Figura 6.14: O mesmo da Figura 6.13, porém

NGC 6481, Bicab e ESO 383-SC10.
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(r < Rym) dos objetos estudados. Para cada um deles, também extraimos
dados para estrelas em um anel concéntrico externo de mesma area e usamos
essa regiao como campo de controle. A escolha do campo de controle anelar
em cada caso foi feita de forma que seu raio interno seja suficientemente dis-
tante do centro do objeto (tipicamente r 2 2 X Ry;,). Assim, minimizamos
a possibilidade da presenca de estrelas membro no interior do anel externo.
No entanto, o anel externo nao deve ser selecionado a uma distancia excessi-
vamente grande do centro do alvo, do contrario perdemos representatividade
das estrelas de campo na diregdo do objeto (devido a, por exemplo, valores
muito discrepantes de exting¢ao interestelar nas direcoes do objeto e do campo
de controle). No nosso caso temos, tipicamente, r < 1°.

Construimos CMDs K x (J — K,) para nossos objetos (Tabelas 6.1 e
6.2) e para os respectivos campos de controle. Em seguida, executamos uma
rotina que avalia a sobredensidade de estrelas em cada regiao do CMD do
alvo em comparagao com a regiao correspondente no CMD do campo de
controle, estabelecendo assim probabilidades de pertinéncia fotométrica (P).
O algoritmo ¢ descrito com detalhes em MSC10. As Figuras 6.18 a 6.22
mostram os CMDs dos objetos analisados via aplicagdo dessa rotina. As
barras de cor indicam probabilidades de pertinéncia.

Grupos de estrelas com valores elevados de P contrastam significativa-
mente com o campo e fornecem vinculos tteis para o ajuste de isocronas.
Adotando valores da literatura para os parametros fundamentais (idade,
distancia e avermelhamento interestelar) como tentativas iniciais, ajustamos
isécronas PARSEC (linhas continuas nas Figuras 6.18 a 6.22) de metalicidade
solar (exceto para os aglomerados observados espectroscopicamente; ver in-
dicagdes e referéncias na Tabela 6.2) as estrelas com P > 50%. Para cada
objeto, a isécrona foi avermelhada e deslocada verticalmente até ajustar-se
a sequéncia principal, dessa forma refinando as estimativas de (m — M), e
E(B — V). Utilizamos as rela¢oes de extin¢ao de RL85 para obter Ak, e
E(J — K;) a partir de E(B — V) (eq. 4.1). As idades foram estimadas
através do ajuste das is6cronas as estrelas mais brilhantes, proximas ao tur-
noff, ramo de subgigantes e gigantes. Os resultados constam na Tabela 6.1.
As distancias Galactocéntricas (R¢) foram obtidas considerando que o Sol
estd localizado a 8,0 £ 0,5kpc do Centro Galactico (Reid, 1993).

Uma estrela é considerada membro fotométrica se satisfaz o critério P >
50% e se a mesma dista do ponto mais préximo sobre a isécrona por, no
maximo, 30k, e 30(j_k,) (0k, € 0(j_Kk,) s30 as incertezas na magnitude e
indice de cor, respectivamente). Seguindo o mesmo procedimento adotado
nos capitulos anteriores, levamos em conta o efeito de possiveis binarias des-
locando a is6crona em passos de 0,01 mag na direcao decrescente de K até
um limite de 0,75 mag, limite este que corresponde a binarias nao resolvidas
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Figura 6.21: O mesmo da Figura 6.18, porém mostrando os CMDs de NGC 1252, Alessi 3,
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Figura 6.22: O mesmo da Figura 6.18, porém mostrando os CMDs de ESO 425-SC06,
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com componentes de mesma massa (linhas pontilhadas nas Figuras 6.18 a
6.22). Estrelas compativeis com os loci de bindrias foram incluidas na lista de
membros fotométricas. A restricao imposta aos valores de P é til, uma vez
que a contaminacao por estrelas de campo se torna mais severa para magni-
tudes menos brilhantes no CMD do alvo, onde as incertezas fotométricas sao
maiores e as probabilidades de pertinéncia sao menores, em geral. Estrelas
membro fotométricas sao representadas com barras de erro em (J — Kj) nas
Figuras 6.18 a 6.22.

No caso dos aglomerados para os quais hé informagao espectroscépica
(NGC 7193, NGC 7772 e ESO 425-SC15, estudados neste trabalho; NGC 1252,
NGC 1901 e Ruprecht 3, estudados previamente na literatura; referéncias na
Tabela 6.2), temos listas publicadas de estrelas membro, selecionadas medi-
ante estudos que envolveram a analise conjunta da fotometria, velocidades ra-
diais, conteidos metalicos e movimentos préprios. Nesses casos, construimos
as fungoes de luminosidade e massa (Sec¢ao 6.4) e obtivemos as dispersoes de
velocidade (Segao 6.7) a partir das listas de estrelas membro.

Para efeito de comparacao e validacao do nosso método, aplicamos a me-
todologia de trabalho descrita nesta secao e na 6.2 para selecao de membros
de NGC 1901, NGC 1252 e Ruprecht 3, via probabilidades de pertinéncia fo-
tométrica. Os parametros fundamentais de cada um foram determinados
via ajuste de isécronas PARSEC de metalicidade solar. Nossos resultados
apresentam concordancia com os da literatura, exceto no caso do raio limite
de Ruprecht 3, para o qual encontramos um valor mais elevado no presente
trabalho (Tabela 6.3).

Tabela 6.3: Parametros fundamentais obtidos da literatura e neste trabalho para
NGC 1901, NGC 1252 e Ruprecht 3.

Objeto log(t/anos) (m— M)y E(B-YV) Riim Ref.
(mag) (mag) (pc)
NGC 1901
8,7£0,1 8,140,2  0,10+0,05 0,97+0,09 Este trabalho
8,6+0,1 8,0+0,3 0,044+0,01 1,00+£0,12 Carraro et al. (2007)
NGC 1252
95401  10,040,2  0,0040,05 2,6240,24 Este trabalho
9,5+0,1 10,240,3  0,02+0,02 2,88+0,40 MMM13
Ruprecht 3
9,2+0,2 9,3+0,3  0,04+0,04 0,63+0,09 Este trabalho

9,240,1 9,340,1  0,04+0,04 0,31£0,01 Pavani et al. (2003)

6.4 Funcoes de luminosidade e massa

Os dados fotométricos das estrelas membro foram utilizados para cons-
trugao das fungoes de luminosidade e massa e para determinagao da massa
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total dos nossos alvos. As fungoes de luminosidade sao mostradas nos painéis
esquerdos das Figuras 6.23 a 6.32. Tipos espectrais representativos ao longo
da sequéncia principal (obtidos de SL09) sao mostrados ao lado das barras
de erro de Poisson. A magnitude absoluta do turnoff (TO) é indicada em
cada caso.

A fungao de luminosidade de cada objeto foi comparada a IMF de Kroupa,
a qual foi convertida em funcao de luminosidade (linhas vermelhas nas Figu-
ras 6.23 a 6.32) mediante uso da eq. 2.11. Para isso, utilizamos a isécrona
correspondente e a respectiva relagdo massa-luminosidade. A constante de
normalizacao da IMF foi obtida a partir da massa do objeto em estrelas de
sequéncia principal (ver a seguir) e as magnitudes aparentes foram converti-
das em absolutas através dos valores de médulos de distancia e avermelha-
mento derivados via ajuste de isécrona (Tabela 6.1).

Restringimos entao as fungoes de luminosidade as estrelas de sequéncia
principal e obtivemos as funcoes de massa, mostradas nas Figuras 6.23 a
6.32, coluna da direita. Representamos também a IMF de Kroupa (linhas
vermelhas nas figuras). A massa total de cada objeto em estrelas de sequéncia
principal foi estimada a partir da integracao discreta da sua funcao de massa
(eq. 2.10); as massas das estrelas com magnitudes K mais brilhantes do que
K, 1o foram estimadas tomando-se o ponto mais préximo sobre a isécrona.
As massas totais sao registradas na Tabela 6.2 e as incertezas foram obtidas
via propagacao de erro da fungao de massa.

Em vérios casos (ESO 065-SC03, NGC 4337, NGC 3680, NGC 752, M 67,
NGC 2180, NGC 1582, Bicab, NGC 7193, NGC 1901, NGC 1252, NGC 7772,
NGC 3231, Ruprecht3, ESO 425-SC15, NGC 1663), as fungoes de lumino-
sidade e massa exibem deplecao de estrelas na baixa sequéncia principal.
Enfatizamos que essa deplecao nao é devido a incompleteza da amostra, mas
sim consequéncia da evaporacao de estrelas de baixa massa, o que é uma
assinatura de OCs dinamicamente evoluidas (M97; PZMHO01). Outros obje-
tos (NGC 6481, ESO 383-SC10, ESO 570-SC12, ESO 435-SC48, Ruprecht 31
ESO 426-SC26) apresentam fungdes de massa aproximadamente compativeis
com a IMF de Kroupa, até o limite em que sao distinguiveis estatisticamente
do campo.

6.5 Massas, idades e raios limite

Comparagoes entre (i) OCs evoluidos e (i7) remanescentes sao uteis no
sentido de identificarmos possiveis conexoes evolutivas (Bonatto et al., 2004).
Nesse sentido, empregamos parametros intimamente associados ao estado
dinamico de uma populacao estelar: idade, raio limite, massa estelar e dis-
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de luminosidade e representada na figura (linha vermelha). Coluna direita: Fungao de
massa para estrelas de sequéncia principal dos mesmos objetos.
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Figura 6.24: O mesmo da Figura 6.23, porém para NGC 3680, NGC 752 e M 67.

207

1.2 1.4



¢(Mks) (stars.mag”)

d(Mks) (stars.mag™)

o(Mks) (stars.mag™)

20

15

10

NGC 2180

TO

50

40

30

20

10

NGC 1582

Q0 [T T T T T T T T T T T

500

400

300

200

100

NGC 188

-4 -2 0
Mks (mag)

4

¢(m) (stars.Mg")

¢(m) (stars.Mg")

¢(m) x 10° (stars.Mg")

80

T T T

T

60

NGC 2180

Lo

120

L —

100

T

T T

80

T T

60

T

T T

40

L

T

20

T T T

NGC 1582

Lo b v v b b by

Lo

3.0

15 ““““ | Lovuvvin | | | |

NGC 188

1.00

1.01

1.02

1.03 1.04
m (Mg
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persao de velocidades. Esse 1ltimo parametro serd explorado na Secao 6.7.

A Figura 6.33 exibe o diagrama massa x idade (painel esquerdo) e a
relac@o massa-raio (painel direito) para a nossa amostra. As linhas pon-
tilhadas vermelhas delineam pontos de isodensidade (p = 3M /47 R}, ), em
unidades de M, /pc?. Simbolos preenchidos representam OCs; simbolos aber-
tos (incluindo cruzes e asterisco) representam os remanescentes.

Para a amostra (i), aglomerados mais velhos tendem a apresentar va-
lores maiores de massa. De fato, OCs massivos tendem a sobreviver por
mais tempo ante os efeitos destrutivos a que estao submetidos devido, por
exemplo, a interacao com o campo de maré Galactico e a relaxagao dinamica
interna. Conforme os resultados de simulag¢oes de N-corpos (e.g., M97; La-
mers et al. 2005), hd uma forte dependéncia entre tempo de dissolugao de um
aglomerado e nimero inicial de estrelas membro, para uma dada distancia
Galactocéntrica. Os valores de Ry, dos OCs na nossa amostra apresentam
um limite inferior de ~ 3 pc.

As massas dos remanescentes restringem-se ao intervalo ~ 15 — 35 M.
Com relagao a suas densidades, os objetos na amostra (4i) sao mais densos do
que 1079 = 0,32 M /pc?, & excegao de NGC 1252 (p = 0,1240,07 M, /pc?).
NGC 1252 é um OCR localizado em uma latitude Galactica elevada (|b| =
51°). Apesar de sua baixa densidade estelar, sabemos que o movimento
em uma orbita inclinada em relacao ao disco Galactico aumenta a chance de
sobrevivéncia de um aglomerado estelar (MMM13). Aparentemente, o fato de
NGC 1252 ter passado a maior parte de sua vida distante do plano da Galaxia
permitiu que esse OCR relaxasse sua distribuicao de massa dentro de um
raio limite acima dos demais remanescentes, sem dispersar completamente
seu conteudo estelar.

Os valores de Ry, dos OCRs estudados sao, tipicamente, inferiores a
~ 25pc e nao apresentam tendéncia com a idade (Figura 6.34). Os valo-
res de Ry, encontrados para esses objetos sao compativeis com os raios de
nicleo obtidos por M98 via simulagoes de N-corpos para aglomerados com
populacoes iniciais Ny ~ 10> — 10* e contendo bindrias primordiais. Esse
resultado sugere, reafirmando o que foi dito na Segao 5.2, que aglomerados
inicialmente massivos tendem a deixar como residuo “féssil” de sua evolugao
apenas um nucleo denso, com a maior parte de seu conteido estelar disperso
em meio ao campo. Mesmo pobremente povoados, as densidades elevadas
dos OCRs permitiram que os mesmos mantivessem seu conteudo estelar gra-
vitacionalmente coeso ante os efeitos destrutivos internos e externos ao longo
de sua evolucao dinamica.

Conforme M98, considerando-se a vizinhanca solar, OCRs de aglomera-
dos simulados inicialmente massivos (Ny ~ 10%), submetidos aos efeitos da
evolucao estelar, campo de maré Galactico e apresentando fungoes de massa
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Figura 6.33: Massa em funcdo da idade e relagdo massa-raio (painéis esquerdo e di-
reito, respectivamente) para um conjunto de 8 OCs e 20 remanescentes. As linhas
vermelhas representam pontos de mesma densidade. O diagrama interno mostra a
regiao demarcada com um retdngulo azul; para melhor visualizacao dos dados, bar-
ras de erro foram colocadas apenas no diagrama principal. OCs e seus respectivos
simbolos sao: .ESOOG5—SCOS, BNGC4337, A NGC3680, 4« NGCT752, vM
67, @ NGC 2180, » NGC 1582 ¢ ¢ NGC188. Os remanescentes e seus res-
pectivos sfmbolos sdo: ) Lynga8, () NGC6481, /\ Bica5, »ESO 383-SC10,
O ESO 324-SC15, vNGC7036, > NGC 7193, ONGC1901, <]ESO570-SC12,

—+ NGC 1252, A Alessi3, oES0O435-SC48, OINGCT7772, V Ruprecht 31,

—+ NGC3231, ARuprecht3, \/ ES0425-SC15 % ESO425-SC06, <ESO 426-
SC26 ¢ O NGC 1663.
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Figura 6.34: Raio limite em funcao da idade para a amostra estudada. Foram utilizados
os mesmos simbolos da Figura 6.33. O gréafico interno é uma ampliagao da regiao demar-
cada com retangulo azul (para maior clareza, as barras de erro nao foram representadas).

inicial realisticas (Salpeter 1955; Miller & Scalo 1979; Taff 1974; Kroupa
et al. 1993), além de bindrias primordiais, apresentam densidades estelares
superiores a p, = 0,08 M, /pc® mesmo quando a populagao remanescente é da
ordem de 30 estrelas. p. é a densidade critica para estabilidade de um aglo-
merado contra os efeitos destrutivos devido ao campo de maré Galactico. Do
total de 20 remanescentes estudados (Tabelas 6.1 e 6.2), dezoito encontram-
se na vizinhanga solar, consequentemente préximos ao circulo solar (Figura
6.35), considerando-se as incertezas. Esses 18 objetos apresentam densida-
des 2 10 p,, & excecao de NGC 1252, objeto mais distante do plano Galédctico
dentro da nossa amosta (Figura 6.35, painel direito).

Com relagao a NGC 2180, nossos resultados concordam com aqueles apre-
sentados por Bonatto et al. (2004). Esse aglomerado aparenta representar
um estagio evolutivo intermedidario entre OCs e OCRs, visto que se encontra
consistentemente mais préximo aos remanescentes nas Figuras 6.33 e 6.34.
Observacao analoga pode ser feita para ESO 065-SC03, o qual apresenta,
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Figura 6.35: Diagramas Idade x Rg (painel esquerdo) e Z x R¢ (painel direito) para
a amostra estudada (Tabelas 6.1 e 6.2). O raio do circulo solar vale Rg = 8,0kpc (linha
tracejada).

idade, raio limite e densidade compativeis com NGC 2180, dentro das incer-
tezas.

Neste ponto, é esclarecedor realizarmos uma comparacgao entre NGC 2180
e NGC1582. Ambos apresentam idades compativeis entre si e estao loca-
lizados a uma mesma distancia Galactocéntrica (Tabela 6.1). Ou seja, ¢é
razoavel considerarmos que ambos foram submetidos a aproximadamente
os mesmos efeitos externos ao longo de suas histérias evolutivas. Apesar
disso, NGC 1582 é consideravelmente mais massivo. Essa comparacao su-
gere que a diferenca entre seus estados dinamicos pode ser atribuida aos
respectivos aglomerados estelares progenitores. Como colocado por Bonatto
et al. (2004), a natureza menos massiva de NGC 2180 provavelmente acelerou
sua escala de tempo evolutiva, colocando-o em um estado dinamicamente
mais avancado em relacao a NGC 1582. Observagoes analogas podem fei-
tas para os pares OC—OCR: NGC4337—Lynga8, NGC 752—Ruprecht 31 e
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NGC3680—NGC 7193. Os aglomerados de cada um desses pares apresentam
idades e distancias Galactocéntricas compativeis entre si, considerando as in-
certezas, mas possuem massas consideravelmente diferentes (mngca3s7/Miyngas
= 14; mnce7s2/MRuprecht 31 = 95 MNceseso/Mycerios = 3,5). Novamente,
essas diferencas podem ser atribuidas aos aglomerados estelares que os origi-
naram.

6.6 Tempos de dissolugao e populagoes inici-
ais

Baseando-nos no escalonamento aproximado entre tg; e Ny (eq.1.13)
para aglomerados na vizinhanca solar e considerando que os OCRs de nossa
amostra encontram-se, de fato, no limiar de dissolugao em meio ao campo
Galéctico (isto é, idade(OCRs)~ t4s), podemos estimar o conteudo estelar
de suas populagoes progenitoras. Dezoito dos nossos OCRs encontram-se na
vizinhanga solar (ds < 1kpc, considerando as incertezas em dg). Treze deles
devem ter sido tao populosos quanto Ny ~ 10* no passado. Esse resultado é
consistente com M98, cujas simulagoes para um aglomerado com populagao
estelar inicial dessa ordem sao capazes de reproduzir quantidades observaveis
em aglomerados Galacticos (Figura 5.7).

Os demais cinco OCRs (a saber, ESO 324-SC15, NGC 1901, ESO 570-
SC12, Alessi3 e Ruprecht 31) devem ter sido tao ricos quanto Ny ~ 10°
quando formados. Esses cinco OCRs tém idades estimadas no intervalo
~ 0,4 — 1,3Ganos (Tabela 6.1). Esse resultado é compativel com aqueles
apresentados por M97, cujos tempos de dissolucao para aglomerados simu-
lados com populagoes iniciais da ordem de 10% estrelas (incluindo binérias
primordiais) encontram-se no intervalo 0,5—1,1 Ganos, dependendo da forma
da IMF considerada. As escalas de tempo de evaporagao previstas por M97
sao comparaveis aquelas encontradas por PZMHO1, cujos aglomerados simu-
lados com Ny = 3000 estrelas dissolvem em ~ 1,0 — 1,6 Ganos, dependendo
do perfil de densidade inicial adotado (Capitulo 1).

6.7 Dispersao de velocidades

Movimentos préprios do catdlogo UCACA4 foram extraidos para a lista de
estrelas membro de cada objeto estudado. Quando necessario, complementa-
mos as informagoes de movimento proprio com dados do catdalogo PPMXL.
Seguindo o mesmo procedimento da Secao 5.6, construimos a distribuicao de
velocidades angulares projetadas (V, = \/u2 x cos? § + u2) para cada objeto,
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como mostrado nas Figuras 6.36 a 6.40. Os bins dos histogramas valem ti-
picamente 1 x AV, onde AV}, é a incerteza média em V, para a amostra de
membros de cada aglomerado.

Primeiramente, uma rotina de exclusao iterativa (sigma-cliping) foi apli-
cada aos dados exibidos nas Figuras 6.36 a 6.40, para identificacao de picos
muito desviantes em relagao aos valores médios (histogramas hachurados).
Os critérios de exclusao adotados variaram de 1,5 a 3,50 e o critério de con-
vergéncia adotado foi simplesmente a estabilidade da amostra final sob novas
iteracoes de exclusao. Conforme BB05, picos de alta velocidade sao majorita-
riamente produzido por sistemas bindrios (ou miltiplos) nao resolvidos. Ao
final do procedimento, obtivemos distribuicoes de V), residuais, representa-
das pelos histogramas abertos. Em seguida, a dispersao oy, das velocidades
projetadas foi determinada para cada histograma residual. As dispersoes de
velocidades tridimensionais (o,) foram obtidas considerando-se que as com-
ponentes de velocidade das estrelas sao isotropicamente distribuidas, isto é,
Oy = \/3/_20'\/17.

Os valores de o, para nossos objetos sao registrados na quarta coluna
da Tabela 6.2. Incertezas provéem de propagacao de erros. Preferiu-se a de-
terminacao das dispersoes amostrais de ¢, ao invés do ajuste de gaussianas
aos picos de menores velocidades (como realizado por BB05) em fungao da
escassez de estrelas e assimetrias no caso dos remanescentes, o que dificulta
ajustes estatisticamente significativos. Dessa forma, garantimos uniformi-
dade no tratamento do conjunto de objetos estudados.

6.7.1 Checando a aproximacao isotropica

Os OCRs NGC 1901, NGC 17193, ESO 425-SC15 e NGC 7772 foram ob-
servados espectroscopicamente (referéncias na Tabela 6.2). Nesses casos,
podemos restringir suas listas de membros aquelas estrelas para as quais hé
informacao de velocidade radial (V}) e verificar a validade da aproximagao
isotrépica. Ha também informacoes espectroscépicas para outros 2 OCRs:
Ruprecht 3 e NGC 1252. No primeiro caso, Pavani et al. (2003) nao obtive-
ram V, para as estrelas membro e, no segundo caso, apenas 2 estrelas membro
identificadas por MMM13 apresentam medidas de V,.. Assim, para esses dois
OCRs, nao foi possivel checar a aproximacgao de isotropia das velocidades.

Cinco das 14 membros de NGC 1901 identificadas por Carraro et al. (2007)
foram consideradas estrelas uinicas, com base em medidas de V, multiépoca.
A dispersao das velocidades espaciais (v = 1/V,2 + p2 * cos? § + u2) para essa
subamostra resultou 4,9 + 1,9 km/s. Considerando a aproximacao isotrépica
(0, = \/3/20v,) para essas 5 estrelas, temos o, = 5,9 = 1,9km/s. Consi-
derando todas as estrelas membro, com ou sem espectros, obtivemos, dentro
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Figura 6.36: Distribuicoes de velocidades angulares projetadas para estrelas membro
de ESO 065-SC02, NGC 4337, NGC 3680, NGC 752, M 67 e NGC2180. Os histogramas
preenchidos representam picos altamente desviantes dos valores médios, identificados apds
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o0,. Barras de erro de Poisson sao mostradas.
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da aproximagao isotrépica, o, = 5,3 + 1,0km/s (Tabela 6.2).

Tabela 6.4: Checando a aproximacao isotrépica para NGC 1901, NGC 7193, ESO 425-
SC15 e NGC 7772

Objeto Ov,isot Ovy,esp
(km/s) (km/s)
NGC 1901 53 £1,0 49 £19
NGC 7193 25,6 £2,7 20,9£1,7
ESO425-SC15 20,4£29 26,0+2,6
NGC 7772 214+25 215+£1,7

Nos casos de NGC 7193, ESO 425-SC15 e NGC 7772, a aproximacao isotro-
pica foi verificada na Secao 5.6. Reproduzimos na Tabela 6.4, por comple-
teza, os resultados; em cada caso, determinamos a dispersao de velocidades
via aproximacao isotrdpica (o,s0t) € via velocidades espaciais (o, sp). Ve-
mos que a aproximagcao isotrépica provou ser adequada a nossa analise, dado
que em todos os casos os valores de o, derivados por ambos os métodos
resultaram em valores compativeis entre si.

6.8 Comparando propriedades dinamicas de
remanescentes

Na Figura 6.41, as densidades estelares dos nossos objetos foram repre-
sentadas em funcao das dispersoes de velocidade o,. A amostra foi dividida
em trés intervalos de idade: t (Ganos)< 1,5 (vermelho), 1,5 < ¢ (Ganos)< 3
(verde) e t (Ganos)> 3 (azul). Mesmo com densidades que variam conside-
ravelmente entre si, os valores tipicos de o, para os OCRs encontram-se no
intervalo ~ 15 — 35km/s, como indicado pelos histogramas hachurados na
parte inferior esquerda da figura. Esse intervalo de dispersao é comparavel
aquele encontrado por PB07, os quais construiram histogramas compostos
V, — Vi (velocidades angulares projetadas no céu reduzidas ao repouso; Vi
¢ a mediana de velocidades derivada para um dado aglomerado) para uma
amostra de OCRs. Nos histogramas compostos para os grupos “A” e“B” de
PBO7 (Figuras 5.35 e 5.34 do presente trabalho), os picos de menores veloci-
dades de V,— V) apresentam larguras a meia altura da ordem de ~ 12km/s e
~25km/s, respectivamente. Considerando isotropia, esses valores convertem-
se em o, da ordem de ~ 15 e ~ 30km/s (Segao 5.6).

A massa dinamica (My;,) de um sistema gravitacionalmente coeso, isotrépico
e em equilibrio de virial é dada pela expressao (e.g., PZMG10)
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das dispersoes de velocidade (o,) para os aglomerados das Tabelas 6.1 e 6.2. Os simbolos
sao os iguais aos utilizados nas Figuras 6.33 e 6.34. A amostra foi dividida em trés interva-
los de idade, conforme a legenda. Os histogramas foram normalizados para que possam ser
visualizados na mesma figura. Painel direito: Densidade em fungéo do raio limite (Ryip,).
As linhas tracejada e continua representam ajustes aos loci de dados definidos pelos OCRs
e OCs, respectivamente. Indicou-se também a lei de poténcia (p o« r®) ajustada em cada

Ccaso.

228



My, = 607, R/G (6.1)

onde o1p ¢ a dispersao de velocidades ao longo da linha de visada e R é o raio
de virial (ou raio gravitacional efetivo, eq. 1.1). Tomando os dados da Tabela
6.2 e considerando a aproximagao em primeira ordem R = Ry;,, juntamente
a relacio o1p = 0,/v/3 (aproximagdo isotrépica), obtivemos valores de Mgy,
que diferem das massas fotométricas por varias ordens de magnitude. De
fato, espera-se que a evolucao dinamica dos OCRs conduza a configuracoes
estaveis, como binarias ou mesmo sistemas triplos de longa-duracao, o que
eleva as dispersoes de velocidade. Simulagdes numéricas (M97) mostram
que a fragao total de bindrias aumenta com o tempo quando a populacao
remanescente do aglomerado atinge valores inferiores a 1/3 de sua populagao
inicial.

Os resultados mostrados nas Figuras 6.33, 6.34 e 6.41 sugerem que, inde-
pendentemente de suas idades e densidades, aglomerados localizados proximo
ao circulo solar (Rg entre ~ 7 — 9kpc; Figura 6.35) e que se encontram a
beira de sua completa dissolugao em meio ao campo Galactico tendem a
apresentar massas, raios limite e dispersoes de velocidade dentro de inter-
valos razoavelmente bem definidos (M entre ~ 10 — 35My, Rim < 2,5 pe,
o, entre ~ 15 — 35km/s). Dessa forma, pode-se interpretar que a evolugao
dinamica de longo-termo de populacoes estelares inicialmente populosas tem
como consequéncia remanescentes cujos estados dinamicos sao semelhantes
entre si.

Na Figura 6.41, painel direito, as densidades estelares médias ({p) =
3M/4m R} ) sao representadas em fungio de Ry;,. Dado que os OCRs apre-
sentam massas semelhantes entre si, suas densidades seguem, de forma apro-
ximada, a relagao

pox R (6.2)

como esperado; o ajuste da funcao p (R) ao conjunto de dados dos OCRs
resultou

p oc R(28E0D. (6.3)

Podemos ver que os dados nao sao segregados em idade ao longo do locus
ocupado pelos OCRs (linha pontilhada ajustada aos dados na Figura 6.41,
painel direito), visto que os Ry, desses objetos ndo apresentam tendéncia
com suas idades (Figura 6.34). Os OCs ocupam um locus diferente, para o
qual uma tentativa de ajuste (linha continua) resultou:

p oc RELTEOD, (6.4)
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Essa relacao serd melhor delimitada ao elevarmos o niimero de objetos inves-
tigados, o que sera feito em trabalhos futuros.

Um argumento possivel, porém incorreto, poderia ser colocado contra a
hipdtese de os OCRs serem, de fato, concentragoes estelares reais: objetos
tao pobremente povoados deveriam, a principio, evaporar-se em uma escala
de tempo relativamente curta, proporcional ao tempo de relaxacao do sis-
tema (eq. 1.9). Tomando o nimero de estrelas membro estimado para cada
um dos OCRs estudados, juntamente a seus respectivos valores de Ry, 0y
(Tabela 6.2) e adotando a eq. 1.1 para o tempo de cruzamento, os tempos de
dissolugao resultaram entre 3 — 30 Manos. Com escalas de tempo tao curtas
em comparacao com as idades estimadas para os OCRs, seria bastante im-
provavel observarmos essas estruturas em seus estagios finais de dissolucgao.
Devemos enfatizar, no entanto, que esse raciocinio esta correto no caso de
OCs nascidos com poucas dezenas de estrelas (MMM13). OCRs observados
hoje sao descendentes de populacoes progenitoras consideravelmente mais
massivas; consequentemente, a analise colocada acima nao se aplica aos re-
manescentes. Como mencionamos anteriormente, espera-se que aglomerados
com populacoes iniciais Ny entre 103 — 10* estrelas sobrevivam por escalas
de tempo longas; como mostrado por M98, um aglomerado simulado com
Ny = 10010 resulta em um OCR com 32 estrelas apds 5,4 Ganos.
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Capitulo 7

Consideracoes finais e conclusoes

No presente trabalho, tivemos a oportunidade de caracterizar uma amos-
tra de objetos previamente catalogados na literatura como OCRs ou candida-
tos a OCR. Quatro deles (NGC 7193, ESO 425-SC15, NGC 7772 e ESO 429-
SC02; Capitulo 5) foram observados espectroscopicamente com o telescépio
Gemini-Sul. Para o estudo desses quatro objetos, aplicamos uma metodologia
uniforme que provou ser util a analise de concentragoes estelares pobremente
povoadas. Nosso método combina diferentes tipos de dados (fotometria, ti-
pos espectrais, metalicidades, velocidades radiais e movimentos préprios),
os quais sao analisados conjuntamente. Em cada caso, levando em conta
aspectos evolutivos, estruturais e cinematicos, verificamos a coeréncia en-
tre as propriedades das estrelas observadas e identificamos membros. Em
seguida, caracterizamos o estado evolutivo dos objetos que provaram ser
concentragoes estelares reais (NGC 7193, ESO 425-SC15 e NGC 7772), de-
terminando parametros fisicos intimamente associados a evolugao dinamica:
massa, idade, raio limite, densidade e dispersao de velocidades. ESO 429-
SCO02, por sua vez, provou ser um asterismo.

Outros 14 remanescentes foram estudados via fotometria e movimentos
préprios (Capitulo 6); nesses casos, a selegdo de estrelas membro foi reali-
zada através da aplicagdo de um algoritmo de descontaminagao (MSC10).
Derivamos os parametros astrofisicos de cada objeto tomando os dados das
estrelas com maiores probabilidades de perténcia e que definem sequéncias
evolutivas ao longo de seus respectivos CMDs. Outros trés OCRs (NGC 1252,
NGC 1901 e Ruprecht 3) apresentam listas de membros publicadas na lite-

231



ratura, a partir das quais seus parametros astrofisicos foram determinados.
Sete objetos considerados OCs em estédgios evolutivos/dindmicos avangados
também foram estudados, para comparacao. Um objeto adicional (ESO 065-
SC03), catalogado previamente na literatura como um OCR, foi considerado
neste trabalho um objeto em estagio evolutivo intermediario entre OCs e
OCRs.

E notével que, embora pobremente povoados, os remanescentes exibem
contraste estelar significativo comparativamente ao campo, com relagao ao
nimero de estrelas contadas em seu interior. Essa é uma condi¢ao necessaria
no sentido de estabelecermos sua natureza fisica. Notamos que o raio limite
desses objetos é comparavel ao raio nuclear previsto por simulagoes de N-
corpos para aglomerados na vizinhanga solar com populacoes iniciais entre
Ny ~ 10% — 10* estrelas. Esse resultado é compativel com um cendrio em
que, ao longo de sua evolucao dinamica, o aglomerado vai gradativamente
perdendo seu conteido estelar por evaporacao preferencial das estrelas de
baixa massa, enquanto que as mais massivas tendem a deslocar-se para as
regides centrais. Esse efeito fica evidente ao verificarmos, nas funcoes de
massa, severa deplecao do contetudo estelar dos nossos OCRs ao longo da
baixa sequéncia principal.

De fato, a relaxacao interna devido as interagoes de dois corpos tem como
consequéncia a evaporacao de estrelas de baixa massa (as quais tendem a ad-
quirir maiores velocidades, conforme o principio de equiparticao da energia
interna: mv? ~ constante) e colapso do nticleo (PZMG10 e referéncias nele
contidas). Em seus estagios evolutivos finais, ndo verificamos a existéncia de
halos estendidos (Figuras 6.33 e 6.34), visto que a natureza fisica pouco mas-
siva dos OCRs exige compactacao de seus conteidos estelares, isto é, valores
elevados de densidade, capazes de manteé-los coesos gravitacionalmente.

Mesmo sendo poucas (da ordem de algumas dezenas), as estrelas membro
dos OCRs apresentam caracteristicas que denotam uma origem em comum,
como a definicao de sequéncias evolutivas nos diagramas fotométricos de
forma consistente com seus tipos espectrais, coeréncia nos dados cinematicos
(movimentos préprios e velocidades radais), levando-se em conta a presenca
de possiveis bindrias e/ou multiplas nao resolvidas, e metalicidades com-
pativeis entre si. Esses aspectos foram explorados no estudo que apresenta-
mos sobre NGC 7193, ESO 425-SC15 e NGC 7772, no sentido de estabelecer-
mos a natureza fisica real dos mesmos. E notdvel que, independentemente
do método adotado para selegdo de estrelas membro (via andlise conjunta
espectroscopica+fotométrica+cinemdatica ou via aplicagao do algoritmo de
MSC10), os OCRs apresentam aspectos em comum, ocupando loci carac-
teristicos nos diagramas massa-raio (Figura 6.33), Ry, x idade (Figura 6.34),
p X o, e px Ry, (Figura 6.41). A disposi¢ao dos dados nesses diagramas
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nao exibe tendéncia com a idade dos remanescentes.

OCRs sao caracterizados como estruturas cujos valores de massa, raio li-
mite, densidade estelar e dispersao de velocidades encontram-se, tipicamente,
nos intervalos M entre ~ 10— 35 M, Ry < 3pc, p 2 0,32 M /pc?, o, entre
~ 15—35km/s. A maioria dos objetos estudados encontram-se na vizinhanga
solar, regiao na qual a densidade critica (p.) para sobrevivéncia ante os efeitos
destrutivos de maré da Galdxia ¢ da ordem de ~ 0,1 M, /pc3. Nossos OCRs
satisfazem esse critério de estabilidade, visto que pocrs > pe. Os OCs dina-
micamente evoluidos, por sua vez, sao estruturas mais estendidas, em geral.
A natureza mais massiva desses objetos aparentemente permitiu-os estender
sua influéncia gravitacional por distancias Ry, 2 3 pc (Figura 6.34), o que é
consequéncia da interagao com o campo gravitacional Galactico em conjunto
com o aquecimento dinamico interno.

Esses resultados sugerem que, apds um longo histérico evolutivo envol-
vendo perda de massa por evolucao estelar, nos estdgios iniciais, e efeitos
puramente dindmicos em estagios mais avangados (efeitos estes que incluem
relaxacao interna, interacoes externas e efeitos estocdasticos, como encon-
tros com nuvens densas e choques com o disco), os aglomerados perdem a
“memoria” de suas condigoes iniciais de formagao e atingem um estagio evo-
lutivo final (remanescente) no qual seus parametros dinamicos encontram-se
dentro de limites razoavelmente restritos. Ou seja, concluimos que os es-
tados evolutivos/dinamicos dos OCRs sao compativeis entre si. Alguns de
nossos OCRs apresentam idades e distancias Galactocéntricas semelhantes a
alguns dos OCs evoluidos estudados no Capitulo 6, como é o caso dos pares
OC — OCR: NGC4337 — Lynga8, NGC 752 — Ruprecht 31 e NGC 3680 —
NGC7193. Embora esses objetos tenham sido submetidos, supostamente,
a interacoes externas semelhantes, os OCRs se encontram em um estégio
dinamico mais avancado em relacao aos OCs correspondentes. Essas dife-
rengas podem ser atribuidas as condigoes iniciais de formacao desses objetos.
Pudemos verificar que NGC 2180 e ESO 065-SC03 representam estados evo-
lutivos de transicao entre OCs e OCRs.

Partindo de resultados de simulacoes de N-corpos, utilizamos um escalo-
namento aproximado entre tempo de dissolugao e niimero inicial de estrelas
de aglomerados na vizinhanga solar (eq. 1.13). Nossos resultados sugerem
que OCRs observados hoje sao, de fato, remanescentes de aglomerados inici-
almente populosos (Ny ~ 103 — 10* estrelas), em concordancia com os resul-
tados de M97 e M98. As dispersoes de velocidade encontradas para nossos
OCRs sao comparaveis aos valores determinados para os OCs evoluidos (his-
togramas da Figura 6.41) e s@o consistentes com o intervalo de o, obtido por
PBO07 a partir de histogramas compostos de velocidades angulares projetadas
(Figuras 5.34 e 5.35). Nossos valores de o, sdo, no entanto, consideravelmente
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maiores do que os valores tipicos encontrados para OCs (o, ~ 1km/s; Binney
& Tremaine 2008). Isso é consequéncia do efeito de equipartigao de energia,
o qual leva a evaporacao de estrelas e faz com que haja um aumento da dis-
persao de velocidades. A elevada fragao de bindrias (primordiais ou formadas
dinamicamente) nas partes centrais de aglomerados evoluidos contribui para
elevar a dispersao de velocidades, visto que, em um sistema binario, a pre-
senca de uma estrelas secundaria perturba apreciavelmente o movimento da
estrela priméria dentro do aglomerado (a velocidade tipica das estrelas em
um sistema binério é ~ 20 km/s; Binney & Merrifield 1998).

Os valores elevados de o, encontrados para os OCRs, em conjunto com o
fato de esses sistemas serem intrinsecamente pobremente povoados, poderiam
levar a conclusao equivocada de que seria altamente improvavel observar tais
estruturas em seus estagios evolutivos finais, em razao de seus tempos de re-
laxagao serem muito curtos. No entanto, como dito acima, os remanescentes
observados hoje sao residuos da evolucao de populagoes progenitoras muito
mais ricas e que, portanto, foram capazes de sobreviver por longos periodos.

Por fim, o presente trabalho nos permitiu responder a um questiona-
mento fundamental: de fato é possivel observar estruturas marginalmente
distinguiveis do campo e que sao o registro “fossil” da evolugao de aglo-
merados abertos Galacticos, visto que cada um esses objetos ainda guarda
consigo caracteristicas de um agrupamento de estrelas com origem comum.
Além disso, pudemos caracteriza-los e, dessa forma, estabelecer vinculos ob-
servacionais para modelos evolutivos. Em trabalhos futuros, pretendemos
aumentar a amostra, aplicando nosso método a um conjunto maior de candi-
datos a remanescente dispostos em diferentes localizacoes dentro da Galaxia,
nao limitando nossa compreensao apenas a vizinhanca solar. O refinamento
do processo de selecao de membros sera possivel mediante o uso, dentre
outras bases de dados, das informacoes espectroscopicas a serem disponibili-
zadas pela missao observacional Gaia (Gaia Collaboration et al., 2016).

Dessa forma, teremos condigoes de estabelecer conclusoes com uma funda-
mentacao ainda mais solida acerca das propriedades gerais desses desafiadores
objetos. O estudo dos OCRs é um assunto de grande interesse, visto que sao
essenciais para a compreensao do processo de dissolugao dos aglomerados e
sao importantes para nosso entendimento a respeito da formacao e evolucao
do disco Galéctico.
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Apéndice A

Reducao dos dados espectroscopicos

Os dados espectroscépicos utilizados neste trabalho foram coletados a
partir de observagoes feitas tanto em modo multi-objeto quanto em modo
fenda longa. Os procedimentos gerais de reducao sao semelhantes para am-
bos, porém o modo multi-objeto apresenta algumas particularidades. Ao
longo deste capitulo, utilizaremos observagoes realizadas em modo multi-
objeto para ilustrar os procedimentos gerais de reducao.

A.1 Atualizacao dos cabecalhos das imagens

Os registros das observagoes sao estruturados no formato FITS (Flexible
Image Transport System). Esse formato organiza os arquivos de dados em
duas partes distintas: a primeira consiste em um cabecalho, o qual contém
palavras-chave (keywords) cujos conteidos trazem informagoes referentes ao
sitio observacional, instrumento e detalhes das observacoes; a segunda parte
contém a matriz de dados. No caso de arquivos no formato MEF (Multi-
Eztension fits), temos multiplas matrizes de dados.

A primeira etapa dos procedimentos de reducao consiste em atribuir, a
cada uma das imagens, o arquivo de definigao da méscara (Mask Definition
File, ou MDF) adequado. Os arquivos MDF sao tabelas onde constam o
posicionamento, orientacao e tamanho das fendas sobre uma determinada
mascara de fendas utilizada na aquisicao de um conjunto de espectros. Os
nomes dos arquivos MDF devem ser adicionados aos cabecalhos das imagens

de ciéncia (keyword MDFFILE), o que é feito através da tarefa GPREPARE.
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Além disso, a tarefa identifica quais extensoes dos arquivos .fits contém dados
de ciéncia e qual extensao devera armazenar a tabela MDF correspondente.

A.2 Processamento das imagens de bias e flat

field

Imagens de bias (ou “zero”) sao obtidas no telescépio com tempos de
integracao nulos e com o obturador (ou shutter, o qual regula a entrada
de luz sobre os detectores) fechado. Elas permitem identificar, ao longo
da superficie dos CCDs, o nivel de ruido adicionado as contagens durante
o processo de leitura e digitalizagdo das imagens. Sobreposto a esse nivel
“zero” de contagens, adiciona-se um nivel pedestal, chamado de overscan,
o qual pode apresentar variacoes ao longo das linhas dos detectores. Esse
padrao de overscan + ruido de leitura deve ser subtraido pixel a pixel das
imagens de ciéncia.

A Figura A.1 (parte superior) mostra uma das imagens de bias utilizadas
em nossas rotinas de reducao. Nota-se a presenca de gaps nas regioes de
juncao dos detectores (colunas escuras) e de pixels “quentes” (coluna clara
a direita do CCD central), isto é, com excessos de contagens em rela¢ao as
areas adjacentes. A parte inferior da Figura A.1 ilustra a determinacao do
nivel de overscan do CCD2 (central): faz-se um ajuste (fit) do nimero de
contagens em fungao das linhas do detector. Os registros de contagem dos
pixels em uma dada linha sao entao subtraidos do valor do fit correspondente,
gerando como saida uma imagem de bias processada, subtraida de overscan.
Utilizamos nessa etapa a tarefa GIREDUCE.

Imagens de flat field foram obtidas iluminando-se o espectrografo uni-
formemente ao longo do eixo espacial com uma lampada de quartzo aque-
cida (projector lamp), a qual apresenta uma intensa assinatura espectral
no continuo. A parte superior da Figura A.2 mostra uma secao (3110 X
1040 pixels) de uma das imagens de flat field utilizadas. Podemos notar a
presenca de pixels “quentes” ao longo de uma coluna a direita do CCD2 e
também nas bordas de alguns dos espectros.

O perfil médio de contagens ao longo de trés colunas centrais (colunas
500 a 502 e linhas 340 a 760) do CCD2 ¢ mostrado na parte de baixo da
Figura A.2. As regioes com aumento ou queda abrupta do nivel contagens
correspondem as bordas dos respectivos espectros. As se¢Oes que apresen-
tam contagens aproximadamente constantes (entre 30 000 e 40000 e~) sao as
porgoes iluminadas das fendas.

Apés a subtragao dos niveis de bias e overscan (através da tarefa GSRE-
DUCE), os registros de contagem dos pixels dos flats sao multiplicados pelos
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Figura A.1: Painel superior: Exemplo de imagem de bias, mostrando o CCD1 (esquerda),
CCD2 (central) e CCD3 (direita), cada um com tamanhos de 1024 x 2304 pixels (binagem
de 2 em ambos os eixos). Pode-se notar a presenca de gaps (colunas escuras) nas regioes
de juncao dos detectores e de pixels “quentes” ao longo da coluna clara a direita do
CCD central. Painel inferior: Determinagdo do nivel de overscan do CCD2 (central).
O cabegalho do painel mostra os parametros do ajuste, dentre eles: funcao ajustada
(function), ordem do polinémio (order), critérios de rejeicao de pontos (low_rej e high_rej),
ntmero de pontos rejeitados (rejected) e desvio médio de contagens (em ADUs). Os
pequenos losangos no diagrama indicam pontos excluidos.
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Figura A.2: Em cima: Secao (3110 x 1040 pixels) de uma das imagens de flat field utili-
zadas, mostrando oito espectros. As fendas foram iluminadas uniformemente ao longo do
eixo espacial por uma lampada de quartzo aquecida. Embaixo: Perfil médio de contagens
ao longo de trés colunas centrais (colunas 500 a 502 e linhas 340 a 760) no CCD2.
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Figura A.3: Ajuste da “funcéo de resposta” na linha 500 do CCD2 (central) para um
dos flat fields utilizados. O cabecalho da imagem mostra os parametros do ajuste.

respectivos ganhos dos detectores, os quais diferem entre si, gerando ima-
gens de saida em elétrons, ao invés de ADUs. Em seguida, usamos a tarefa
GSFLAT para ajustar, em cada uma das linhas das imagens de flat, uma
“fungao de resposta” (response function), que relaciona nimero de contagens
com a coordenada x (diregao de dispersao). Faz-se a divisao do flat pelo
ajuste, gerando como resultado uma imagem de flat normalizada. Esse pro-
cedimento tem como objetivo eliminar variacoes de larga escala das contagens
ao longo da direcao de dispersao; essas variacoes ocorrem nos flats devido a
efeitos de cor introduzidos pela lampada, refletividade do arranjo éptico do
espectrografo, sensibilidade do detector em diferentes comprimentos de onda
e nao-uniformidades na iluminacao das fendas. Desejamos manter apenas as
variagoes pixel a pixel ao longo da superficie dos detectores. A Figura A.3
exibe o ajuste da funcao de resposta para uma das linhas do CCD2.

Apés esse procedimento, temos o fator multiplicativo que deve ser apli-
cado as contagens registradas em cada pixel, bastando, para isso, dividir
as imagens de ciéncia pelos flats normalizados (saida da tarefa GSFLAT).
Antes disso, identificamos pixels defeituosos (pixels “quentes” ou “frios”, ou
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Figura A.4: Histograma de contagens (CCD1) de uma das imagens de flat field norma-
lizadas.

seja, apresentando excesso ou auséncia de contagens em relacao as secgoes
adjacentes) a partir da distribuicao de contagens registradas nesses flats nor-
malizados. A Figura A.4 mostra o histograma referente ao CCD1 de uma
dessas imagens.

Para identificacao automatica de regioes defeituosas, consideramos que os
pixels ruins sao aqueles que apresentaram contagens normalizadas abaixo de
0,8 ou acima de 1,2. Essa escolha permitiu a deteccao adequada de bad pizels.
Criamos mascaras de pixels ruins, as quais sao imagens contendo o padrao:
pixels ruins=0.0, pixels bons=1.0. Usando a tarefa FIXPIX, realizamos in-
terpolacoes lineares nas regioes defeituosas sobre os flats normalizados.

A.3 Processamento das imagens de ciéncia

O inicio do processamento das imagens de ciéncia se d& com a subtracao
dos niveis de bias, overscan e divisao de cada imagem pelo flat normalizado
correspondente (novamente usamos a tarefa GSREDUCE). Em seguida, to-
mamos as mascaras de pixels ruins identificados a partir dos flats (como
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descrito na segao anterior) e realizamos interpolagoes lineares (com o FIX-
PIX) nas regioes defeituosas.

Usamos a tarefa CRMEDIAN para identificar regides das imagens onde
houve incidéncia de raios césmicos. A tarefa identifica pixels cujos regis-
tros de contagem desviam significativamente (de acordo com um critério de
tolerancia especificada pelo usudrio) da mediana das contagens nas regioes
proximas. Inicialmente, uma caixa de “filtro pela mediana” (cujo tamanho,
em pixels, também é um parametro de entrada da tarefa) varre a imagem
original, substituindo os registros individuais dos pixels pela mediana das
contagens em seu interior. A tarefa também calcula a variancia das conta-
gens de cada pixel; para isso, a imagem original ¢ divida em blocos de pixels,
no interior dos quais é feita a determinagao do desvio-padrao (sigma).

O sigma estimado para um dado pixel é o valor de sigma obtido para o
bloco mais proximo. Em seguida, é gerada uma imagem residual fazendo-
se a diferenca entre a imagem original e a imagem “filtrada” e dividindo-a
pela estimativa do sigma de cada pixel. Aqueles que apresentam, na imagem
resultante, valores superiores a hsigma (um dos parametros da tarefa) sdo
identificados. Cria-se entao uma mascara de raios césmicos, a partir das
quais sao feitas interpolagoes lineares (tarefa FIXPIX) nas regioes afetadas.

A etapa seguinte consiste em construir o mosaico das imagens processa-
das, isto é, deve-se converter as multiplas extensoes de ciéncia (uma para
cada detector) em uma tnica extensao. Para isso, a tarefa GMOSAIC é
usada para aplicar um conjunto de transformacoes que levam em conta os
deslocamentos (shifts) e orientagoes dos CCDs 1 e 3 relativamente ao CCD2
(central). Nessa etapa, ndo fazemos interpolagoes através dos gaps dos de-
tectores, mantendo os mesmos com contagens nulas.

Construidos os mosaicos, aplicamos a tarefa GSCUT para identificar as
secoes das imagens correspondentes a cada um dos espectros. Para isso, a
tarefa utiliza uma “imagem gradiente”, a qual normalmente é um flat field
subtraido de bias e overscan e nao-normalizado, como o exibido na Figura
A.2. Essa imagem é utilizada pela tarefa para identificar as extremidades das
regioes iluminadas das fendas a partir dos gradientes de iluminacao positivos
e negativos ao longo das linhas do detector (ver parte inferior da Figura A.2).
Durante a execucao da tarefa, sao criadas multiplas extensoes de ciéncia,
cada qual armazenando um espectro. No caso de espectros longslit, nao é
necessario executar a tarefa GSCUT, visto que temos uma tinica extensao de
ciéncia.

A Figura A.5 mostra a parte central (1570 x 540 pixels) de 5 dos nossos
espectros de ciéncia, ainda em formato bidimensional, sobre uma das imagens
processadas. Percebe-se a auséncia de pixels “quentes” e de raios cosmicos.
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Figura A.5: Secdo (1570 x 540 pixels) de uma das imagens de ciéncia processada mos-
trando cinco espectros. Nota-se a auséncia de pixels “quentes” e de raios césmicos.
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Figura A.6: Secao (1570 x 540 pixels) de cinco dos espectros de calibragéo utilizados.

A.4 Calibracao em comprimento de onda

O procedimento de calibracao em comprimento de onda consiste no ajuste
de fungoes A (z) ao longo das linhas do detector, estabelecendo uma relagao
entre coordenadas em pixel e comprimentos de onda incidentes. Os ajustes
sao feitos de forma independente para cada espectro. Para este trabalho,
foram coletados espectros de emissao de uma lampada de Cu-Ar, utilizando-
se o mesmo arranjo instrumental adotado na aquisicao das imagens de ciéncia.
A Figura A.6 mostra uma se¢ao (1570 x 540 pixels) de cinco desses espectros
de calibragao.

A tarefa GSWAVELENGTH incorpora as tarefas AUTOIDENTIFY e
REIDENTIFY do IRAF, as quais contam com algoritmos de identificacao
automatica de linhas espectrais. Para isso, devemos fornecer uma lista con-
tendo os comprimentos de onda centrais das linhas de emissao do espec-
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tro da lampada de Cu-Ar. Esse catdlogo encontra-se disponivel no arquivo
“CuAr_GMOS.dat”, localizado no diretério de instalacao do pacote Gemini
(gemini$gmos/data). Notamos que esse catalogo apresenta poucas linhas
identificadas no intervalo 5188 < X (A)< 5421, o que compromete a ca-
libracao das estrelas cujas linhas espectrais dentro desse intervalo ficaram
localizadas nas bordas do detector. Para contornar essa dificuldade, com-
plementamos a lista de linhas do IRAF com a lista de linhas de emissao
encontrada em Zuiderwijk & Knapen (1989), obtida a partir de espectros de
Cu-Ar em alta-resolugao.

Quando executada em modo interativo, a tarefa GSWAVELENGTH gera
diagramas diagnoésticos que nos permitem avaliar a qualidade dos ajustes
realizados ao longo dos procedimentos de calibragao. A Figura A.7 ilustra o
algoritmo de identificacao automatica de linhas espectrais. No painel superior
da figura, cada uma das linhas de emissao da lampada de Cu-Ar tem seu pico
marcado com um trago amarelo. O exemplo mostrado refere-se ao ajuste da
fungao A (z) para a linha y = 16 pixels de um dos espectros de calibragao.
A Figura A.7, parte inferior, mostra a funcao ajustada. Nesse caso, estamos
usando um polinémio com seis termos (order=6). No cabecalho, consta o
residuo médio quadratico (RMS, ou Root Mean Square), em Angstrom, e
os demais parametros do ajuste. A Figura A.8 mostra a componente nao-
linear da funcao ajustada. Podemos ver que a calibragao obtida extende-se
por todo o intervalo espectral de interesse (no caso deste exemplo, 4000 <
A (A) <5500).

Como recomendado no manual da tarefa GSWAVELENGTH, a cada dois
pixels ao longo do eixo y do espectro de calibragao obtemos uma solugao em
comprimento de onda. Isso permite determinar as distorsoes das linhas de
emissao ao longo da dire¢ao espacial (Hogan, 2010), distorsoes estas que sao
introduzidas devido a nao exatidao no posicionamento das fendas ao longo
do eixo espacial (eixo y). Com a tarefa FITCOORDS (incorporada a tarefa
GSWAVELENGTH), ajusta-se uma superficie A (z,y), a qual define compri-
mento de onda como funcao das posicoes x e y. A partir desse mapeamento, a
tarefa GSTRANSFORM ¢ entao usada para corrigir as distorsoes geométricas
sobre os espectros de ciéncia (retificagdo dos espectros) e aplicar as solugoes
em comprimento de onda.

A.5 Construcao das correcoes de iluminacao
Foram obtidas imagens de flat field de céu expondo-se o conjunto de fen-

das a luz de crepusculo (twilight flats). A obtencao dessas imagens tem como
objetivo identificar nao-uniformidades nos perfis de iluminagao ao longo da

250



|I“u| || I" il h{ II'I|||| kL ||| |||||I[ ['||||||'Ju“" m\ ._

o mT

m

5 O B B

Figura A.T7: Parte superior: Identificagao automatica das linhas de emissao do espectro
de Cu-Ar. Parte inferior: Funcéo ajustada A (z) para a linha y = 16 pixels de um dos
espectros de calibracdo (lampada de Cu-Ar). Ajustou-se um polindmio com seis termos
(order=6). Os parametros do ajuste encontram-se registrados no cabecalho da imagem.
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Figura A.8: Componente nao linear da fungdo A (z) ajustada. Os pequenos losangos
indicam pontos eliminados apés 10 iteragoes de exclusao (niterate=10).

direcao espacial introduzidas pela éptica do espectrégrafo. A essas imagens,
aplicamos procedimentos de redugao analogos aos utilizados sobre as imagens
de ciéncia.

A Figura A.9 mostra o perfil de brilho ao longo da diregao espacial de um
dos espectros de crepusculo (tomamos a média das 100 colunas centrais). As
regioes a esquerda e a direita do grafico, onde ha variagao brusca do ntimero
de contagens, correspondem a porgao nao iluminada da fenda. Na porgao
iluminada, a diferenga entre a extremidade mais brilhante (& direita da fenda)
e a menos brilhante (a esquerda da fenda) é ~1,5% do valor de contagens no
centro da fenda. Construimos entao corregoes de iluminacao fazendo uso da
tarefa ILLUMINATION.

Essa tarefa divide cada um dos espectros de creptsculo em um determi-
nado numero de bins (o valor é um dos parametros de entrada da tarefa)
ao longo da dire¢ao de dispersao (eixo x), ja que o perfil de iluminacao da
fenda pode variar com o comprimento de onda. Em cada um desses bins, sao
ajustadas fungoes ao longo da dire¢@o espacial (eixo y) e, em seguida, essas
funcoes sao normalizadas pelo niimero de contagens no centro da fenda. Esse
procedimento de ajuste é ilustrado na parte superior da Figura A.10.
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Figura A.9: Perfil de iluminacdo da fenda de um dos espectros de crepisculo. H&
um gradiente de aproximadamente 1,5% no perfil de contagens entre as extremidades da
fenda. As variagoes bruscas no nimero de contagens a esquerda e a direita do grafico
correspondem as regioes nao iluminadas.

Dividindo-se o twilight flat original pela funcao de iluminacao normali-
zada, temos um “achatamento” do perfil de contagens ao longo da direcao
espacial. A linha branca na Figura A.10, painel inferior, mostra o mesmo
perfil exibido na Figura A.9; a linha vermelha, por sua vez, exibe o perfil de
iluminagao da fenda corrigido apés a aplicacao da tarefa ILLUMINATION.
Aplicamos entao as devidas corregoes de iluminacgao ao conjunto de espectros
de ciéncia.

A.6 Subtragao das contagens de céu (back-
ground)

A importancia de estimarmos o nivel de céu (background, ou “fundo”)
sobre os detectores reside no fato de que os mesmo pixels que coletam fotons
provenientes dos objetos de interesse também coletam fétons vindos do fundo
de céu. Esse nivel de contagens deve ser estimado e subtraido dos registros de
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Figura A.10: Painel superior: Ajuste do perfil de iluminacdo da fenda para um dos
espectros de crepusculo. Ajustou-se um polindémio com quatro termos (order=4). Os
parametros do ajuste constam no cabegalho da imagem. Painel inferior: Perfil de ilu-
minacao original da fenda (linha branca) e perfil corrigido (linha vermelha) apés a aplicagao
da tarefa ILLUMINATION.
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contagens nos espectros de ciéncia. Para isso, fizemos uso da tarefa GSSKY-
SUB. Primeiramente, foram selecionadas “janelas” de background: usamos
duas amostras de linhas ao longo da direcao espacial, uma delas préxima
a extremidade superior das fendas e outra proxima ao extremo inferior; em
seguida, determinou-se a mediana das contagens no interior desses conjuntos
de linhas e tomou-se a média. O resultado obtido é o valor de céu a ser
subtraido dos pixels ao longo da coluna correspondente. A tarefa realiza esse
procedimento por toda a extensao do eixo de dispersao.

A Figura A.11 ilustra o procedimento. O grafico mostra o perfil de con-
tagens ao longo da coluna 1500 de um dos espectros de ciéncia de NGCT7772.
A curva em formato aproximadamente Gaussiano é o perfil de contagens as-
sociado a estrela ao longo do eixo espacial, ou seja, sua PSF (Point-Spread
Function) ou “Funcao de Espalhamento Puntual”, cuja largura a meia altura
(FWHM, ou Full-Width at Half maximum) multiplicada pela escala de placa
nos da o valor do seeing.

No grafico mostrado, as janelas utilizados para estimar o nivel de conta-
gens de céu sao as regioes limitadas por barras verticais a esquerda e a direita
da PSF. A linha pontilhada mostra o ajuste do nivel de céu.

A.7 Extracao dos espectros

A etapa de extracao consiste em converter os espectros bidimensionais
processados (vide Figura A.5) para o formato convencional contagens versus
A. Em geral, devido ao seeing, o espectro de uma fonte pontual ocupa duas
ou mais linhas do detector (vide Figura A.11); o procedimento de extragao
consiste em somar (com ou sem atribui¢ao de “pesos”) um conjunto de linhas
adjacentes perpendicularmente ao eixo de dispersao.

Além disso, é comum o fato de o centrdide do espectro nao se localizar
precisamente ao longo de uma tunica linha do detector, apresentando cur-
vaturas que sdo resultado do arranjo éptico, distorsoes instrumentais e/ou
deformagoes do CCD. A nao determinacao do centréide dos espectros pode
levar a perda de sinal durante o procedimento de extracao. Por essa razao,
devemos ajustar uma funcao que mapeie o “trago” de cada espectro sobre a
superficie do detector.

Utilizamos a tarefa GSEXTRACT, a qual divide o eixo de dispersao em
bins de mesmo tamanho e com espagamento uniforme (de acordo com valores
especificados pelo usudrio). A rotina entdo procura pelo centro do perfil
espacial no interior de cada um dos bins e, a partir dos loci de coordenadas
centrais, ajusta-se uma funcao (“trago”) y(x). A Figura A.12 ilustra esse
procedimento para um dos espectros de ciéncia.
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Figura A.11: Determinacao do nivel de céu em um dos espectros de ciéncia de NGC7772.
A curva em formato aproximadamente Gaussiano é a PSF (Point-Spread Function, ou
“Fungao de Espalhamento Puntual”) da estrela. As janelas de background selecionadas
sao identificadas por barras verticais. A linha pontilhada mostra o valor ajustado.

Calculado o trago, a tarefa procede a extragao do espectro. A imagem
A.13 mostra a janela de edigao interativa da tarefa GSEXTRACT, onde
consta a PSF da estrela (apds feita a soma, neste exemplo, das colunas 1539
a 1568 ao longo da diregao de dispersao), a abertura de extragao escolhida
(indicada pela barra horizontal) e o centro da PSF (indicada pela barra ver-
tical central). Os registros numéricos na parte inferior exibem a coordenada
central da PSF (center =18,77 pixels) e o tamanho da abertura, em pixels
(2 x 7,88 = 15,76 pixels).

Para extrair os espectros, usamos um algoritmo de otimizagao, descrito
em Horne (1986), no qual sao atribuidos pesos de acordo com a variancia
estatistica dos dados no interior da janela de extragao. O algoritmo, in-
corporado a tarefa GSEXTRACT, permite a identificacao de raios césmicos
residuais, mesmo aqueles incidentes nas partes centrais do espectro a ser
extraido.

A dltima etapa do procedimento de reducao dos dados consiste em eli-
minarmos os gaps registrados nos espectros extraidos devido as regioes de
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Figura A.12: Ajuste do “trago” para um dos espectros de ciéncia de NGC 7772. O valor
RMS no cabecalho da imagem é dado em pixels.

juncao dos CCDs. Para cada estrela observada, combinamos os espectros
centrados em dois comprimentos de onda (Tabelas 2.2, 2.3 e 2.4), ap6s apli-
car um fator de escalonamento que traz ambos os espectros para o mesmo
nivel de contagens. Para isso, fizemos uso da tarefa SCOMBINE.

A Figura A.14 exibe um “zoom” no intervalo 4811 < A (A)< 5204 de
dois espectros (linhas brancas e linhas vermelhas) obtidos para uma das es-
trelas de NGC 7772; sao mostrados os gaps (com uma separagao de, apro-
ximadamente, 5nm entre si), devido a regidao de juncao dos CCDs 2 e 3.
Para melhor visualizacao, os gaps entre os CCDs 1 e 2 nao foram exibidos
na figura. A Figura A.15 exibe o espectro final reduzido (nao calibrado em
fluxo) da estrela, apds eliminarmos os gaps e corrigirmos as descontinuidades

(“saltos” no espectro) geradas pelas diferencgas de eficiéncia quantica entre os
CCDs.
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1 center = 18,77 low

Figura A.13: Determinagao do centro da PSF (indicada pela barra vertical central)
e da abertura de extragdo (indicada pela barra horizontal). Os registros numéricos na
parte inferior indicam: coordenada central da PSF (center =18,77 pixels) e tamanho da
abertura, em pixels (2 x 7,88 = 15,76 pixels).
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Figura A.14: Sobreposigao dos dois espectros (linhas branca e vemelha) obtidos para
uma das estrelas de NGC 7772. Sao mostrados os gaps (com uma separagdo de, aproxi-
madamente, 5 nm entre si) devido & regiao de junc¢ao dos CCDs 2 e 3.

Figura A.15: Espectro final reduzido para uma das estrelas de NGC7772. Nota-se a
correcao dos gaps e das descontinuidades geradas pelas diferencas de eficiéncia quantica
entre os CCDs.
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Abstract Galactic open clusters (OCs) that survive the early gas-expulsion phase are gradually de-
stroyed over time by the action of disruptive dynamical processes. Their final evolutionary stages are
characterized by a poorly populated concentration of stars called an open cluster remnant (OCR). This
study is devoted to assessing the real physical nature of the OCR candidate NGC 7193. GMOS/Gemini
spectroscopy of 53 stars in the inner target region were obtained to derive radial velocities and at-
mospheric parameters. We also employed photometric and proper motion data. The analysis method
consists of the following steps: (i) analysis of the statistical resemblance between the cluster and a
set of field samples with respect to the sequences defined in color-magnitude diagrams (CMDs); (ii) a
5-dimensional iterative exclusion routine was employed to identify outliers from kinematical and posi-
tional data; (iii) isochrone fitting to the K5 x (J — K) CMD of the remaining stars and the dispersion
of spectral types along empirical sequences in the (J — H) x (H — K) diagram were checked. A
group of stars was identified for which the mean heliocentric distance is compatible with that obtained
via isochrone fitting and whose metallicities are compatible with each other. Fifteen of the member stars
observed spectroscopically were identified together with another 19 probable members. Our results indi-
cate that NGC 7193 is a genuine OCR, of a once very populous OC, for which the following parameters
were derived: d = 501+46 pc, t = 2.5£1.2 Gyr, ([Fe/H|) = —0.17+0.23 and E(B-V) = 0.05+0.05.
Its luminosity and mass functions show depletion of low mass stars, confirming the OCR 1is in a dynam-
ically evolved state.

Key words: open cluster remnants — Galactic open clusters

1 INTRODUCTION During this last phase, timescales for stellar mass loss
through stellar evolution are considerably longer than dy-
namical timescales and purely dynamical processes dom-
inate the evolution of the cluster. The interplay between
internal forces (two-body or higher order interactions)
and external ones (interactions with the Galactic tidal
field, collisions with molecular clouds and/or disc shock-
ing) contributes to the decrease of total mass in the clus-
lar mass loss, enter into a long-term evolutionary phase. g (Pavani et al. 2011, hereafter PKBM11; Pavani et al.

* Based on observations obtained at the Gemini Observatory, which 2001; Bica et al. 2001, hereafter BSDDOI; Portegies

is operated by the AURA under a cooperative agreement with the Zwart et al. 2010).

NSF on behalf of the Gemini partnership: NSF (United States), .

STFC (United Kingdom), NRC (Canada), CONICYT (Chile), ARC Galactic open cluster remnants (OCRs) are the fos-
(Australia), CNPq (Brazil) and CONICET (Argentina). sil residue of OCs evolution. These structures can be de-

Galactic open clusters (OCs) gradually lose their stellar
content as they evolve. Those that survive both the early
gas-expulsion phase (first ~ 3 Myr), during which the
cluster is embedded in its progenitor molecular cloud,
and the subsequent phase, when the cluster is largely
gas free and its overall dynamics are dominated by stel-
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fined as stellar aggregates in advanced stages of dynam-
ical evolution and in the process of dissolution into the
general Galactic disc field. OCRs are intrinsically poorly
populated (typically consisting of a few tens of stars), but
with enough members to show evolutionary sequences
in color-magnitude diagrams (CMDs), as a result of the
dynamical evolution of an initially more massive stellar
system (PKBM11 and references therein).

Numerical simulations taking into account the ef-
fects of stellar evolution, the Galactic tidal field and real-
istic initial mass functions (de La Fuente Marcos 1998)
showed that the initial number of stars in an OC is
the main parameter determining its lifetime, for a given
Galactocentric distance. The final stellar content of the
remnant also depends on the initial mass function (MF)
and on the fraction of primordial binaries. Depending on
the mentioned parameters, OCs dissolve in 0.5 — 2.5 Gyr
(Portegies Zwart et al. 2001). These numerical simula-
tions suggest that currently observable OCRs can be de-
scendants of initially rich OCs, containing as many as
No ~ 10* members when they were born. At the solar
circle, an OC that rich is expected to last several Gyr (de
la Fuente Marcos et al. 2013). As a consequence of dy-
namical interactions (internal relaxation and the action
of the Galactic tidal field), remnants are expected to be
biased towards stable dynamical configurations (binaries
and long-lived triples, de La Fuente Marcos 1998) and
deficient in low mass stars, due to their preferential evap-
oration.

BSDDO1 devised a method to search for possible
open cluster remnants (POCRs) based on the compari-
son of star counts in the objects’ inner areas with those
in the surrounding field as well as with Galactic model
predictions. For all of the 34 objects analyzed, there is
a significant overdensity of stars in the POCRs regions.
Although a density enhancement is a necessary condi-
tion for a system to be classified as an OCR, it is not a
sufficient one. It is also known that a random distribu-
tion of field stars can mimic sequences of evolved OCs
in photometric diagrams, as has been verified in the cases
of, e.g., NGC 5385, NGC 2664, Collinder 21 (Villanova
et al. 2004) and ESO 442-SC04 (Maia 2012). As OCRs
are hardly distinguishable from field stars, a joint study
involving different kinds of data (proper motions, radial
velocities, spectroscopic and photometric information)
and the analysis of their dispersion are necessary for the
proper selection of their members and thus to discard
such an enhancement as a chance alignment of stars.

NGC 7193 has an OCR appearance and it is cur-
rently classified as an OC in Dias et al.’s (2002, hereafter

DAMLO2) catalog (version 3.4"). It is currently absent
from the WEBDA? database. Since NGC 7193 is a high
Galactic latitude object (¢ = 70.1°, b = —34.3°), it is
not largely affected by interstellar dust in the Galactic
disc and it is little contaminated by field stars. Compared
to other confirmed OCRs, previously characterized by
including spectroscopy beyond the more usual photo-
metric and proper motion analyses (Ruprecht 3, Pavani
et al. 2003; NGC 1252, de la Fuente Marcos et al. 2013;
NGC 1901, Carraro et al. 2007), NGC 7193 is the most
populous one.

Tadross (2011) performed a photometric analysis of
120 NGC OCs, including NGC 7193. For each target,
photometric data in the near-infrared were extracted from
2MASS (Skrutskie et al. 2006) for stars in the cluster
region and also for a comparison field. His analysis in-
cluded redetermination of the cluster centers, construc-
tion of radial density profiles (RDPs) and determination
of fundamental parameters (age, distance and interstel-
lar reddening) by means of isochrone fitting on field-
subtracted CMDs.

Our procedure, on the other hand, was based on a
star-by-star verification of their properties for the selec-
tion of members. The present paper is intended to as-
sess conclusively the physical nature of the OCR candi-
date NGC 7193. To accomplish this goal, we propose a
method that combines photometric and spectroscopic in-
formation for this cluster for the first time. Our analysis
includes the dispersions in the radial velocities, proper
motions, spectral types and metallicities as measures of
the physical connection between stars. This approach is
critical in the cases of stellar systems containing a scanty
number of stars.

This paper is organized as follows: We describe the
collection and reduction of the observational material in
Section 2. In Section 3 we present the methodology de-
veloped to verify the contrast between target and sur-
rounding field with respect to star counts and to deter-
mine atmospheric parameters. Data analysis is presented
in Section 4, which involves photometric, spectroscopic
and proper motion information in order to assign stellar
membership. Luminosity and MFs for NGC 7193 are de-
rived in Section 5. In Section 6 we summarize the main
conclusions.

2 DATA COLLECTION AND REDUCTION

Analysis of the physical nature of NGC 7193 relies on
spectra obtained with the Gemini South (program IDs:

U htp:/twww.wilton.unifei.edu.br/ocdb/
2 https://www.univie.ac.at/webda/
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Fig.1 Digitized Sky Survey (DSS2) red map of the NGC 7193
field. North is up, East on the left. The image is 30" on a side.

GS-2012B-Q-38, GS-2013-B-Q41 and GS-2014B-Q-71)
telescope and complemented with near-infrared (J H K -
bands) photometric data from 2MASS and proper mo-
tions from UCAC4 (Zacharias et al. 2013). VizieR3
was used to extract data from both catalogs for stars
within a circular region with radius equal to 1° centered
on NGC 7193 coordinates RA o000 = 22" 03™ 03s,
Decjyopoo = 10° 48 06", provided by DAMLO2. This
region is large enough to contain the whole field of
NGC 7193 (Fig. 1). This search radius is about 10 times
the apparent radius provided by DAMLO2. Entries con-
taining extended source contamination flags were ex-
cluded. Tn addition, version 3.1 of ELODIE* (Moultaka
et al. 2004) and PHOENIX® (Husser et al. 2013) libraries
of stellar spectra were also employed.

2.1 Gemini GMOS Spectroscopic Data

Spectra of 53 selected stars distributed in three 5.5 x
5.5 arcmin® regions in the NGC 7193 field were col-
lected with the Gemini South (proposal GS-2013-B-
Q41) multi-object spectrograph (GMOS-S) in MOS ob-
serving mode. Slitlets were cut in five masks guided by
the star positions defined in the u filter (A = 350 nm)
images taken previously. The spectra were obtained with
the grating B1200-G5321 and with slit widths of 1.0”,
covering the spectral range 3835 — 5425 A with a reso-
lution of R ~ 2000. For each mask, spectra were ob-

3 http:/pvizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR
4 http:/fwww.obs.u-bordeauxl. fr/m2a/soubiran/download. html
3 http://phoenix.astro.physik.uni-goettingen.de/

Table 1 Log of Spectroscopic Observations

Object 2000 42000 Ac  Mask Exposure
(h:m:s) (°:’:") (nm) # (s)
2013 Jan 03
HD 68089 08:09:05 —42:04:28
455 longslit 20 (2)
460 longslit 20 (2)
2013 Sep 08
NGC 7193W  22:02:49 10:49:17
458 5 100 (3)
463 5 100 (3)
458 6 100 (3)
463 6 100 (3)
HD 211341 22:16:06 16:01:15 458 longslit 10 (2)
463 longslit 10 (2)
2013 Nov 03
NGC 7193E 22:03:09 10:46:38
458 3 100 (3)
463 3 100 (3)
458 4 100 (3)
463 4 100 (3)
2013 Nov 06
NGC 7193SW 22:02:48 10:43:22
458 8 100 (3)
463 8 100 (3)
2015 Jan 22
HD 38254 05:42:51 —-35:06:10
458 longslit 40 (2)
463 longslit 40 (2)

tained in two central wavelengths (\.), in order to correct
for CCDs gaps. We took several relatively short expo-
sures in order to avoid saturating the detectors. One stan-
dard star (HD 211341) from the list of Casagrande et al.
(2011) was also observed in longlist mode. Two other
standards (HD 68089 and HD 38254) from the same
list were observed with the same instrumental setup dur-
ing two other observing runs (proposals GS-2012B-Q-38
and GS-2014B-Q-71). Typical seeing was about 1.0” for
all observing nights. The observation log is detailed in
Table 1. The number of repeated exposures with the same
integration time are indicated in parentheses.

Data reduction was carried out using IRAF® stan-
dard routines from the GEMINI package. Images were
bias and flat field corrected. Bad pixel masks were used
to interpolate across defective regions of the CCDs and

6 IRAF is distributed by the National Optical Astronomy
Observatory, which is operated by the Association of Universities for
Research in Astronomy (AURA) under cooperative agreement with the
National Science Foundation.
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cosmic rays were removed. Twilight flats were obtained
for each GMOS mask and reduced in order to correct for
illumination gradients along the slits. Wavelength cali-
brations were performed by fitting 6'"-order Chebyshev
polynomials to the positions of lines identified in CuAr
arc lamp spectra. The root mean square (rms) values of
the wavelength solutions were typically 0.15A. These
solutions were used to rectify the 2D spectra, which were
separated in different image extensions, sky subtracted
and then collapsed to 1D spectra. For each star, spectra
taken at the same A\, were summed to increase the signal
to noise ratio (S/N). After that, spectra taken at differ-
ent A, were combined to get the full wavelength range.
Because the GMOS observations were not performed at
the parallactic angle, all science spectra were normalized
to the pseudo-continuum by fitting low-order polynomi-
als (typically 9 or 10 cubic splines along the whole wave-
length range) to the flux upper envelope. The IRAF task
continuum was employed in this step.

3 THE METHOD

3.1 Radial Density Profile and Limiting Radius
Determination

In order to construct the RDP of NGC 7193 and an-
alyze its central stellar overdensity with respect to the
background, a tentative redetermination of central coor-
dinates was performed. In this step, the sample of stars
was restricted to the following magnitude limits: 15.8,
15.1 and 14.3 mag at J, H and K, respectively. These
limits ensure both data completeness larger than 99 per
cent and good photometric quality (S/N > 10)’. We did
not use the spatial density profiles in RA and DEC to
determine the cluster center because of the scarcity of
stars. The central coordinates provided in DAMLO02 were
adopted as a first guess in order to construct the RDP
of NGC 7193 and analyze its central stellar overden-
sity with respect to the background. Next, we manually
varied these coordinates within ~ 1.5" from the origi-
nal ones. For each center, an RDP was constructed by
counting the number of stars inside circular rings whose
widths varied from 0.75" to 2.0’, in steps of 0.25', and di-
vided this number by the respective ring area. We looked
for central coordinates which resulted in an RDP with
the highest central stellar overdensity compared to the
mean background density. The narrower rings are ideal
to probe the central regions due to their larger stellar
densities, while the wider ones are better to probe the
external regions. This prevents either region of the clus-

7 http:/fwww.ipac.caltech.edu/2mass/overview/about2mass. html

ter from being undersampled (Maia et al. 2010, hereafter
MSC10).

The central coordinates (RAj2000, DECj2000) =
(22" 03™ 08%,10° 48’ 14”) were adopted (1.2’ away
from the center given in literature). The NGC 7193 RDP
is shown in Figure 2. The inset in Figure 2 shows the
region selected for estimation of the mean background
density, o1, = 0.31 stars arcmin~2 (continuous line) and
its 1o uncertainty, Aoye = 0.04 stars arcmin—? (dotted
lines). Densities tend to fluctuate around the oy, value
starting from R = 10’, which we adopted as the clus-
ter’s limiting radius (Rjiy, ). Density profile models (e.g.,
King 1962) were not fitted to NGC 7193 RDP, since the
scarcity of stars, field fluctuations and asymmetries in the
stellar spatial distribution increase the uncertainties as-
sociated with the derived structural parameters, like core
and tidal radii, precluding a statistically significant fit.

Although the NGC 7193 RDP shows a central stellar
overdensity compared to the background, which is the
first step in order to establish the physical nature of a
stellar aggregate (BSDDO01), it is useful to evaluate, with
a statistical method, the contrast between the number of
stars counted in the inner regions of the cluster and that
in a set of samples chosen around the target field for dif-
ferent R)i,,. We devised an algorithm that follows the
prescriptions detailed in PKBM11. The method consists
of randomly selecting a set of circular field samples in-
side the extraction region centered on the OCR coordi-
nates. Figure 3 shows an example of neighboring field
samples (with radius 10" in Fig. 3) randomly selected
around NGC 7193. The number of samples depends on
their radii and varies from 1000 (for Ry, = 1’) to 100
(fOI' Rlim > 6/).

For each test radius, the distribution of
Nsela/{Ngela) values was built, where Ngeq is the
number of stars counted within each field sample and
(Nfie1a) is the average taken over the whole ensemble.
Analogously, the ratio Nocr/(Ngela) Was calculated,
where Nocr is the number of stars counted in the
central region, represented as black filled circles within
10’ of the central coordinates in Figure 3. The percentile
corresponding to this ratio within the Ngaela/(Ngela)
distribution was also determined, for a given Rjjy.
Fluctuations around each test radius were taken into
account by repeating this procedure ten times.

Figure 4 shows the average percentiles and their as-
sociated 1o uncertainties for each Rj,,. In the range
2 < Ry (arcmin) < 6, the percentiles corresponding
to the ratio Nocr/(Ngea) achieve values below 90%
due to fluctuations in the concentration of stars across the
cluster region. These fluctuations result in density val-
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Fig.3 Sky map of NGC 7193. Stars with J < 15.8, H < 15.1, K; < 14.3 mag which are located within 1° of the central
coordinates are shown. Black circles represent stars within 10’. Other stars are plotted as blue dots. Red circles illustrate a set of

100 randomly selected field samples with radii equal to 10.

ues below oy, in this radius interval (Fig. 2). NGC 7193
shows a greater contrast in comparison to its field with
respect to star counts for R, values between 7/ — 11/
(Fig. 4). The percentile for Ry, = 10’ is slightly below
90%, but is still compatible with this value taking into
account the uncertainty. In addition, all probable mem-
ber stars are found (Sect. 4.4) within this limiting radius.
For Ry, > 11/, the percentiles are systematically below
90%, due to increasing field contamination.

The limiting radius of NGC 7193 can be converted
to Rim = 1.46 pc at log(t/yr) = 9.4 by adopting a

distance modulus of (m — M), = 8.5 mag (Sect. 4.4).
This result is quite consistent with the temporal evolu-
tion of the core radius values as shown in figure 2 of de
La Fuente Marcos (1998), who performed an /N —body
simulation of a cluster with an initial population of Ny =
104 stars which contained primordial binaries. This is an
expected result, since in the far future, initially massive
open clusters will leave behind only a core, with most
of their stellar content dispersed into the background
(Bonatto et al. 2004b; de La Fuente Marcos 1996).
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distribution for each test radius. Dotted and dashed lines mark the 90" and 95" percentiles respectively.

3.2 Spectroscopy: Atmospheric Parameter and
Radial Velocity Determination

3.2.1 The cross-correlation method: ELODIE and
PHOENIX spectral libraries

For determination of effective temperatures (7eg), loga-
rithm of surface gravities, (log(g)), metallicities ([Fe/H])
and radial velocities (V;), the spectra of our program
stars were cross-correlated with stellar spectral tem-
plates obtained from the spectral libraries ELODIE and
PHOENIX. The former is an empirical library contain-
ing 1962 spectra of 1388 stars covering the wavelength
range 3900 — 6800 A and providing a large sampling in
effective temperature (3000 < T (K) < 60000). The
latter is a synthetic library containing 27 704 spectra cov-
ering the wavelength range 500 — 55 000 A and providing
abetter sampling in surface gravity (0.0 < log(g) < 6.0)
and metallicity (—4.0 < [Fe/H] < +1.0) compared
to ELODIE, although with a smaller coverage in Tug
(< 12000 K), since PHOENIX models assume local
thermodynamic equilibrium. The sampling of the param-
eter space within the PHOENIX library has the following
step sizes between models: ATg = 100 K for Teg in the
range 2300—7000 K and AT,z = 200 K for Teg in the
range 7000—12000 K; Alog(g) = 0.5 dex for log(g);
A[Fe/H] = 1.0 dex for [Fe/H] between —4.0 and —2.0
and A[Fe/H] = 0.5 dex for [Fe/H] between —2.0 and
+1.0.

Spectra of both libraries were taken at resolution
R = 10000 and were degraded to match the resolution

of our science spectra. Also, the wavelength grid used
for the synthetic spectra was converted from a logarith-
mic to a linear scale and transformed from vacuum (Ayac)
to air wavelengths (\,i,) according to the transformation
equations taken from Ciddor (1996) and valid for A >
2000 A. Specific flux densities (FV*° = dE\ )

dt dAyac dArea
were also converted from vacuum to air values:

air dE,\ o Fvac d)\vac
AT dtdhy dArea N \dhay )

3.2.2 The cross-correlation method: validation

The IRAF FXCOR task was employed for the construc-
tion of the cross-correlation function (CCF) of each spec-
tra object—template pair. This task implements the al-
gorithm described in Tonry & Davis (1979, hereafter
TD79). The degree of similarity between line profiles of
both spectra is given by the CCF peak (h), whose maxi-
mum value is normalized to 1.0. For each CCF, the task
also calculates the TDR ratio, which is defined as the ra-
tio of the CCF peak (h) to the rms of the CCF antisym-
metric component (0,). Formally, TDR = h/(v/20,).
The higher the TDR value is, the more prominent the
central CCF peak will be in comparison to other (spuri-
ous) peaks. It is also inversely proportional to the uncer-
tainty in radial velocity of the object relative to the tem-
plate (equation 24 of TD79). Therefore, it is related to
uncertainties associated with matching the spectral lines.

In order to check the above statements, we took a
PHOENIX synthetic spectrum representative of the Sun
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(Teg = 5800 K, log(g) = 4.5, [Fe/H] = [a/Fe] =
0.0; see Fig. 5) and cross-correlated it with all PHOENIX
spectra with the same surface gravity and metallicity but
with other values of T¢g. In each case, the corresponding
CCF peak (h) was calculated and then the ensemble of
values was plotted as a function of T,g, as shown in the
top left plot of Figure 6. The color scale indicates the
TDR value.

We then verified the sensitivity of h in terms of
log(g) and [Fe/H] following an analogous procedure: we
fixed two of the atmospheric parameters (either Tog and
[Fe/H] or Teg and log(g)) and let the other one act as
a free parameter (in all comparisons we kept [a/Fe] =
0.0). The results are shown in the middle (log(g)) and
rightmost ([Fe/H]) plots in the upper panels of Figure 6.
In all cases the h values reach their maximum around
those expected parameters.

After that we added noise to the original solar syn-
thetic spectrum in order to simulate spectra whose S/N
values are typical of our science ones (see Table 2 and
Sect. 4.3). Those that were degraded in S/N are plotted
in Figure 5 as blue and orange lines and their S/N values
are 36 and 18, respectively. The same procedures out-
lined above were then employed in order to verify the
sensitivity of the h values under variations in the atmo-
spheric parameters in the cases of poorer quality spectra.
This is shown in the middle and lower panels of Figure 6.
Again, the h values peak at the expected parameters in
each plot.

As we degrade the S/N of the object spectrum, the
TDRs can reach higher values even in cases of cross-
correlation with templates whose parameters are signifi-
cantly different from those of the object spectrum. This
is particularly true in the h vs. log(g) plot shown in
the lower panels of Figure 6. This is a consequence of
the growing antisymmetry of the CCF around its central
peak as poorer quality spectra are employed in the cross-
correlation (see also figs. 8 to 13 of TD79). Therefore
the CCF peak is a more robust indicator of the similarity
between a pair of spectra than the TDR ratio.

3.2.3 The cross-correlation method: application

To estimate T.g, our science spectra were Cross-
correlated with all templates from the ELODIE library.
The templates from the whole library were also previ-
ously continuum normalized. Again, for each spectrum
the flux upper envelope was fitted by employing cubic
spline pieces along the whole wavelength range. The
IRAF task continuum was used in order to perform an
automated and uniform normalization procedure. This is

a necessary step before cross-correlation to avoid the po-
tential mistake of fitting the wrong CCF peak (for exam-
ple, a coincidental peak in the CCF created by continuum
variations). The templates most similar to a given object
spectrum were chosen by identifying those that resulted
in the maximum value of CCF peak.

The spectral type of a given object was determined
by summing over the TDR values of those templates
with the same spectral type within the selected subsam-
ple. The one with the highest TDR sum was adopted
as the final spectral type. The object Tog and its uncer-
tainty (o7, ) were computed according to the averaged
value and standard deviation for the chosen templates,
weighted by the TDRs.

To derive log(g) and [Fe/H], we firstly filtered the
parameter space covered by the PHOENIX models, re-
stricting it to those templates whose effective tempera-
tures are within the interval [Togr — o1, Toff + 0T, ), @S
obtained in the previous step. After cross-correlating our
object spectrum with this group of templates (for which
an automated normalization procedure was employed as
explained above), those that resulted in the maximum
value of the CCF peak were selected and ranked in as-
cending order of the TDRs. A subsample composed of
the most well correlated theoretical templates was se-
lected (that is, the ones that resulted in the highest value
of h and in the highest values of TDR) and their average
values of log(g) and [Fe/H] were calculated, weighted
by the TDRs. Again, the uncertainties are equal to the
weighted standard deviation of these values. The number
of templates in this subsample is such that the maximum
admitted uncertainties in log(g) and [Fe/H] correspond
to the step size of these parameters in the PHOENIX li-
brary.

Within this subsample of PHOENIX templates, the
one with the highest correlation was used to derive the
radial velocity of our object spectrum relative to the
template by executing the FXCOR task in interactive
mode and fitting the CCF central peak with a Gaussian.
Thus we ensure that a synthetic template of spectral
type similar or equal to that of the object has been used
to obtain the object’s radial velocity. Then the IRAF
RVCORRECT task was employed to derive the corre-
sponding heliocentric correction.

To test the method, the procedure outlined in this
section was applied to the spectra of the standard stars
HD 68089, HD 211341 and HD 38254 and the resulting
atmospheric parameters were compared to those found in
the literature (Casagrande et al. 2011 and Holmberg et al.
2009). In order to enlarge our sample and probe a wider
range of parameters, the method was applied to six other
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Table 2 Stellar Parameters for Stars Observed Spectroscopically

ID  a2000 62000 (%)a Lo, COS O us ST M3 (J — Ks)§ Vi Teg [Fe/H] log(g) Memb.

(h:m:s) (°:7:7) (mas yr—1) (mas yr—1) (mag)  (mag) (kms~hH  (K) (dex) (dex) (**)
2 22:03:08 10:48:50 51 -13.1+1.7 -24.6+1.9 KO 0.0 0.61 —42.61+5.6 4868+227 —0.30+£0.26 2.834+0.37 NM
3 22:03:08 10:48:14 86 -13.6+2.7 -17.44+1.7 F8 1.6 0.31 —48.1£5.1 6075+£100 -0.5040.50 3.754+0.27 M
4 22:03:02 10:48:27 138 -37.24+1.3 -39.0+0.8 G2 4.2 0.45 —17.443.1 59224227 0.01£0.18 4.64+0.47 NM
6 22:03:09 10:47:57 126 5.0£09 -6.2+1.6 F3 3.0 0.25 —13.1£3.5 7007200 0.0040.50 4.744+0.40 M
7 22:03:19 10:47:25 48 2.142.5 41429 G5 -0.2 0.50 —35.445.4 5230+£100 -0.18+0.24 3.084+0.43 NM
9  22:03:12 10:46:08 36 -43+44 98447 K5 8.6 0.78 5.6+4.7 43124227 -0.434+0.42 5.384+0.23 NM
114 22:03:06 10:46:19 14 27445 -2.1445 K1 5.1 0.66 —28.6+4.9 5250+£150 0.00+£0.50 4.874+0.48 NM
13 22:03:06 10:45:53 45 115449 —43+52 KO 4.1 0.48 -5.446.8 5368+100 0.0040.50 4.484+0.32 M
14 22:03:09 10:45:24 154 9.44+1.1 -3.540.8 F3 2.8 0.23 -24.745.0 7123+£200 0.03+0.12 4.534+0.41 M
154 22:03:10 10:45:13 65 4.6+5.0 3.545.0 F5 3.1 0.28 8.34+4.3 64554242 —0.2540.26 4.34+0.34 NM
16 22:03:06 10:44:07 19 -3.54+139 3.6+10.8 GO 2.5 0.39 38.44+4.2 5802+142 -0.28+0.26 4.10+0.30 NM
18 22:03:15 10:44:34 40 -4.84+4.2 -30.444.7 G8 2.7 0.38 —49.14£3.5 5394+£110 -0.5040.50 4.004+0.50 NM
19 22:03:04 10:44:14 18 -3.345.7 -15.345.6 F8 2.7 0.34 —27.443.5 5978+100 -0.53+0.12 4.03+0.40 NM
20 22:03:16 10:48:27 24 -0.3+3.2 0.1£3.4 KO 2.9 0.61 —83.149.1 4868+227 -0.4740.21 2.094+0.43 NM
21 22:03:14 10:48:08 99 -18.4+25 113432 GO 2.3 0.40 —19.5+5.0 5627+170 -0.264+0.25 3.884+0.42 M
22 22:03:17 10:47:02 45 11.74£3.8 -6.2+4.1 F8 1.1 0.31 =55.6+£2.0 6046166 -0.254+0.25 3.754+0.40 NM
23 22:03:16 10:47:22 49 353424 234432 G5 2.6 0.43 —87.742.1 5533+173 -0.13+£0.22 4.124+0.37 NM
244 22:03:08 10:45:25 65 2394129 58+£129 GO 2.2 0.38 —25.0+£3.7 5780+£100 -0.7540.25 3.814+0.38 NM
25 22:03:14 10:44:34 68 —14.14£5.0 -18.64+5.4 K2 2.6 0.47 —87.3+6.0 4936100 —0.50+£0.50 3.994+0.36 NM
27 22:02:58 10:47:33 48 3.6+£54 42457 F8 29 0.38 -68.2+5.1 5970+£100 -0.50+0.50 4.1940.29 NM
29 22:02:47 10:46:48 45 1.9+£19 -14.6+57 GI 1.2 0.35 —48.9+11.0 5805+£227 0.004+0.50 3.624+0.23 NM
30 22:02:49 10:48:33 88 -3.6+43 64447 G4 22 0.40 -49.9+3.9 5601227 -0.504+0.50 3.814+0.30 NM
31 22:02:48 10:48:20 40 0.2+2.6 -53+3.0 G8 2.2 0.42 —10.84+5.2 5599+100 -0.2940.25 3.824+0.40 M
32 22:02:58 10:48:40 24 -18.7+18.2 -5.0£18.2 GO 2.9 0.35 -6.74+7.4 5811+100 -0.50+0.50 4.21+£0.28 NM
33 22:02:56 10:49:23 51 29.54£2.0 6.7+2.1 G5 3.7 0.36 -23.8+3.8 6072+297 0.004+0.50 4.51+043 M
34 22:02:43 10:48:57 45 20.8+0.9 —43.1£1.0 G8 0.6 0.43 —44.747.0 54454227 0.08+0.18 3.41+£0.48 M
36 22:02:48 10:50:08 18 -15.3+17.9 0.4+18.0 G5 34 0.41 —33.1£3.9 5640109 -0.2940.26 4.324+0.25 NM
37 22:02:41 10:50:25 46 -3.7+4.6 -15.045.0 K2 2.9 0.58 —43.7+13.0 4744+185 -0.20+0.27 4.094+0.42 NM
38 22:02:42 10:50:35 45 -9.244.1 -11.344.7 K7 9.5 0.83 —6.64+7.4 40141100 —-0.33+0.37 5.35+0.25 NM
39 22:02:54 10:51:28 65 -22.2443 217448 KO 3.3 0.48 29.246.4 5348+100 -0.41+£0.21 4.254+0.27 NM
40 22:02:39 10:50:47 52  -22.642.1 -7.2+1.5 G0 04 0.42 —14.0+£2.7 5639+227 -0.5040.50 3.2840.26 M
41  22:02:50 10:51:38 56 -2.8+1.4 -14.1+19 F8 1.4 0.34 0.245.5 6010+£140 -0.21£0.25 3.83+0.33 M
42 22:02:54 10:51:17 67 -5.84+58 -2342.0 F8 1.5 0.30 —16.2+3.0 6081119 -0.364+0.22 3.71+0.46 NM
43 22:02:40 10:48:51 80 8.5+4.7 -4.64+5.1 B5 0.9 0.34 —42.2+43.0 6083+227 -1.984+0.12 3.384+0.34 NM
44 22:02:49 10:50:29 51 -3945.1 -6.9457 G5 -1.3 0.49 —284.6+4.8 53104148 —0.3240.28 2.78+0.46 NM
45 22:02:57 10:49:44 60 27.8+4.0 -34+4.1 G5 4.6 0.52 -1.242.2 5666+100 -0.11+0.21 4.88+0.35 M
46 22:02:53 10:50:01 31 -3.34+5.6 -5.64+5.6 G5 2.6 0.37 —47.843.0 5857+£211 0.0540.16 4.164+0.49 NM
47  22:02:40 10:51:44 40 16.0+4.9 -20.2+£5.2 GO 2.7 0.38 4.243.6 5733+£100 -0.50£0.50 4.004+0.50 NM
489 22:02:43 10:45:53 28 -0.7443 55443 K2 55 0.74 44.4+4.8 50404100 —0.1940.25 4.87+0.38 NM
49 22:02:46 10:44:41 48 -20.7+4.4 -3.844.8 K3 P 0.61¢ 15.6+£9.7 4599+102 — - M
504 22:02:40 10:44:34 17 13.544.5 -8.6+£4.5 K2 5.1 0.60 23.24+4.4 4999+130 -0.504+0.50 4.654+0.28 NM
51 22:02:39 10:44:27 90 85.8+6.4 -67.9+6.1 G5 3.3 0.43 24.14£2.2 5641£139 -0.504+0.50 4.2740.29 NM
524 22:02:45 10:43:59 21 2.6+4.1 4.0+4.1 G8 34 0.48 —79.145.7 5294+£100 -0.72+£0.26 4.274+0.32 NM
Notes:

@ At4630A.

b we adopted My, = 4.1 (assuming a K3V star), from SK: (1982) and Koornneef (1983) tables. The latter were transformed to
2MASS system according to the relations of Carpenter (2001).

¢ From Straizys & Lazauskaité (2009) tables.

d Proper motions from the PPMXL (Roeser et al. 2010).

€ For this star, Ks = 17.088, (J — Ks) = —0.635.

* From PARSEC isochrones (see details in the text).

** M means a member and NM means a non-member star.
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Table 2 — Continued.

ID @2000 82000 (%)a Lo COS O ps ST M; J— KS)S Vi Tor [Fe/H] log(g) Memb.
(h: m:s) (°:7:7") (mas yr_l) (mas yr_l) (mag) (mag) (kms~1) (K) (dex) (dex) (**)
534 22:02:38 10:44:18 46  52.5+12.9 —75.8+12.9 KO 5.0 0.62 -42.6+3.4 5358+100 -0.09+0.20 4.994+0.41 M
54d.e 22:02:52 10:43:32 28 1.3454 25454 F7 2.1 0.36 —162.8+£6.7 5955+144 -0.5040.50 4.00+0.50 NM
55¢  22:02:41 10:42:58 38 6.4+47 25447 KO 3.6 0.48 —67.44+2.1 5339+100 0.00+£0.50 4.37+0.25 NM
56 22:02:44 10:41:31 35 27448 -7.54£52 KO 34 0.47 —38.7+5.0 5342+£128 0.23+0.26 4.34+0.43 M
57 22:02:48 10:41:42 1151 0.6£2.5 2.3£29 B9 0.6 -0.05  -1759+£3.4 10727£316 -0.5040.50 4.00+£0.50 NM
58 22:02:56 10:41:51 58 23.9+1.7 -243+1.8 G5 2.1 0.40 1.6+£2.6 5724+227 -0.42+0.19 3.80+0.30 M
59 22:02:44 10:42:12 50 4.843.5 43438 G5 -0.1 0.51 -14.5+4.5 52294100 -0.39+0.28 3.04+0.39 NM
60%  22:02:42 10:42:38 35 -09+4.2 -11.1442 G5 3.7 0.45 —112.943.7 5668+113 -0.614+0.21 4.3740.33 NM
61 22:02:56 10:42:18 311 3.1£5.1 -31.0+55 A4 09 0.41 -336.24+7.2 57504227 -2.004+0.50 3.314+0.37 NM
62 22:02:41 10:40:57 26 41445 50449 G5 2.2 0.46 -34.8+1.7 54524209 -0.11£0.21 4.03+0.37 NM
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Fig.5 PHOENIX synthetic spectrum representative of the Sun (black lines). Colored lines are the same spectrum, but degraded in
S/N: S/N=36 (left) and S/N=18 (right). For better visualization, only the region around Hg is shown.

standards (HD 104471, HD 104982, HD 105004, CD-
28 9374, HD 107122, HD 111433), previously observed
(Maia 2012; Maia et al. 2009, hereafter MSCP09) with
the same instrumental setup, and to six stars from the
ELODIE library (HD 6920, HD 15866, HD 17382, HD
71497, HD 97633, HD 117176). Stars from these three
samples were plotted with different symbols in Figure 7,
where the present effective temperatures, surface gravi-
ties and metallicities were compared to the literature val-
ues. As explained above, the ELODIE library itself was
used for the computation of Teg. For this reason, the six
spectra obtained from it were not plotted in the leftmost
part of Figure 7.

Although tested with only 15 objects, the derived pa-
rameters, computed as stated above, tend to reproduce
the expected ones, taking into account the uncertainties.
This demonstrates the usefulness of the synthetic library
in the cross-correlation method, since it fills the gaps

of the empirical library in the parameter space, espe-
cially for metallicities significantly different from the so-
lar value. The better the parameter space resolution is,
the higher the precision that is achieved in the stellar pa-
rameters derived.

Figure 8 shows the spectra of the standard stars HD
68089 and HD 211341 and of four science spectra (black
lines). In each case, the PHOENIX model for which at-
mospheric parameters (red labels) are the closest to the
measured ones was overplotted (red dotted lines). For
reference, some prominent absorption lines were high-
lighted. The blue dots represent the residuals (science mi-
nus template) as a function of wavelength in each case.
The horizontal continuous lines are the “zero” lines for
the residuals.

Arbitrary constants were added to the spectra, which
were corrected to the rest frame, for comparison pur-
poses. Table 2 summarizes the results.
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Fig.7 Comparison between present and literature parameters (T, log(g) and [Fe/H]) for a sample of fifteen stars. Spectra of
three of them (HD 68089, HD 211341 and HD 38254) were reduced and analyzed for this paper. Six were previously observed and
reduced (MSCP09) and another six were taken from the ELODIE library. The dashed line is the y = « locus.

4 ANALYSIS
4.1 Photometric Analysis: Testing an OCR Nature

OCRs are intrinsically poorly populated (PKBM11). For
this reason, it is useful to evaluate the statistical re-

K x (J — K,) CMDs for stars located in the inner area
of NGC 7193 (r < 10) and also for stars in an arbitrary

control field, chosen in the region 30 < r (arcmin) < 60

from a random ensemble of field samples with the same

semblance between the cluster and the field with re-
spect to the sequences observed in CMDs. First, we built

area as the central region. We then executed a routine that
evaluates the overdensity of stars in the cluster CMD rel-
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Fig.8 Normalized and radial velocity corrected spectra of standard stars HD 68089 and HD 211341 and of four science spectra
(black lines). In each case, the best-matched PHOENIX spectra are superimposed on the observed ones (red dotted lines). The blue
dots represent the residuals (science minus template) as a function of wavelength in each case. The horizontal continuous lines are
the “zero” lines for the residuals. Some deep absorption lines are marked for reference.

ative to the control field in order to establish photometric
membership probabilities.

This algorithm (fully described in MSC10) builds
3D CMDs with J, (J — H) and (J — K) as axes for
the cluster and control field. These diagrams are divided
into small cells with sizes (AJ, A(J — H), A(H — Ky))
that are proportional to the mean uncertainties in mag-
nitudes and color indexes. In our case, cell sizes are 20
times the mean uncertainty in J and 10 times the mean
uncertainties in (J — H) and (H — Kj). These cells are
small enough to detect local variations of field-star con-
tamination on the various sequences in the CMD, but
are large enough to accommodate a significant number
of stars (MSC10).

Membership probabilities are assigned to stars in
each cell according to the relation P = (Ngy, —
Necon)/Neciu, where Ngy is the number of stars counted
within a cell in the cluster CMD and N, g, is the num-
ber counted in the corresponding cell in the control field

CMD. Null probabilities are assigned whenever N¢j, <
Ncon. The cell positions are changed by shifting the en-
tire grid one-third of a cell size in each direction. The cell
sizes are also increased and decreased by one-third of the
average sizes in each of the CMD axes. Considering all
of the possible configurations, 729 different grid sets are
used. The final probability value for each star is derived
by taking the average of the memberships obtained over
the whole grid configurations. No star was removed from
the cluster CMD.

In Figure 9, a PARSEC isochrone (Bressan et al.
2012) was superimposed on the cluster CMD with the
fundamental parameters (m — M)y = 8.5 &+ 0.2 mag,
log(t/yr) = 9.4+ 0.2, E(B — V) = 0.05 £ 0.05 mag
and [Fe/H] = —0.17 £ 0.23 (see Sect. 4.4 for details).
The latter value (and its 1o uncertainty) was obtained
by averaging the metallicities estimated for the member
stars, selected after our joint analysis (Sect. 4.4). The red-
dening value adopted in our analysis was obtained from
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Schlegel et al. (1998) extinction maps and provides a de-
cent fit to our data. It is consistent, within uncertainties,
with that obtained from the maps of Green et al. (2015),
from which we have E(B — V) = 0.03 £ 0.03 mag.
The dotted line represents the locus of unresolved bi-
naries with equal-mass components. The blue and red
dashed lines are Padova isochrones with [Fe/H] = —0.4
and [Fe/H] = 0.06, respectively, corresponding to the
above lower and upper limits for [Fe/H]. It is noticeable
that the widening of the main sequence (MS) due to the
metallicity uncertainty is much smaller than that caused
by binaries. In order to properly select the isochrone, we
used [Fe/H] as a proxy of the overall metallicity Z ac-
cording to the relation: [Fe/H] = log(Z/Zg), where
Zo = 0.0152 (Bressan et al. 2012). The color bar in-
dicates the photometric membership probabilities, com-
puted as explained above. The reddening correction was
based on the extinction relations taken from Rieke &
Lebofsky (1985): Ay = 0.282Ay, Ay = 0.175Ay and

Following Pavani & Bica (2007, hereafter PBO7) and
PKBM11, an isochrone fitting index (ng) was defined as
the number of stars, weighted by the membership proba-
bilities, that are compatible with a given isochrone, tak-
ing into account photometric uncertainties. A star is con-
sidered to be a photometric member if it is at a maximum
level of 30 s and 30(j_ k) from the nearest isochrone
point. Formally

Nii

nge =y P M
j=1

where P; is the membership probability and Ngq is the
number of cluster stars compatible with the isochrone.
We took into account the effect of unresolved binaries by
shifting the isochrone in steps of 0.01 mag in the direc-
tion of decreasing K up to 0.75 mag, which is the limit
corresponding to unresolved binaries with equal mass
(dotted line in Fig. 9). All stars compatible with these
loci count in the sum given by Equation (1).

In general, contamination by field stars becomes
more severe for fainter magnitudes in the cluster CMD,
where photometric uncertainties are larger. For this rea-
son, the calculation of ngy (Eq. (1)) was restricted to
stars with Ky < 13 mag and membership probabilities
P > 50%. Stars that obey these restrictions and that
are compatible with the isochrone sequences (binaries
included), plotted with error bars in Figure 9, yielded
nay = 16.2.

In the second step of our procedure, the same method
stated above was applied to a set of 100 field regions
randomly chosen around NGC 7193 (30 < r (arcmin)
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< 60). Arbitrary pairs of samples were taken within
this ensemble and, for each pair, one of the samples was
treated as a test field and the other one as a comparison
field. The MSC10 algorithm was then executed to deter-
mine membership probabilities and to obtain ng for each
test field—control field pair.

Figure 10 shows the resulting distribution of ng¢, val-
ues. The cyan arrow indicates the value obtained for the
OCR. The leftmost dashed line indicates the 90*" per-
centile of the distribution (ng; = 10.5), while the right-
most one indicates the 95" percentile (ng, = 12.4). The
ng¢ value for the cluster is beyond the 95" percentile of
the distribution, which reveals a statistical contrast be-
tween the OCR and the field.

The value ngy = 16.2 was obtained with a partic-
ular choice for the control field. In the third step of our
procedure, we compared the NGC 7193 K x (J — K)
CMD with that of each one of the 100 randomly cho-
sen field samples. For each cluster—control field pair, we
determined ng¢, using the procedure outlined above. The
median of this set of values resulted in 11.3 (red arrow in
Fig. 10), whose associated percentile is slightly greater
than 90%. This result suggests that the sequences defined
along the isochrone in the cluster CMD are statistically
distinguishable from the field with a significance level of
about 90%. The average value (nst, ocr) obtained in this
experiment resulted in (nay ocr) = 11.54+3.3 (10). The
possibility of a field fluctuation cannot be ruled out from
the photometric analysis solely, since we have some field
samples for which 74t feld > nas,ocr (Fig. 10). This
is not an unexpected result, since we are dealing with a
poor stellar aggregate that is barely distinguishable from
field stars.

4.2 Kinematic Analysis

In this section, we perform a preselection of candidate
member stars of NGC 7193 based on the spread of
the variables’ right ascension («), declination (), radial
velocity (V;) and proper motion components (fi, OS 0,
us). The distribution of V;, obtained via the procedure
outlined in Section 3.2, is shown in Figure 11. The
histogram bin (10 km s~!) corresponds to twice the
mean uncertainty in V;. We identified five radial veloc-
ity groups: V; < —200, —200 < V; < —100, —100 <
Ve < =50, =50 < V, < 10 and V; > 10. Four stars
with V, < —120 km s~! seem to be unrelated to the
other groups. The V; values are shown in Table 2 together
with all atmospheric parameters derived from our science
spectra (Sect. 4.3). Proper motions were obtained from
UCACA4.
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Fig.9 Lefi: K5 x (J — K) CMD for NGC 7193. Only stars with K < 13 mag were plotted. The color bar indicates membership
probabilities. A PARSEC isochrone (log(t/yr) = 9.4; [Fe/H] = —0.17) was visually superimposed on the data. The dotted line
represents the locus of unresolved binaries with equal-mass components. The blue and red dashed lines are Padova isochrones with
[Fe/H] = —0.4 and [Fe/H] = 0.06, respectively (see text for details). Stars compatible with the isochrone (binaries included) and
with P > 50% (see text) are plotted with error bars in (J — Ks). Right: CMD for a control field (same area).
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Fig. 10 Distribution of ng¢, values (Eq. (1)) for the ensemble of field regions selected around NGC 7193. The cyan arrow indicates
the value of ngq, obtained for the cluster. The red arrow shows the median of ng. values obtained after applying Equation (1) to
data cluster—control field pairs. The leftmost dashed line indicates the 90** percentile of the distribution, while the rightmost one
corresponds to the 95" percentile. Poisson error bars are shown.

A 5-dimensional iterative sigma-clipping routine, in-  cluster area. Francis & Anderson (2012, hereafter FA12)
volving the kinematical and positional variables, was em-  applied this method in order to find improved candidate
ployed in order to identify a group of stars with motions  lists for 87 clusters and associations from The Extended
compatible with each other and spatially localized in the ~ Hipparcos compilation (“XHIP”, Anderson & Francis
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spectra.

2012). The algorithm consists of iteratively subjecting
each star in our sample (Table 2) to the condition

. X.)2
ZM<H2 )

i=1 IX;

where, for a fixed exclusion criterion n, the summation
runs over the variables {X;} = {«,d, V;, 1q cOS 9, f15}.
X;ando x, are, respectively, the mean and standard devi-
ation for the group satisfying Equation (2) in the previous
iteration.

At each iteration, all stars satisfying Equation (2) are
included in a new subsample. The means and variances
of each X, are then recalculated. Stars that do not sat-
isfy Equation (2) are excluded and another iteration is
performed. The convergence criterion is simply that the
number of candidate member stars does not change under
subsequent iterations. For our data we adopted n = 3.4,
which means that the algorithm excludes stars for which
at least one of the X; variables differs from X; by more
than 1.5 times the associated dispersion ox,. This proce-
dure resulted in a stable subsample with 43 stars (81% of
the complete sample) after four iterations.

As stated by FA12, Equation (2) statistically defines
the interior of a hyperellipsoid in the position x veloc-
ity space, centered at the mean for the cluster and with
axes proportional to the standard deviation of each vari-
able. The exclusion criterion generalizes to 5 dimensions
the procedure of excluding data points that are beyond
a given number of standard deviations from the sample
mean.

Figure 12 shows the vector-point diagrams (VPDs)
for stars in the inner area of NGC 7193 (r < 10’) and
in a ring (30 < r (arcmin) < 31.6228) of the same
area as that of the cluster, for comparison purposes. Stars
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observed spectroscopically were identified according to
Table 2 and symbols correspond to different V; bins. Blue
symbols represent stars excluded after applying the FA12
algorithm (stars 51 and 53 are highly deviant and were
not plotted for better readability) and red symbols repre-
sent those that were kept. Other stars are represented by
small black circles. The mean uncertainties in ., X cos d
and p; are indicated by error bars in Figure 12. The mag-
nitude limits (16.5, 16.5 and 17.1 mag in J, H and K,
respectively) for both plots correspond to the maximum
magnitude values for stars in our spectroscopic sample
(Table 2).

Non-excluded stars that are compatible with the
isochrone sequences and binary loci on the cluster CMD
(Sect. 4.4) form a preliminary list of member candidate
stars. Ten stars (4, 23, 34, 44, 39, 51, 53, 54, 57 and
61) were excluded by the FA12 algorithm. As shown in
Figure 12, these stars have very discrepant proper mo-
tion components (and/or radial velocities) compared to
the bulk motion, taking into account the adopted exclu-
sion criterion (n = 3.4 in Eq. (2)). Nevertheless, we can-
not definitely rule out the membership of these stars be-
cause OCRs are dynamically evolved structures and thus
they are expected to be rich in binaries (e.g., de la Fuente
Marcos et al. 2013), in which the presence of a secondary
appreciably changes the velocity of the primary star. This
suggests that care must be taken when applying proper
motion filters to sort out members. In addition, the VPDs
for both NGC 7193 and the annular field show a close
resemblance and we are not able to readily disentangle
both populations based only on kinematic information.
This is expected for a dissolving cluster since repeated
encounters with external agents cause the mean motion
of a cluster to be closer to the mean movement of the
neighboring field (Maia 2012).

As stated by Bica & Bonatto (2005, hereafter BB0S),
it is useful to compare the proper motion distribution of
stars in the cluster area with that of the control field stars
in order to look for systematic deviations. Asymmetries
and peaks in the intrinsic (i.e., field subtracted) proper
motion distribution may yield information on the internal
kinematics and presence of unresolved binaries (PB07).

Following the BBOS method, the proper motion dis-
tributions for NGC 7193 and for an annular field with
the same area were constructed. Since UCAC4 also in-
cludes 2MASS photometry, the correspondence limit be-
tween both catalogs was firstly evaluated. The CMDs
in Figure 13 show that both are nearly complete for
J < 14.5 mag. Restricting our data to this limit is impor-
tant to ensure that the proper motion distributions are not



M. S. Angelo et al.: Investigation of Galactic Open Cluster Remnants: the Case of NGC 7193 4-15
LI | T T T
40 NGC 7193 J <165 vr<200 x|]
[ (r<10 arcmin) H <16.5 200 <Vr<-100 A
I Ks<17.1 °l.100<Vrs-50 O]
I a6 S0<Vr<10 o]
20 vr>10 ol
62 . 2o 2 o
L : 55 216, %0
6 v ° ?1?67 EP15
ol C o oo ¥ o o i
90 5 OO AL | %o
ot0g & a‘léx P o 43 L2
o © .0 6&"5 o 050
J3%o 3“& 9. .
w ° o 3719Q%1§9 27
o0l 25@° o 1% o 470031 i
20° s 8o 20
~—~ + o 180 ° &1 x
5 4 °
240+ <& _
% 0 1 1 | 3p |
E 40 T T T T T
g
Q
= Control field
L (30 < r (arcmin) < 31.6228)
201 + 4 e
- +
+
L + o+
+
ot Toan T .
L + + 1t *-H—++ ++ *
+ 4 .h,}'%++# * &
* L ey
A
20+ * + + -
+ + .
+
+ +
40+ 4
1 L 1 L 1 1 1 1
-40 -20 40

0 20
Urs €OSS (Mas.yr’)

Fig.12 Top: VPD for NGC 7193. Stars with spectroscopic data are numbered (see Table 2). Symbols refer to different radial
velocity bins (in km s™1). Blue (red) symbols refer to stars (not) excluded after applying the FA12 algorithm. Small black circles
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bars are plotted in both diagrams.

affected by incompleteness, especially for fainter magni-
tudes.

Besides this restriction in .J, a color filter was applied
to the photometric data of NGC 7193 and annular field
(Sect. 4.4) in order to remove most of the background
contamination, leaving a residual contribution that will
be taken into account by means of histogram subtractions
(PBO7). Rather than working separately with proper mo-
tion components, the angular projected velocities on the

sky (V, = /p2 x cos?d + p3) were employed in this

study.

Figure 14 shows the distributions of V}, for
NGC 7193 and the control field (left), and the
field subtracted distribution (right). Histogram bins are
6 mas yr—!, which is about 1x the average uncertainty

in V, for the sample of stars in Figure 14. The proper
motion distribution for stars in NGC 7193 shows sys-
tematic deviations, taking Poisson uncertainties into ac-
count, with respect to the field distribution in the range
V,, < 30 mas yr—! and a small overdensity in the range
42 <V, (mas yr—') < 54. For a self-gravitating sys-
tem, low-velocity peaks can be attributed to the internal
spread of velocities for single stars, superimposed on the
cluster’s systemic motion. Higher-velocity peaks, in turn,
may be produced by unresolved binaries (BB0S).

Despite the presence of conspicuous peaks in the in-
trinsic V/}, distribution, their reality is doubtful because
of low number statistics, especially in the range between
42 — 54 mas yr~!. As stated previously, we are dealing
with an object whose kinematics closely resembles that
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Fig.14 Left: Distribution of angular projected velocities of stars in NGC 7193 (empty histogram) and in the annular field (hatched
histogram). Right: Intrinsic proper motion distribution. Poisson error bars are overplotted.

of the field due to its physical nature. Thus we need more
information, in addition to what is provided by kinematic
data, in order to disentangle both populations.

4.3 Absolute Magnitudes and Intrinsic Colors for
the Spectroscopic Sample

Following the procedures outlined in Section 3.2, at-
mospheric parameters and radial velocities were ob-

tained for the 53 stars observed spectroscopically in
the field of NGC 7193. The parameters are shown in
Table 2 together with the proper motion components, ob-
tained from UCAC4. To estimate absolute magnitudes
and intrinsic color indexes, the position of each star
in the temperature-gravity plane, which is independent
of distance and reddening, was compared to PARSEC
isochrones of the respective metallicity. Then, there were
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selected model parameters that best fit the measured val-
ues and the corresponding absolute magnitude M ; and
intrinsic color (J — K)o were taken. These are also pre-
sented in Table 2.

4.4 Joint Analysis: Cluster Membership

Photometric data in the near-infrared for stars in the in-
ner (r < 10’) region of NGC 7193 and for a compari-
son field (external ring with the same area as the cluster)
were extracted from 2MASS. In order to include all stars
observed spectroscopically in the CMD analysis, the fol-
lowing magnitude limits were applied: 16.5, 16.5 and
17.1 mag for J, H and K, respectively. To improve the
search for member candidates of NGC 7193, only those
stars which have kinematic information in the UCAC4
catalog were considered.

Figure 15 shows the K, x (J — K,) CMDs for
NGC 7193 and for a comparison field. NGC 7193 shows
a contrasting overdensity of bright stars relative to the
comparison field. Symbols, colors and identifiers for our
spectroscopic sample follow those of Figure 12 (star 54
has a poor quality photometric flag in K and therefore
was not plotted in Fig. 15).

We visually superimposed a PARSEC isochrone
(log(t/yr) = 9.4, [Fe/H] = —0.17) on the locus of data.
The chosen isochrone was reddened by E(B — V) =
0.05 mag and vertically shifted to fit the observed mag-
nitudes along the main sequence for determination of
the distance modulus, which resulted in (m — M)y =
8.5 mag. Age was estimated by fitting the brightest stars
close to the turnoff and subgiant branch. The correspond-
ing fundamental parameters and their uncertainties are
the same as those used in Section 4.1.

The dotted line in the CMDs of Figure 15 is a color
filter applied to both cluster and comparison field data
in order to remove most of the background contamina-
tion. The four green circles mark the stars (4, 23, 34 and
the one with Ky = 13.341 and (J — K,) = 0.662)
whose projected angular velocities V;, are in the range
42 — 54 mas yr~! and that produce the overdensity in
this interval of V}, in Figure 14.

The dot-dashed line is the MS of Koornneef (1983)
shifted by the distance modulus with reddening derived
from isochrone fitting. K and (J — K') values were trans-
formed into 2MASS magnitudes and colors according to
Carpenter (2001) relations.

As stated in Section 4.2, we built a preliminary list
of member candidate stars by selecting those that were
not excluded after applying the FA12 algorithm (red
symbols in Figs. 12 and 15) and that are compatible
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Table 3 Data for Member Candidate Stars based on
Photometry and Proper Motions (uncertainties are in parenthe-
ses)

D 2000 52000 Jba COS O s Memb.
(h:m:s)  (°:':”)  (masyr—') (masyr—!) (**)

89 22:03:07 10:49:39 -15.9 -9.6 PM
(6.9) (5.6)

98 22:03:20  10:51:42 -1.2 2.2 PM
4.4) 4.8)

102 22:03:16  10:43:31 4.0 -7.0 LPM
(8.4) (7.5)

108 22:03:13  10:42:30 1.4 -11.8 PM
4.4) 4.8)

112 22:03:14  10:54:11 -5.3 -7.6 LPM
4.5) 4.9)

117 22:03:34  10:46:32 -0.5 -2.8 PM
(4.6) 5.0)

122 22:02:46  10:44:10 -13.8 -12.2 PM
(8.3) (7.9)

125  22:03:23  10:53:54 1.7 -8.2 LPM
4.4) 4.8)

131 22:03:16  10:55:09 1.6 0.2 PM
(22) (2.8)

132 22:03:36  10:50:39 -5.2 -10.2 PM
4.1) (4.6)

133 22:03:28 10:42:30 1.3 —4.7 PM
(18.9) (18.7)

136 22:03:29  10:42:31 —11.1 -22.2 PM
2.8) 3.3)

140  22:02:36  10:47:25 -3.3 -0.5 PM
(6.9) (6.5)

142 22:03:33  10:53:36 -24.9 -10.2 PM
4.2) (4.6)

144 22:02:35 10:47:04 12.2 -8.2 LPM
4.3) 4.9)

146 22:03:29  10:54:37 8.9 4.8 PM
4.2) 4.7)

147  22:02:46  10:54:22 -11.8 5.0 PM
(5.6) (5.4)

161  22:02:30 10:46:39 6.5 0.1 PM
4.1) 4.5)

162 22:02:43 10:55:35 -7.0 -11.3 PM
(4.8) (5.2)

Notes: ** PM means a probable member and LPM means a less proba-
ble member star.

with the isochrone (binaries included) within a maxi-
mum level of 30, and 30(;_ ) (same fitting criterion
adopted in Section 4.1). This subsample is composed of
stars 3, 6, 9, 11, 13, 14, 16, 21, 29, 31, 33, 37, 38, 40,
41, 42, 45, 48, 49, 56, 58 and 60. Although star 55 is
close to the lower MS, it does not have uncertainty in
K according to 2MASS and a poor quality photomet-
ric flag is attributed to it. Therefore, this star was ex-
cluded from our subsample. The average and lo dis-
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persion of proper motion components for this set of 22
stars resulted in ({1, cosd) = —0.11 & 14 mas yr~! and
(us) = —6.7 & 8.0 mas yr—!. The large dispersion of
these values can be ascribed both to the limited accuracy
of the proper motion data and to the presence of unre-
solved binaries that remained after applying the FA12 al-
gorithm (Sect. 4.2).

In order to include possible members without ob-
served spectra, we selected a group of stars that are com-
patible with the isochrone and the binary loci, and whose
proper motion components are compatible with the
above means, within 20, for u, cosd and ps. Nineteen
stars satisfy these restrictions and are represented in
Figure 15 as filled symbols in the following K inter-
vals: 11.25 < K, < 12.4 (big circles), 12.4 < K, < 13
(squares), 13 < Ky < 13.7 (triangles) and K; > 13.7
(small circles). Data for these member candidate stars are
shown in Table 3. For better legibility, these stars were
not labeled in the CMD. Non-member stars are plotted
as small open circles.

The 22 stars listed above, for which there are spec-
troscopic data, together with the other 19 member can-
didates, selected based on photometry and proper mo-
tions but without spectra, were plotted in the intrinsic
(J—H)ox (H—Ks) color-color diagram (CCD) shown
in Figure 16. Symbols and identifiers are the same as
those in Figures 12 and 15. Intrinsic color sequences for
dwarfs and giants from StraiZys & Lazauskaité (2009)
were overplotted. The star colors were dereddened by
E(B — V) = 0.05. For better visualization, error bars
were overplotted only on stars with available spectra
and for which the colors uncertainties are smaller than
or equal to 0.1 mag. For stars 11, 16, 48 and 60, av-
erage errors in (J — H) and (H — K) are 0.13 mag
and 0.18 mag, respectively. For the 19 member candi-
date stars without available spectra, average errors are
0.05 mag and 0.06 mag in (J — H) and (H — K,),
respectively. Although excluded by the FA12 algorithm
(Sect. 4.2), stars 4, 34, 44 and 53 were also plotted in the
CCD, since they are compatible with the isochrone se-
quences or the binary loci shown in the NGC 7193 CMD
(Fig. 15).

4.4.1 Final list of members

In order to refine our list of cluster members, a star-by-
star analysis was performed to identify stars for which
spectral types (see Table 2) are compatible with their ex-
pected positions on the CCD, taking photometric uncer-
tainties and reddening vector into account. A group of
stars with compatible positions within both CMD and
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CCD was thus selected. After determining individual dis-
tances via spectroscopic parallax (using the photometric
information for each star), additional constraints were es-
tablished: we selected a group of stars whose metallici-
ties are compatible with each other within uncertainties
and whose mean distance is compatible with that ob-
tained by isochrone fitting.

Among our spectroscopic sample, the list of mem-
bers is composed of 15 stars: 3, 6, 13, 14, 21, 31, 33, 34,
40, 41, 45, 49, 53, 56 and 58. The average distance and
1o dispersion for this group of stars resulted in (d) =
548 £ 250 pc, which is compatible with the distance
value obtained from the CMD analysis (501 4 46 pc)
within uncertainties. Taking into account the latter helio-
centric distance and the Galactocentric distance (Rg) of
the Sun (8.00£0.50 kpc, Reid 1993), the value of R for
NGC 7193 resulted in 7.87 £ 0.50 kpc, which places it
in the solar circle. The average metallicity for this group
resulted in ([Fe/H]) = —0.17 £ 0.23 (Z ~ 0.010).

Stars 34 and 53 were excluded by the FA12 algo-
rithm, since their proper motion components are highly
discrepant from the bulk motion (Fig. 12) and their posi-
tions in the NGC 7193 CMD suggest that both objects are
likely binary systems. We took proper motion data from
the list of the remaining 13 spectroscopic members to-
gether with the 19 probable members (Tables 2 and 3, re-
spectively) of NGC 7193 and obtained the cluster disper-
sion of projected velocities (0vp,). The 3D velocity dis-
persion (0,,) was obtained from oy, assuming isotropy.
With this approximation, o,, = \/ﬁ X oy p. With this
procedure, the result for NGC 7193 was 0, = 25.6
2.7 km s~ 1. If we restrict this sample to those stars that
have radial velocity information, the dispersion of their
composite velocities (V = /V2 + (ia X c0s8)2 + u2)
results in 0, = 20.9 + 1.7 km s~ !, a value that is
nearly compatible with that obtained from the isotropic
approach. In this step, we transformed proper motions
(pm) into linear velocities using the distance modulus
(m — M)o = 8.5 mag and the relation

v(kms™') = pm(mas yr 1) x d(pc) x 4.74 x 1073,

The high velocity dispersions obtained for
NGC 7193 are comparable to the one obtained by
PBO07 for a group of OCRs (see their fig. 12, where the
dispersion in V;, for their group B is about 30 km s~ 1).
This may be a consequence of the highly evolved
dynamical state of the OCRs. In this context, de la
Fuente Marcos et al. (2013) analyzed the case of the
OCR NGC 1252. After a proper selection of member
candidate stars (their section 5), they obtained a dis-
persion value of 3.0 mas yr~! for proper motion in RA
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Fig. 15 Left: K x (J— K) CMD for NGC 7193. Symbols, colors and identifiers follow Fig. 12. A PARSEC isochrone (continuous
line) was superimposed on the data (basic parameters are shown). The dashed line represents the locus of unresolved binaries with
equal-mass components. The dotted line represents the color filter. The dot-dashed line is the MS of Koornneef (1983) shifted
by the derived distance modulus and reddened. The four green circles mark the stars that produce the overdensity in the range
42 <V, (mas yrfl)g 54 in Figure 14. Filled symbols (big circles: 11.25 < K, < 12.4; squares: 12.4 < K, < 13; triangles:
13 < Ks < 13.7; small circles: Ks > 13.7) are possible member stars without spectroscopic data (see text for details). Small open
circles are non-member stars. Right: same as left, but for a comparison field.
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and 2.8 mas yr~! for the dispersion of proper motion

in DEC. The resulting dispersion in the projected ve-

1

L - 2 5 _
locities is oy, = /07 oss T 05, = 4.10 mas yr— .

fro
For an assumed distance of 1.1 kpc, this trans-
lates into oy, = 21.4 km s™'. In the isotropic
approximation, the 3D velocity dispersion is
o, = /3/2 x oy, = 26.2 km s71, for an esti-
mated mass of 12 £ 5 My, (our estimation, for which
we have employed the list of member candidates present
in table 4 of de la Fuente Marcos et al.’s paper). As a
consequence of the dynamical evolution, the total binary
fraction within the cluster is expected to increase with
time (de La Fuente Marcos 1998).

Only stars 21 and 33 seem to be displaced from
their expected position on the CCD, taking into ac-
count the spectral types determined for them. However,
Figure 8 shows similarity between their spectra and the
corresponding synthetic ones, suggesting that the tech-
nique employed has provided good matches and that
their atmospheric parameters are well determined. The
discrepancies may be attributed to uncertainties in 7ug
and/or to inaccuracy in the spectral classification of
the best ELODIE templates used for T,.g determination
(Sect. 3.2).

Among the possible member stars without avail-
able spectra (filled symbols in the NGC 7193 CMD and

CCD), those with (J — H)g < 0.43 (six stars) are com-
patible with the intrinsic sequences in Figure 16 consid-
ering photometric uncertainties. Their spread along these
sequences is similar to that verified for the member stars
observed spectroscopically. The same comment can be
stated for those stars with 0.52 < (J — H)p < 0.66 and
0.11 < (H — K;)o < 0.19 (seven stars). Among stars
within the ranges (J—H )¢ > 0.5 and (H — K)o < 0.07
(five stars), three of them (marked with purple circles)
are incompatible with the sequences in the CCD, even
taking uncertainties into account. These were consid-
ered less probable member stars, as well as the one with
(J — H)p=0.463 and (H — K)o = 0.300.

Membership flags have been assigned to stars in
Table 2, which were observed spectroscopically, and also
for those in Table 3, which were considered member
candidates based on photometry and proper motions.
“M” means a member, “PM” means a probable mem-
ber, “LPM” means a less probable member and “NM”
means a non-member star. Our final list of NGC 7193
members contains 34 stars: 15 of them are labeled as “M”
in Table 2 and the other 19 stars are presented in Table 3
(labeled as “PM” or “LPM”).

To check that our final list of members is statis-
tically distinguishable from field stars, we carried out
Kolmogorov-Smirnov (K-S) two-sample tests comparing
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the values of V;, [Fe/H] and V], for the group of member
stars and the group of non-member stars. In each case we
verified the statistical similarity between these two sam-
ples of stars observed spectroscopically. These compar-
isons indicated that the probability for non-member stars
being representative of the member group, in terms of
the distributions of V;, [Fe/H] and V4, is 5.1%, 4.4% and
6.6%, respectively. This result reveals a significant sep-
aration between these two samples when the parameters
are taken into account separately.

In order to deepen our analysis, we also performed
statistical comparisons taking into account the three pa-
rameters together with the photometric information. We
followed a procedure analogous to that adopted by Dias
et al. (2012) in order to establish membership proba-
bilities for star clusters in general. For each star in the
sample, a membership likelihood (lsay) is computed in
a four-dimensional space. The likelihood includes V7,
[Fe/H], V,, and the distance of each star to the near-
est isochrone point computed according to Section 4.1.
Mathematically, the likelihood for a given star is ex-
pressed as

1

lstar = X
OV, O0[Fe/H]OV, Odist

er,star - <er> 2] >
ov,

1 [([Fe/msm - <[Fe/H]>>2'

OFe/H]

1
exp — 5

0

Vpstar = (V)]
Ovp

exp — 5

1 [/ distygar — (dist)\?|
exp— = || —— X
2 Odist |

where oy, O[Fe/H]> OV, and og;s; are calculated via a
quadrature sum of the individual errors with the final
dispersion of each parameter for the sample of member
stars; (V5), ([Fe/H]), (V;,) and (dist) are the mean val-
ues of each parameter for the group of members; V; star,
[Fe/H]star, Vp,star and distgsa, are the values of each
parameter for a given star. Consequently, this a poste-
riori calculation takes into account these four parameters
simultaneously (calculated multiplicatively as shown in
Eq. (3)) and provides a combined membership probabil-
ity.

The same calculation was performed for the group
of non-member stars, keeping the dispersions as defined
above; that is, relative to the mean values for the group
of members.

421

Figure 17 shows the ensemble of normalized like-
lihoods, where we can see a clear distinction between
members and non-members.

NGC 7193 may be the remnant of a once very popu-
lous OC. From the simulations of Baumgardt & Makino
(2003) for clusters in an external tidal field, Lamers et al.
(2005) establish an approximate scaling between disso-
lution time (¢q;s) of a cluster and initial number of stars
(No): tais o< N5 in the range ~ 103 — 10% M. Based
on this scaling, the initial stellar content of NGC 7193
may have been as rich as Ny ~ 10? stars. This result is
in agreement with de La Fuente Marcos (1998), whose
simulations with an initial population of ~ 10* stars are
able to reproduce observable quantities of evolved open
clusters (his figure 2).

5 LUMINOSITY AND MASS FUNCTIONS

Photometric data for the member stars were employed
to build the luminosity function (LF) of NGC 7193
by counting the number of stars in magnitude bins of
AK, = 0.72 mag, as shown in Figure 18. Representative
MS spectral types (taken from Straizys & Lazauskaité
2009) are shown in addition to Poisson error bars. The
turnoff (TO) magnitude is also indicated.

For comparison purposes, the initial MF of Kroupa
(2001, hereafter KO1) was converted to LF (red line in
Fig. 18) by using a PARSEC isochrone (log(t/yr) =
9.4, [Fe/H] = —0.17, as derived in Sect. 4.4) and its
mass-luminosity relation. Mathematically, @ (K) o
c(li;& , where « is the slope of the initial MF. K01
MF was scaled to match the total present MS mass of
NGC 7193 (see below) and absolute magnitudes were
converted to apparent ones by applying the distance mod-
ulus and reddening derived from isochrone fitting. The
K01 MF wiggle at Ky ~ 14.2 (Fig. 18) is produced by
the change of slope at 0.5 M), from o = 2.3 to 1.3, as
the mass decreases.

Noticeable depletion of low-mass MS stars can
be verified in Figure 18 for spectral types later than
~KO0 (m 0.8 My). This result should not be attributed
to photometric incompleteness of the UCAC4 catalog,
since only the last histogram bin is formed solely by
stars with J > 15 mag and thus fainter than the corre-
spondence limit (J = 14.5 mag) between 2MASS and
UCACH4 (see Fig. 13). This depletion can be interpreted
as a consequence of the preferential loss of lower mass
stars by evaporation, which is a signature of dynamically
evolved OCs (de La Fuente Marcos 1997 and Portegies
Zwart et al. 2001).

The LF shown in Figure 18 was then restricted to
stars along the MS and converted to MF. Again, we

m=|
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used the stellar mass-luminosity relation from the se-
lected PARSEC isochrone. The NGC 7193 MF is shown
in Figure 19 together with the KO1 MF. The considerable
variations in the cluster MF and the huge errors do not al-
low a statistically significant fit to the data. Consequently,
the present observed MS stellar mass in NGC 7193 has
been estimated by numerically integrating its MF. The
resulting observed stellar mass is mys = 30 £ 14 M.
Star 34 is the only member with K, < K To. Its mass
was assumed as the mass of the nearest isochrone point:
msqs ~ 1.5 Mg. Thus, the total estimated mass for
NGC 7193 is 32 &+ 14 M.
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6 SUMMARY AND CONCLUDING REMARKS

Due to its physical nature, NGC 7193 bears resemblance
to the field, as can be noted by comparing the VPDs for
both target and control field (Fig. 12) and their CMDs
(Fig. 15). A visual inspection of both plots reveals that
we are not able to readily disentangle both populations
based only on one kind of data.

Despite this, there is evidence to support the idea of
NGC 7193 being a coeval stellar aggregate. Star counts
in the cluster’s inner area show an overdensity compared
to the field for Ry, = 10’ (Fig. 4). This overdensity is
also evident in the cluster RDP (Fig. 2). This significant
contrast with respect to the field is the first step towards
establishing a possible physical nature (BSDDO1).

We tested the physical nature of NGC 7193 based
only on photometric information in Section 4.1. By
counting the number of stars compatible with the
isochrone sequences (binaries included), taking member-
ship probabilities into account (Fig. 9), we defined an
isochrone fitting index (Eq. (1)) and evaluated ng; for
stars in the cluster’s inner area. This value was then com-
pared with the distribution of ng¢ values obtained for
an ensemble of field regions randomly chosen (Fig. 10).
This experiment demonstrated that the sequences defined
along the isochrone in the cluster CMD are distinguish-
able from the field with a significance level of about 90%.

We compared the distribution of angular projected
velocities of stars in NGC 7193 and in a control field
(Fig. 14), after restricting proper motion data to stars
with J < 14.5 mag (Fig. 13) and applying a color fil-
ter (Fig. 15) to the data in both regions, in order to re-
move most of the background contamination. The intrin-
sic (i.e., field subtracted) distribution of angular projected
velocities (Fig. 14, right) shows some residual peaks,
despite the large Poisson error bars, which is a conse-
quence of low number statistics. This result is consistent
with the presence of a self-gravitating system, for which
low-velocity peaks in the intrinsic distribution may be at-
tributed to the internal spread of velocities of single stars,
superimposed on the systemic motion of the cluster, and
higher-velocity peaks may be produced by unresolved bi-
naries (BB0S).

Based on the data for stars observed spectroscopi-
cally (Table 2), we applied the FA12 algorithm (Sect. 4.2)
in order to identify a group of stars with motions compat-
ible with each other and spatially localized in the cluster
area. Ten of 53 stars were iteratively excluded (blue sym-
bols in Fig. 12) after applying the criterion defined by
Equation (2). Among the non-excluded stars (red sym-
bols in Figure 12), we built a preliminary list of mem-



M. S. Angelo et al.: Investigation of Galactic Open Cluster Remnants: the Case of NGC 7193

ber stars by selecting those that are compatible with
the isochrone in the CMD of Figure 15. Nineteen prob-
able member stars without spectroscopic information,
but which had compatible proper motions and also pho-
tometric data consistent with the isochrone sequences,
were selected (Table 3).

The preliminary list of members was plotted in the
intrinsic (J —H )o x (H — K)o CCD (Fig. 16). We added
to this subsample of stars that was excluded by the FA12
algorithm but which are consistent with the isochrone se-
quences, since these may be binary systems. In order to
refine our list of members, we performed a star-by-star
analysis to identify stars whose spectral types are co-
herent with their expected positions on the CCD, taking
photometric uncertainties and reddening into account.
Additional constraints were established by selecting a
group of stars whose metallicities are compatible with
each other within uncertainties and for which the mean
distance is compatible with that obtained by isochrone
fitting. Our final list of members is composed of those
stars labeled as ‘M’ in the last column of Table 2 together
with those member candidate stars shown in Table 3 (la-
beled as ‘PM’ or ‘LPM”). Finally, photometric data for
these stars were employed to build the luminosity func-
tion and MF of NGC 7193 and its total mass was esti-
mated (Sect. 5).

Our results present large discrepancies compared to
those of Tadross (2011). After extracting 2MASS data for
stars in the NGC 7193 area (r < 7’) and in a nearby con-
trol field, he employed a decontamination algorithm that
counts the number of stars within a given magnitude and
color range in the control field CMD and subtracts this
number from the cluster CMD. This is performed for a
grid of cells with fixed sizes. A solar-metallicity Padova
isochrone (Bonatto et al. 2004a) was then fitted to the
data in the field-subtracted CMD. His results were (his
table 3): ¢t = 4.5 £ 0.18 Gyr, d = 1080 £ 50 pc and
E(B — V) = 0.03 £ 0.01. Our results, in turn, for the
same parameters are: £ = 2.5+ 1.2 Gyr, d = 501 +46 pc
and F(B — V) = 0.05 £ 0.05. These discrepancies
can be attributed to the different criteria adopted for the
selection of member candidate stars. We advocate that
a proper characterization procedure applied to an ob-
ject with such low number statistics should contain not
only photometric information, but also spectroscopic and
proper motion data. The dispersions of the derived pa-
rameters and the spread of data along recognizable se-
quences in both CMD and CCD should be jointly verified
to probe the physical connection between stars.

In this paper we have developed a fruitful technique
to analyze poorly-populated stellar systems and applied
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it to the OCR candidate NGC 7193. This method al-
lowed us to investigate its physical nature by means of
the coherence obtained for the properties of 15 stars. We
statistically compared the sample of members and non-
members using K-S tests and a likelihood expression
and concluded that both samples are essentially differ-
ent, confirming that NGC 7193 is a genuine OCR.

We conclude that NGC 7193 is a 2.5 Gyr OCR
composed of 15 confirmed members and 19 probable
members and located about 500 pc away from the Sun.
Its resulting limiting radius, mass, mean metallicity and
Galactocentric distance are Ry, = 1.5+ 0.1 pc, M =
32 + 14 Mg, ([Fe/H]) = —0.17 £ 0.23 and R =
7.87 £ 0.50 kpc respectively. The luminosity and mass
functions of NGC 7193 show a depletion of low-mass
stars. This suggests a preferential loss of lower mass
stars by evaporation, which is a signature of dynami-
cally evolved objects. Furthermore, there is evidence that
NGC 7193 may be the remnant of a once very populous
OC (Ng ~ 10* stars).

In a forthcoming paper, we will apply the method de-
scribed in this paper to a larger sample of similar objects
in order to achieve more assertive statements about the
general properties of these challenging systems and thus
to provide better observational constraints for evolution-
ary models. The study of OCRs is a subject of great in-
terest, since they are important for our understanding of
the formation and early evolution of the Galactic disc.
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