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Resumo

Localizado na dire¢ao do bojo Galéctico, o aglomerado globular rico em metais NGC
6366 recebeu escassa atencao na literatura até o momento. Sem trabalhos fotométricos e
espectroscopicos de alta precisao publicados sobre este objeto até o presente ano, pouco
se sabe sobre sua constituicdo interna. Sua cinematica sugere pertencimento ao halo.
O propodsito deste trabalho é realizar uma andalise quimica detalhada de oito estrelas
gigantes de NGC 6366, e, além disso, comparar as abundancias derivadas com as de outros
globulares e estrelas de campo do bojo disponiveis na literatura, para tentar identificar
uma possivel ligagdo quimica com essa componente da Galaxia. Também procuramos
indicios de miltiplas populagoes estelares. Usamos espectros de alta resolugao (R > 40000,
S/N > 60) obtidos nos telescépios VLT (8.2 m) e CFHT (3.6 m). Derivamos os pardmetros
atmosféricos através do método de equilibrio de excitacao e de ionizacao das linhas de
Fe I e Fe II. A partir dos pardmetros atmosféricos corretos calculamos as abundancias
de outros elementos. Nossa andlise determinou [Fe/H| = -0.60 £ 0.03 para NGC 6366 e
abundancias compativeis com as encontradas em outros aglomerados e estrelas de campo
do bojo. A anticorrelagao Na-O é consistente com os parametros globais do aglomerado.
Nao encontramos a anticorrelagio Mg-Al. O padrao de abundéncias encontrado elimina a
possibilidade de que NGC 6366 pertenca ao halo externo e indica que o aglomerado seja
nativo da Galaxia. Nao foi detectada a presenca de multiplas populac¢oes, embora sua

existéncia ainda nao possa ser descartada.

Palavras-chave: NGC 6366. Aglomerado Globular. Abundancias Quimicas.






Abstract

Being located close to the Galactic bulge, the metal-rich globular cluster NGC 6366 has
received scarce attention in the literature. Almost none high precision photometric and
spectroscopic studies have been published about this object, and little is known about its
internal structure. Its kinematics suggests a link to the halo. The purpose of this work is
to produce a detailed chemical analysis of eight giant stars of NGC 6366, and, also, to
compare the derived abundances with those of other globular clusters and field stars of
the bulge available in the literature. We tried to identify a possible link with this Galactic
component, and we also looked for evidence of multiple stellar populations. This work
deals with high resolution spectra (R > 40000, S/N > 60) obtained at the VLT (8.2
m) and CFHT (3.6 m) telescopes. The atmospheric parameters were derived using the
method of excitation and ionization equilibrium of Fe I and Fe II lines. From the correct
atmospheric parameters we calculated the abundances for other elements. Our analysis
found [Fe/H] = -0.60 £ 0.03 for NGC 6366. The chemical abundances are compatible with
other clusters and field stars of the bulge. The Na-O anticorrelation is consistent with
the global parameters of the cluster. No anticorrelation between Mg and Al is found. We
rule out the possibility of NGC 6366 being from the outer halo. The abundance pattern
suggests it is a native Galactic globular cluster. No evidence of multiple populations was

found, but their existence cannot be ruled out yet.

Keywords: NGC 6366. Globular Cluster. Chemical Abundances.
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1 Introducao

Entender como a nossa Galaxia, a Via Lactea, formou-se e tem evoluido, é
uma das questoes mais fundamentais da Astrofisica Contemporanea (Freeman e Bland-
Hawthorn 2002). Os dois principais cenarios para a formacao da Galaxia discutidos nas
tltimas décadas sao o de ELS (Eggen, Lynden-Bell e Sandage 1962) e o de SZ (Searle e
Zinn 1978).

De acordo com ELS o material que formou a Galaxia sofreu um colapso monolitico,
ou seja, a formagao da Via Lacta foi homogénea, com uma escala de tempo rapida, da
ordem de 10® anos. A proposta foi feita a partir de um modelo dindmico que previa uma
relagao inversa entre momento angular e o excesso de cor no ultravioleta, indicativo de

metalicidade e idade, que realmente foi encontrada numa amostra de 221 estrelas do halo.

Por outro lado, SZ, estudando estrelas gigantes em 19 aglomerados globulares,
encontraram uma dispersao de idades maior nos aglomerados do halo da Galaxia do
que nas suas contrapartes das regioes mais internas. Isto os levou a propor um cendrio
hierarquico, onde a Via Lactea passou a acretar fragmentos protogalaticos apos o colapso
de suas regides centrais. O cenario proposto por SZ guarda semelhancas com o modelo
cosmologico ACDM, que prevé a montagem do halo galactico a partir de muitos sistemas

menores (Gratton, Carretta e Bragaglia 2012).

Nesse contexto, o sistema de aglomerados globulares da Galaxia é crucial. O estudo
dos aglomerados globulares, tragadores naturais das trés principais componentes da Galaxia
— disco, bojo e halo, pode nos fornecer informacdoes interessantes a respeito dos cenarios
de formacao da Via Lactea. Enquanto SZ encontraram uma dispersao de idades no halo,
indicando a possivel acrecao de alguns globulares pela Galaxia, os aglomerados do bojo, a
estrutura menos estudada da Galdxia até o momento (Alves-Brito et al. 2010), podem
nos fornecer informacoes a respeito da formacao deste compomente, além da propria
histéria de evolugao quimica deste componente. Existem evidéncias de que o bojo tenha
se formado a partir do disco, mas ainda nao estd claro se a Via Lactea tem um bojo
"classico’ (Bland-Hawthorn e Gerhard 2016), o que torna o estudo desta regiao da Galaxia

interessante.

1.1 Os aglomerados Galacticos

Na nossa Galéxia os aglomerados estelares sao de dois tipos: abertos e globulares.

Os aglomerados abertos sao estruturas jovens (milhdes de anos, em média), tragadores do
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disco fino da Galdxia, com metalicidades !, em geral, entre -0.5 < [Fe/H] ? < 0.5 (Freeman
e Bland-Hawthorn 2002). Estima-se a existéncia de cerca de 2000 aglomerados abertos na

Via Lactea.

Considerados laboratoérios astrofisicos ideais para o estudo de formacao e evolucao
estelar, os aglomerados globulares sao sistemas constituidos por centenas de milhares
a milhoes de estrelas ligadas gravitacionalmente, com simetria esférica. O sistema de
aglomerados globulares da Galéxia, por sua vez, ¢ formado por pouco mais de 150 objetos,
embora estime-se a existéncia de pelo menos 200 (ver Harris (1996), e versdes mais recentes

do catélogo).

A distribuicao de metalicidade dos aglomerados globulares Galacticos (Figura
1) apresenta uma bimodalidade com picos em [Fe/H] =~ -1.5 e [Fe/H] =~ -0.5. Também
podemos separar essa distribuicao sob o ponto de vista espacial, em uma subdistribuicao
com aglomerados préximos (Rge < 4.5 kpe) do centro da Galéxia e outra com aglomrerados
distribuidos no halo. Ao fazermos essa separacao fica visivel que a maioria dos aglomerados
da regiao central sao ricos em metais ("vermelhos") e a maioria dos aglomerados do halo

sao pobres em metais ("azuis").

Aglomerados globulares foram, por muitos anos, tradicionalmente considerados
os prototipos do que se costuma chamar de "populagao estelar simples'(SSP, do inglés
"simple stellar population"). Um agrupamento de estrelas de diferentes massas com mesma
idade, composicao quimica e distancia ao observador. Os diferentes estagios evolutivos das
estrelas de uma SSP sdao determinados, em primeira aproximagao, pela massa inicial de
cada uma das estrelas integrantes da populacao. Com essas caracteristicas, uma SSP pode
ser caracterizada através de um diagrama cor-magnitude (CMD, do inglés "color-magnitude
diagram", exemplo na Fig. 6), onde a posicao das estrelas segue um padrao evolutivo
descrito por uma isécrona 3. A isécrona que melhor se ajusta a distribuicao de estrelas no
CMD informa a idade e, em primeira aproximagao, a metalicidade da populagao 4 ( Salaris

e Cassisi 2005). A Fig. 2 contém uma descri¢ao visual do que representa uma isécrona.

Ja era sabido, por mais de trés décadas, que aglomerados como 47 Tuc possuem va-
riacoes em abundancias quimicas que poderiam ser explicadas ou por origem primordial ou,

em caso de rejeicao dessa hipdtese, por algum mecanismo desconhecido de mistura (Hesser

Neste trabalho tratamos a abundéancia de Ferro como medida canoénica de metalicidade. "Metalicidade"é
a abundancia de todos os elementos mais pesados que o Hélio (chamados de "metais"em Astrofisica).
Uma determinacao empirica da relagdo entre a metalicidade total (comumente chamada de "Z") e o
[Fe/H] também inclui a abundancia dos elementos «, como pode ser visto, por exemplo, em Salaris,
Cassisi ¢ Weiss (2002).

2 [Fe/H] = logio (%2) — log1o (%“:)@, onde Nx é o numero de dtomos por unidade de volume

do elemento X. A abundéncia solar do elemento X é usualmente expressa na forma Ag(X) =
log(Nx.0/Nmu o) + 12, onde a abundancia do Hidrogénio é definida como 12.

Do grego isos: "igual", khronos: "tempo".

Neste caso, a metalicidade total, ndo o [Fe/H].
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Figura 1: Distribuicao de metalicidade dos cerca de 160 aglomerados globulares conhecidos
da Via Lactea, com dados do catdlogo Harris. As cores indicam a distancia ao
centro da Galdxia. Os picos da distribui¢do ocorrem perto de [Fe/H] = -1.5 ¢
[Fe/H] = -0.5.

e Bell 1980). O progresso nas técnicas observacionais permitiu a identificagdo de evidéncias
tanto por fotometria quanto por espectroscopia de multiplas populacoes estelares em

aglomerados globulares.

O actimulo de evidéncias, fotométricas e espectroscopicas, nos primeiros anos do
século 21 vem forcando uma mudanca de paradigma: é cada vez maior o nimero de
globulares identificados como populacao estelar multipla, também chamada de "multiplas
geragoes de estrelas', tanto na Via Lactea quanto nas Nuvens de Magalhaes (Piotto 2009).
Fotometricamente, o aumento da precisao nas observagoes revelou populacoes que pareciam
misturadas nos CMDs por efeito da incerteza fotométrica. Espectroscopicamente, maiores
valores em resolucao e razao sinal-ruido permitiram identificar dispersdes em abundancias

quimicas acima do erro das medidas.

A primeira evidéncia observacional importante para o paradigma de multiplas
populagoes apareceu com medidas de anticorrelacao entre Na e O e entre Mg e Al em
estrelas do turnoff de NGC 6397 e NGC 6752 (Gratton et al. 2001). Foi a primeira
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deteccao do tipo em estrelas da sequéncia principal. Essa anticorrelacao ja tinha sido
identificada anteriormente em gigantes vermelhas (RGB, do inglés "Red Giant Branch").
No entanto, estrelas da sequéncia principal nao apresentam em seus interiores o regime de
temperatura necessario para produzir Na a partir de O/Ne e destruir Mg (Arnould, Goriely
e Jorissen 1999). As anticorrelagoes entre os elementos leves mencionados nao poderiam ser
explicadas por nenhum mecanismo interno conhecido nas estrelas de sequéncia principal,
tendo origem extrinseca. Trabalhos posteriores identificaram que a anticorrelagao entre Na
e O ¢é tao comum que poderia ser, inclusive, usada para definir o que é um aglomerado
globular (Gratton et al. 2010).

Por fotometria, o primeiro globular a ter populacoes multiplas identificadas obser-
vacionalmente foi w Centauri (Bedin et al. 2004). Usando dados do Telescépio Espacial
Hubble foi possivel separar multiplas sequéncias principais e multiplos turnoffs e ramos de
subgigantes no CMD do aglomerado. As multiplas populagoes de w Cen foram identificadas
em trés campos diferentes observados em diferentes filtros e com diferentes instrumentos.
Um follow-up espectroscépico (Piotto et al. 2005) mostrou que a metalicidade da popula-
cao "azul'da sequéncia principal do aglomerado é o dobro da metalicidade da populacao
'vermelha'. O resultado indicou que deveria existir um enriquecimento extremo de He na
populagao "azul". Observagoes subsequentes mostraram miltiplas populagoes de estrelas

em diferentes regioes dos CMDs de diversos globulares.

Com o novo paradigma a respeito dos aglomerados globulares, sua formagao parece
ser mais complicada do que se pensava anteriormente. De forma simplificada, atualmente
pensa-se que as estrelas do aglomerado podem ser divididas em uma populagao primordial
e uma segunda geracao, que pode ser subdividida em véarias subpopulacoes. As estrelas de
segunda geracao apresentam uma composicao peculiar, diferente da composi¢ao quimica
das estrelas do campo. A segunda geracao seria formada a partir do gas que foi poluido por
estrelas da primeira geragao, cuja formacgao ocorreu mais rapidamente. Estas, pelo contrario,
teriam abundancias tipicas do gas resultante de supernovas de nticleo colapsante (Gratton,
Carretta e Bragaglia 2012). A segunda geracao é sempre dominante, constituindo pelo

menos de dois tergos das populagoes de cada aglomerado (Gratton et al. 2010).

No entanto, existem questoes em aberto como, por exemplo, a escala de tempo
do auto-enriquecimento, a influéncia das miltiplas geragoes na dindmica interna dos
aglomerados e a identidade das estrelas poluidoras (Gratton et al. 2010): dentre as possiveis
responsaveis pelo enriquecimento do meio que produziu a segunda geracao, em hipodtese
ja mencionada em Piotto et al. (2005), estao as estrelas do ramo assintético das gigantes
(AGB, do inglés "asymptotic giant branch") de massa intermediaria. As AGBs passam pelo
processo de hot bottom burning, onde a camada convectiva penetra na casca onde ocorre
a nucleossintese de elementos via captura de prétons, permitindo a subida e posterior

expulsao de elementos de Z impar como Na e Al para o meio interestelar. O enriquecimento
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Figura 2: Forma esquemética de um diagrama HR, mostrando uma isécrona (Bressan et
al. 2012) tipica de um aglomerado globular rico e as principais fases evolutivas
de uma estrela de baixa massa antes da fase de nebulosa planetaria. As setas
vermelhas indicam o caminho de evolucao da estrela. O diagrama cor-magnitude
¢é o correspondente observacional do diagrama HR.

de He provocado pelas AGBs também pode estar relacionado com as multiplas sequéncias
encontradas nos CMDs dos globulares em varias fases evolutivas (Karakas e Lattanzio 2014).

No entanto, o modelo de enriquecimento por AGBs apresenta dificuldades em reproduzir
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as observagoes em casos de empobrecimento severo de [O/Fe] e de altas abundéncias
de He (Gratton, Carretta e Bragaglia 2012). Outra possibilidade para a identidade das
poluidoras sao as FRMS (do inglés '"fast rotating massive stars'), que ndo apresentam os
problemas mencionados. As FRMS sao capazes de ejetar parte de seu envelope na forma
de um disco, enriquecido com elementos como Na, no meio interstelar durante sua rapida
evolugdo (Meynet, Decressin e Charbonnel 2008). No entanto, o modelo de enriquecimento
por FRMS também apresenta problemas de ajuste, por prever uma distribuicao mais
larga que a observada na correlagao intraglomerado entre Mg e Al (Gratton, Carretta e
Bragaglia 2012).

O enriquecimento por estrelas do grupo primordial nao é a tinica hipotese para a ori-
gem de multiplas populagoes em aglomerados globulares. Também podem ser mencionadas

outras alternativas, como discutido em Gratton, Carretta e Bragaglia (2012):

e Inomogeneidades no material original que formou o aglomerado.

e Evolugao peculiar de estrelas individuais: interagao como parte de um sistema binario
ou o movimento de rotacdo podem alterar a composicao quimica da fotosfera de

uma estrela.

e Fusao de aglomerados: possivel em ambientes onde a dispersao de velocidades na
Galaxia é comparavel a dispersao de velocidades interna de um aglomerado, embora

improvavel no halo, onde as velocidades relativas entre os globulares sao muito altas.

e Material interestelar acumulado no poco de potencial do aglomerado apds sua

formagao detonando novos episddios de formacao estelar.

De qualquer forma, essas hipoteses alternativas nao conseguem explicar algumas
questoes como o problema do segundo pardmetro do ramo horizontal (HB, do inglés
"horizontal branch"), onde a cor do HB nao é determinada somente pela metalicidade (San-
dage e Wildey 1967), que pode ser explicado quase completamente dentro do modelo de

multiplas populages (Gratton, Carretta e Bragaglia 2012).

1.2 O aglomerado globular NGC 6366

Apesar de importantes para o estudo da evolugao cinematica, dindmica e quimica
dos aglomerados, poucas estrelas individuais, sobretudo nos objetos mais avermelhados e
projetados na dire¢ao do bojo, tém sido estudadas com espectros de alta resolucao e alta
razao sinal-ruido. Isso se deve, sobretudo, a limita¢oes observacionais. Nesse sentido, NGC
6366 (RA = 17° 27" 44.24” Dec = -05° 04’ 47.5” 1 = 18.41°, b = 16.04°; ver Fig 3 para

localizagdo no plano XY da Via Lactea) é um dos objetos mais interessantes para uma
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andalise quimica detalhada. Ele é o quinto aglomerado globular mais préximo do Sol (3.5
kpc; Harris (1996)), enquanto Campos et al. (2013) encontraram (m-M)y = 15.02 com
Ay =~ 2.11. Até o momento das observacoes que geraram o material deste trabalho nao
havia andalise espectral publicada na literatura com dados de qualidade, em virtude do
alto avermelhamento/extin¢ao (E(B-V) = 0.71) e crowding, que dificultam a obtencao de

espectros de qualidade de estrelas individuais.

Classificado como aglomerado globular com alto [Fe/H] e Reg > 4.5 kpe (Bica,
Ortolani e Barbuy 2016), o que o coloca espacialmente fora do bojo °, NGC 6366 pode
estar quimicamente associado a este componente da Galaxia. Em geral, os aglomerados

% mais altas que as do Sol e [Fe/H]

associados ao bojo tém abundancias de elementos «
> -1.0 (Minniti 1995) 7. Sujeitos a passagens frequentes por regioes de alta densidade da
Galaxia, os aglomerados do bojo sofrem evaporacao por efeitos de maré, o que também
parece ser o caso de NGC 6366 (Paust et al. 2009). Na literatura é possivel encontrar
medidas baseadas em fotometria e espectroscopia de baixa resolucao para a metalicidade
do aglomerado. O valor médio de [Fe/H] é -0.59 (Harris 1996), o mesmo valor encontrado
em Carretta et al. (2009a). Também foram medidos valores de [Fe/H] iguais a 0.61 (Dias
et al. 2016), -0.65 (Da Costa e Armandroff 1995) e -0.99 (Johnson, Mould e Bernat 1982).
Um trabalho recente usando espectros de gigantes vermelhas com resolugao A\/A\ ~ 38000
determinou [Fe/H] = -0.55 (Johnson et al. 2016), o que leva a uma variacdo em [Fe/H] de

~ 0.45 dex na literatura para este aglomerado.

A presenca ou nao de miultiplas populagoes estelares em NGC 6366 ainda é uma
questao em aberto. Embora as analises espectroscopicas de baixa resolugao realizadas até
o momento nao sejam capazes de responder a esta questao, existe uma sugestao, usando
argumentos fotométricos, de que o aglomerado tenha duas populagoes distintas (Monelli
et al. 2013). Nesse artigo foi usada uma combinagao de indices fotométricos que maximiza
a sensibilidade da fotometria a variagoes de He, que por sua vez tem a abundancia
correlacionada com [Na/Fe]. Em Campos et al. (2013) foi determinada uma idade de 11
+ 1.15 Gyr via ajuste de is6cronas, mas no proprio artigo é ressaltado que o resultado
pode estar superestimado se o aglomerado tiver abundancias elevadas de CNO, e que a

presenca de multiplas populacoes poderia afetar o valor encontrado.

De fato, pelas suas coordenadas galacticas 1 ~ 18, b ~ 16, podemos inferir que ele esta inclusive fora
da barra da Galaxia (Bland-Hawthorn e Gerhard 2016).

Ver secao 1.3 para uma explicacdo mais detalhada sobre estes elementos.

Embora pareca evidente pela Figura 1 que o bojo concentre aglomerados ricos e o halo concentre
aglomerados pobres, é necessario fazer uma andlise cinematica detalhada de todo o sistema de
aglomerados para verificar a presenca de intrusos com orbitas muito elipticas em cada componente.
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Figura 3: Diagrama mostrando o plano XY da Via Lactea (Harris 1996). A circunferéncia
delimita a regiao com Rgog < 4.5 kpe no plano. NGC 6366 esta identificado com
uma estrela. Os demais pontos sao outros aglomerados globulares. O Sol esta na
origem.

1.3 Objetivos

Este trabalho consiste em realizar uma analise quimica detalhada de estrelas gigantes
(HB e RGB) do aglomerado globular NGC 6366, determinando diversos observaveis a

partir de seus espectros. Os objetivos podem ser esquematizados da seguinte forma:

e Cinemédtica, através de medidas de velocidades radiais a partir do desvio Doppler.

e Determinacdo dos parametros atmosféricos das estrelas, que também podem ser
estimados por fotometria. Assim, produzimos resultados que podem ser, parcialmente,

testaveis por uma técnica independente.

e Uma estimativa de [Fe/H] mais precisa que os valores encontrados atualmente na

literatura.

e Abundancias de diversos elementos quimicos com linhas de absor¢ao presentes e

detectaveis no intervalo espectral disponivel nos dados.
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e A partir da derivagdo das abundancias quimicas, faremos a comparacao com outros

aglomerados globulares e entre as préprias estrelas da amostra.

e Tentaremos detectar a presenca de multiplas populagoes em NGC 6366, também
contribuindo para o acréscimo de vinculos observacionais nos aspectos pertinentes

ao estudo de aglomerados globulares nos modelos de evolugao estelar.
Os elementos quimicos analisados sao:

e Elementos produzidos majoritariamente pelo processo a (O, Mg, Si, Ca, Ti) O
processo a envolve a captura de particulas o (nicleos de *He) por dtomos leves (6 <
Z < 22), gerando uma "escada'de elementos com nimero atémico par nesta regiao.
Para elementos a mais pesados que Ne o processo ocorre em estrelas massivas que

terminarao sua vida como supernovas de nicleo colapsante.

e Elementos leves de Z-impar (Na, Al, Sc), tragadores dos processos da nucleossintese
de metais por queima de H. Os elementos leves de Z-impar estudados aqui sao

gerados a partir da captura de prétons (ntcleos de H) por elementos «.

e Elementos do pico do Fe (V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni), ainda pouco estudados no contexto
dos aglomerados globulares. Sao, em geral, sintetizados nos mesmos sitios astrofisicos

que o Fe em supernovas tipo II e, principalmente, do tipo Ia.

e Elementos formados por processos de captura de néutrons: o processo r (Eu) e o
processo s (Y, Ba, La). Os processos de captura de néutrons diferenciam-se pela
taxa com que os néutrons sao capturados pelos atomos. O processo r tem uma taxa
de captura maior que a taxa do decaimento beta, gerando ntcleos que acumulam
néutrons rapidamente até ficarem instaveis até decairem ou sofrerem fissao espontanea.
O processo s ocorre com taxas menores que a taxa do decaimento beta e demanda a
pré-existéncia de elementos pesados no sitio onde ocorre, ao contrario do processo r.
Uma descricao detalhada dos processos de nucleossintese mencionados foi feita pela

primeira vez no cldssico artigo B2FH (Burbidge et al. 1957).

Com a caracterizagao quimica de NGC 6366 é possivel inserir o aglomerado no
contexto quimico da Galaxia e acrescentar dados a literatura a respeito do sistema de
aglomerados globulares da Via Lactea. Também é possivel tentar determinar a presenca
de multiplas populacoes neste aglomerado e a deteccao de anomalias quimicas nas estrelas

da amostra.
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2 Materiais e Métodos

Para a andlise foram utilizados espectros de alta resolugao (R =A/AX > 40000) e
alta razao sinal ruido (S/N > 60 por pixel) obtidos com os espectrografos ESPaDOnS e
UVES do CFHT (3.6m) e VLT /ESO (8.2m), montados no Havail e no Chile, respectivamente.
Os dois espectros do ESPaDOnS fazem parte de um projeto de investigacao liderado pelo
orientador deste trabalho, aprovado em 2014 e com observacoes realizadas durante duas
noites em 2015. Ja os espectros de seis estrelas observados com o UVES foram obtidos no

1

arquivo do ESO (European Southern Observatory) ! e faziam parte de um estudo sobre

aglomerados globulares ricos em metais (Feltzing, Primas e Johnson 2009).

Ao todo, foram considerados para analise 24 espectros de oito estrelas gigantes,
seis do UVESQVLT e dois do ESPaDOnSQCFHT. Os espectros do UVES estao divididos
em duas partes, ambas na regiao visivel do espectro. Os espectros do ESPaDOnS foram
enviados do observatoério ja corrigidos para o referencial de repouso do baricentro do
Sistema Solar e com o fluxo ja normalizado. A Tabela 1 contém informagoes sobre os
espectros analisados. Para os espectros do UVES, a faixa de comprimentos de onda utilizada
depende da disponibilidade dos espectros no arquivo do ESO. As estrelas, identificadas
pelos nimeros 01, 03, 05, 06, 07, 08, 11 e 18 podem ser encontradas no finding chart

apresentado na Fig. 4.

2.1 Velocidades radiais heliocéntricas

O calculo da velocidade de recessao de uma estrela, ou sua velocidade radial, usa
os desvios observacionais das suas linhas espectrais de absor¢ao encontradas para, a partir
do efeito Doppler, estimar a velocidade com que a estrela estéd se afastando (redshift) ou

se aproximando (blueshift) do observador.

Num regime nao relativistico, a velocidade radial "observada'é dada pela equacao:

(2.1)

onde A\, € 0 comprimento de onda central observado na linha espectral, A\, €
o comprimento de onda central da linhas espectral medido num referencial de repouso

(referencial "de laboratoério") e ¢ é a velocidade da luz.

No entanto, a Equacao 2.1 retorna o valor da velocidade radial da estrela relativa

ao observador na Terra. Como a velocidade observada varia com a posicao do observador

L <http://archive.eso.org/>
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Tabela 1: Informagoes sobre os espectros pré-reduzidos. ID é a identificacao de cada
espectro individual, seguido pela identificagdo de cada estrela e suas coordenadas
equatoriais (J2000). Também esta especificados a regiao em comprimentos de
onda coberta por cada espectro, o instrumento usado, o tempo de exposi¢ao e a
data da observacao.

ID Estrela RA Dec Regido (A, A) Instrumento T, (s) Data

1 01 17h27mb58.32s  -5°04729.35” 4727-5804 UVES 3300  2002-05-19
2 01 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-19
3 01 ' ' 4727-5804 UVES 3300  2002-05-19
4 01 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-19
5 03 17h27mb7.79s  -5°08’15.407 5818-6835 UVES 3300  2002-05-13
6 03 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-13
7 05 17h27mb4.84s -5°01’54.80” 4727-5804 UVES 3300  2002-05-13
8 05 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-13
9 05 ' ' 59818-6835 UVES 3300  2002-05-13
10 06 17h27m40.93s -5°02'01.93”  4727-5804 UVES 3300  2002-05-12
11 06 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-12
12 06 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-12
13 07 17h27m34.30s  -5°01°09.66" 59818-6835 UVES 3300  2002-05-10
14 07 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-10
15 08 17h27m?27.03s  -5°03’16.70” 4727-5804 UVES 3300  2002-05-09
16 08 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-09
17 08 ' ' 4727-5804 UVES 3300  2002-05-09
18 08 ' ' 5818-6835 UVES 3300  2002-05-09
19 11 17h27m43.69s -5°06’30.30”  3699-10483  ESPaDOnS 2315 2015-07-31
20 11 ' ' 3699-10483  ESPaDOnS 2315 2015-07-31
21 11 ' ' 3699-10483  ESPaDOnS 2315 2015-07-31
22 18 17h27m44.48s -5°02’38.10”  3699-10483  ESPaDOnS 2315 2015-03-15
23 18 ' ' 3699-10483  ESPaDOnS 2315 2015-03-15
24 18 ' ' 3699-10483  ESPaDOnS 2315 2015-03-15

na Terra e com a posi¢ao da Terra no Sistema Solar, é preciso descontar as velocidades
do observador em torno do eixo de rotagao terrestre, da Terra em torno do baricentro do
sistema Terra-Lua e da revolucao da Terra em torno do centro de massa do Sistema Solar

no momento da observagao, o que caracteriza a velocidade radial heliocéntrica da estrela.

Para medir as velocidades radiais de cada estrela foi utilizada a tarefa rvidlines do
IRAF 2. A tarefa utiliza como informacao de entrada uma tabela com os comprimentos
de onda de linhas de absor¢do medidos no referencial de laboratério. A interagdo com
a tarefa consiste em medir duas linhas conhecidas no espectro, normalmente Ha (A =
6562.8 A) e HB (A = 4861.3 A) - ou uma das linhas do dubleto de Na. A partir dessas
informacoes, a tarefa é capaz de calcular o desvio Aops — A\igp das demais linhas da lista de

entrada. O resultado retornado é o valor de v,,, para cada uma das linhas, a média de

2 IRAF, do inglés "Image Reduction and Analysis Facility"é distribuido pelo National Optical Astronomy

Observatories (NOAQO), que é operado pela Association of Universities for Research in Astronomy,
Inc., sob acordo cooperativo com a National Science Foundation.
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Figura 4: Finding chart da amostra, seguindo nomenclatura da Tabela 1.

todas as linhas e o desvio padrao da média das medidas. Também ¢é possivel configurar a
tarefa para retornar diretamente a velocidade radial heliocéntrica se os dados de hora e

local da observacao forem conhecidos.

As velocidades radiais observadas foram calculadas dessa forma para todos os
espectros da regiao do vermelho do UVES e para todos os espectros do ESPaDOnS. A
seguir, calculamos a média para cada estrela, que definimos como a velocidade radial
do objeto. No cédlculo da média foram excluidos os espectros azuis do UVES, pois duas
estrelas nao possuem dados nessa regido. De qualquer forma, a diferenca nos resultados
entre os espectros azuis e vermelhos esta dentro do erro, entao nao ha perda de informacéao
ao excluirmos os espectros azuis do cdlculo das médias. Para as estrelas do ESPaDOnS

medimos tanto no azul quanto no vermelho. Para confirmacao dos resultados, usamos o
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cédigo DAOSPEC (Stetson e Pancino 2008), que mede automaticamente a velocidade

radial observada.

Ao contrario dos espectros do ESPaDOnS, os espectros de arquivo do UVES nao
continham qualquer correcao de efeito Doppler. Em ambos os casos, para estimar a corre¢ao
para o referencial de repouso do Sistema Solar foi usada a tarefa rvcorrect do IRAF. As
informagoes necessarias para a tarefa realizar o calculo sao hora, data, local da observagao
e coordenadas equatoriais (ascensao reta e declinagao) do objeto. Detalhes a respeito
de como a tarefa realiza o cdlculo podem ser encontrados em sua documentacao *. A
informacao de interesse retornada é a componente da velocidade do observador relativa ao
centro de massa do Sistema Solar na linha de visada da observacao, que deve ser usada

para corrigir a velocidade observada:

Urad = Vobs T+ Ucorr. (22)

O limite superior de erro informado pela documentagao da tarefa é de 5 m/s.

Para os espectros do ESPaDOnS, que ja foram fornecidos pelo observatério com a
corre¢ao da Equacao 2.2, a estimativa da tarefa foi util para confirmar o valor da correcao

presente nos headers das imagens.

Com os valores de velocidade radial é possivel colocar os espectros em um referencial
de repouso, ou seja, deslocd-los no eixo de comprimentos de onda de modo que as linhas
espectrais das estrelas estejam nos comprimentos de onda medidos no referencial de
laboratério. Esse procedimento é necessario porque permite a identificagao das linhas de
absorcao no procedimento de coleta das larguras equivalentes e analise das abundancias

quimicas, que serd descrito a partir da secao 2.4.

A correcao do desvio Doppler é realizada automaticamente com outra tarefa do
IRAF, dopcor. Nela é necessario apenas informar a velocidade radial do objeto. Para
ilustrar, a Fig. 5 mostra dois espectros no referencial deslocado e no referencial de repouso.

Os valores finais de velocidade radial sao apresentados no Capitulo 3.

2.2  Corte dos espectros e normalizacao do continuo

Em seguida os espectros do ESPaDOnS foram cortados entre 4000 A< A < 8000
A, a regido onde estdo as linhas de absorcdo mais importantes e que serdo posteriormente
usadas na andlise de abundéancias quimicas. Os espectros do UVES néo foram cortados

porque ja estdo dentro desta regiao. O corte dos espectros foi realizado com a tarefa scopy
do IRAF.

3 <http://stsdas.stsci.edu/cgi-bin/gethelp.cgi?rvcorrect >
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Figura 5: Espectros de duas das estrelas da amostra na regiao de 6160 A. Os espectros
corrigidos, identificados com "(cor.)", sdo as médias de todos os espectros ob-
servados de cada estrela depois de corrigidos do desvio Doppler, como indicado
no texto. Os valores da razao sinal-ruido (S/N) por pixel foram estimados em
regioes de continuo com a tarefa splot do IRAF.

A seguir os espectros de cada estrela foram combinados usando a tarefa scombine.
A tarefa calcula a média do fluxo para cada comprimento de onda de todos os espectros
de uma mesma estrela, indicados pelo usuario, o que reduz o ruido instrumental e, conse-
quentemente, melhora a razao sinal/ruido. Neste passo os 24 espectros foram combinados
em doze: um para cada estrela do ESPaDOnS e dez para as seis estrelas do UVES, ja que
optamos por nao combinar os espectros azuis e vermelhos.

Entao foi utilizada a tarefa continuum do IRAF para normalizar o nivel do continuo
de cada espectro. O continuo é entendido como uma curva, conhecida como "planckiana' 4,
que descreve o fluxo luminoso em fungdo do comprimento de onda de um corpo negro com
a temperatura de mesmo valor que a temperatura efetiva ® e a mesma luminosidade da

estrela. No caso de um espectro estelar, as regides "de continuo'sao aquelas desprovidas

4 Por obedecer & Lei de Planck, que descreve a distribuicdo espectral de um corpo negro em equilibrio

térmico a uma dada temperatura.
A temperatura efetiva T de uma estrela é proporcional, pela lei de Stefan-Boltzmann, & raiz quarta de
seu fluxo integrado em todos os comprimentos de onda.
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de linhas de absorgao/emissao. Como um corpo negro é somente uma aproximagao para
o continuo de uma estrela e nem mesmo temos a informacao de temperatura efetiva das
estrelas da amostra nesta etapa, o procedimento adotado é realizar um ajuste polinomial
em cada espectro usando o IRAF. Com o ajuste, a tarefa procura ajustar o fluxo no
continuo para que ele seja igual a 1. A normalizagao é necessaria para a medida de larguras

equivalentes.

2.3 Fotometria

Foram produzidos diagramas cor-magnitude do aglomerado para localizar as estrelas
da amostra no caminho de evolucao estelar e confirmar em quais ramos de evolugao estao
as estrelas do arquivo do UVES, que nao foram observados pela equipe que executa o
projeto de investigacao. Para tal foram usados dados de fotometria do NGC 6366 de Sariya
e Yadav (2015) e do arquivo de estrelas padrao de P. B. Stetson ¢ (ver Tabela 2).
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Figura 6: Diagrama cor-magnitude para as bandas V e I. Fluxos e cores sdo os observados.
As estrelas da amostra estao identificadas na figura.

6 <http://www.cadc-ceda.hia-iha.nre-cnre.ge.ca/en /community /STETSON /standards/>
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Tabela 2: Dados fotométricos (Sariya e Yadav 2015) das estrelas da amostra. Os valores
das estrelas 01 e 11 sao do catdlogo de estrelas padrao de P. B. Stetson.

Estrela B \Y I (B-V) (B-V)y, (V-I) (V-I),
or* e 15.7310 13.8660 e e 1.8650 0.9250
03 17.3028 15.6071 13.5693 1.6957 0.9857 2.0378 1.0978
05 17.3683 15.8067 13.8838 1.5616 0.8516 1.9229 0.9829
07 17.4338 15.8582 13.8884 1.5756 0.8656 1.9698 1.0298
08 17.2280 15.7133 13.8292 1.5147 0.8047 1.8841 0.9441
11* 16.1310 14.3050 12.2110 1.8260 1.1160 2.0940 1.1440
18 16.4930 14.6968 12.5222 1.7962 1.0862 2.1746 1.2246

Os dados fotométricos também foram usados para estimar a temperatura efetiva e
a gravidade superficial quando a fotometria da estrela estivesse disponivel. Para identificar
as estrelas cruzamos as coordenadas equatoriais (RA, Dec; J2000) presentes nos dados
fotométricos com as coordenadas equatoriais encontradas nos headers dos arquivos .fits dos
espectros, disponiveis na Tabela 3. Quando a diferenca entre as coordenadas era menor que
6”7 a estrela era inspecionada manualmente no finding chart com a ferramenta "regions"do

software DS9 7 para confirmar a correspondéncia espacial.

A temperatura efetiva fotométrica foi calculada usando calibragoes para estrelas
gigantes baseadas em sistemas de cores (Alonso, Arribas e Martinez-Roger 1999). As
calibragoes foram determinadas empiricamente, através de um ajuste polinomial num
diagrama cor-temperatura efetiva. Inserindo um indice de cor observado da estrela no
polinémio ajustado para esse indice podemos estimar sua temperatura efetiva. Com a
fotometria disponivel usamos calibragoes nas cores (B-V) e (V-I) assumindo [Fe/H| =
-0.59 e excesso de cor E(B-V) = 0.71, ambos os valores coletados de catalogo (Harris 1996).
Escolhemos nao utilizar os valors de E(B-V) = 0.69 e de excesso de cor diferencial
de Campos et al. (2013) porque tais valores foram derivados usando imagens do campo
interno do aglomerado, interior a posi¢cao da estrela mais central da nossa amostra. Usamos
os valores E(V-I) = 0.94 nas estrelas do UVES e E(V-I) = 0.95 nas estrelas do ESPaDOnS,

de acordo com Dean, Warren e Cousins (1978).

Para o calculo da gravidade superficial fotométrica, dada por logio(g), com [g] =

[cm/s?], usamos a relagao:

* Te * 2
log(g.) = log (“) +4wg( 7 )+<Mb0l,*—Mbol,@>+ZOg<g@> (2.3)
He Teff@ 5

7O SAO DS9 é uma ferramenta usada para diversas finalidades basicas envolvendo imagens astronomicas,

e foi desenvolvido com financiamento do Chandra X-ray Science Center (CXC) e do High Energy
Astrophysics Science Archive Center (HEASARC), com fundos adicionais do JWST Mission office at
Space Telescope Science Institute.
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em que i é a massa e My, a magnitude bolométrica. Assumimos massa de ~ 0.8
Mg para todas as estrelas da amostra. A magnitude bolométrica foi estimada através
do método descrito em Torres (2010). Detalhes da dedugdo da Equacao 2.3 podem ser

encontrados em (Dias 2015).

A determinacao de temperatura efetiva e gravidade superficial por fotometria é
importante para este trabalho porque estabelece valores de chute inicial no processo de
determinagcao espectroscopica dessas grandezas. Além disso, a disponibilidade de valores
calculados por um método diferente nos permite uma base de comparacao para verificar a

confiabilidade dos resultados.

2.4 Larguras equivalentes

A largura equivalente (W) é definida como a largura de uma fungao degrau com a

mesma area de linha espectral normalizada:

~F,— F
1%:/ Te T, (2.4)
0 F.

onde F,. é o fluxo no continuo. Percebe-se na Equacao 2.4 que o continuo deve
ser normalizado para que a definicio de W, se aplique na analise. A Fig. 7 contém uma

ilustracao do conceito.

A medicao de larguras equivalentes é uma ferramenta usada para calcular a inten-
sidade das linhas atomicas e, consequentemente, as abundancias dos elementos quimicos

presentes na atmosfera de uma estrela usando espectroscopia de alta resolucao.

Outra forma de descrever a largura equivalente é pela relagio ®:

2
me* N,
Wy =a———

MeC? Ky,

NS, (2.5)

onde a é uma constante, e e m, sdo a carga e a massa do elétron, ¢ é a velocidade
da luz, N; é a densidade de absorvedores  por unidade de volume, r, é o coeficiente de
absorcao do continuo, \y é o comprimento de onda central da linha no referencial de repouso
e f é a forca do oscilador, definida comparando a se¢ao de choque de um oscilador eletronico
cldssico com a segao de choque definida pelos coeficientes de Einstein (Hilborn 1982) de

forma que:

Biy,
f X )\0 Y

A equagao 2.5 deve ser dividida por 4 7e(y para ser escrita no sistema MKS.
Atomos no estado apropriado para gerar a linha de absor¢ao em questao. No caso da série de Balmer,
por exemplo, dtomos de H com niimero quéntico principal igual a 2.

(2.6)

9
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Figura 7: Representacao grafica da Equacao 2.4. As duas regioes em verde tém a mesma
area.

sendo B o coeficiente de absorcao de Einstein. Ou seja, o valor de f é proporcional
a probabilidade da transicao eletronica que gera a linha espectral ocorrer. A deducao das
equacoes 2.5 e 2.6 a partir de primeiros principios ¢ extensa. Uma discussao completa a

respeito pode ser encontrada em (Gray 1992).

Podemos expressar N;, para um dado estado de ionizacao, a partir da equagao de

excitagao de Boltzmann:

N, = N% e BT (2.7)

Em que N é o nimero total de &tomos do elemento que gerou a linha espectral, g é a
degenerescéncia do estado | 7 ), Z é a fungdo de partigdo, y ¢ o potencial de excitagao '°, kp
a constante de Boltzmann e T' a temperatura. Se usarmos kg em elétron-volts e definirmos

© = 5040/T podemos reescrever a Equagao 2.7 como:

N, = N% 10-6x (2.8)

10 A energia do féton a ser absorvido.
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A razao entre o niimero de atomos em dois estados de ionizagao distintos é dada

pela equacao de Saha ', que pode ser escrita de forma compacta como:

N (T
Mo _ o) (2.9)
NO Pe
onde P, é a pressao eletronica, proporcional a gravidade superficial da estrela, e
®(T) é uma fungao da temperatura. A fragdo de dtomos num n-ésimo estado de ionizagao

é:

N, N,
N YNy

(2.10)

ou seja, a fracao do n-ésimo estado de ionizacao em relagdo a soma de todos os

k-estados de ionizagao do elemento presentes no gas.

Agora, definindo a "abundéncia"A do elemento como A = N/Ny, em que Ny é o
numero de atomos de Hidrogénio, podemos reescrever a Equagao 2.8 para um estado de

ionizagao genérico:

N, Ny
N, = gA—2"2 107 2.11
9A~ (2.11)

Substituindo a expressao na equacao 2.5, tirando o logaritmo de base 10 nos dois

lados e rearranjando os termos, temos:

2
log (T{?) = log (TZE&]]\@J\?) +log(gf)+log(No)—Ox—log(k,)+log(A)+log(a) (2.12)

Um grafico log-log entre W), e a abundancia é conhecido como curva de crescimento
(CoG, Fig. 8). Uma CoG apresenta trés regioes distintas: opticamente fina, saturada e
muito saturada. A regido opticamente fina da curva de crescimento apresenta uma relagao
linear entre os eixos, e as linhas de absor¢ao desta regiao podem ser ajustadas a um perfil
gaussiano. A divisao de W), por \g é costumeira por normalizar fenomenos dependentes de
efeito Doppler, como a microturbuléncia (Gray 1992), que seré discutida subsequentemente.
Os valores dos pardametros atomicos log(gf) e x sdo tabelados e usualmente determinados
empiricamente '2. Neste trabalho procuramos usar linhas de absorcao localizadas apenas

na parte linear da curva de crescimento, que na nossa amostra equivalem a W, < 150 mA.

1 Tanto a equacdo de Saha quanto a equacio de excitacio de Boltzmann sdo validas apenas quando

assumimos equilibrio termodindmico local, ou seja, quando o livre caminho médio dos fétons é pequeno
se comparado ao gradiente de temperatura local.

O National Institute of Standards and Technology (NIST) apresenta uma base de dados razodvel para
os pardmetros atémicos de diversas linhas. Também existem outras fontes, e os valores encontrados
nas diversas referéncias nem sempre sao os mesmos, o que dificulta a homogeneizacao dos resultados
de abundéancias quimicas.

12
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Raiz quadrada
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Figura 8: Curva de crescimento genérica mostrando os trés regimes relacionados aos diferen-
tes perfis de linha. Nos eixos das ordenadas e das abscissas estao, respectivamente,
os logaritmos da W) e da abundancia do elemento que gera a linha.

Para realizar uma andalise detalhada das abundéancias quimicas de uma estrela
¢ necessario escolher uma boa lista de linhas. Numa situagao ideal comparariamos as
abundancias derivadas para a amostra com aquelas derivadas para um espectro do Sol **
adquirido na mesma campanha de observagoes, usando a mesma lista de linhas com os
mesmos parametros atomicos. Como isso nem sempre é possivel, e é 0 N0sS0O caso, usamos
alguma lista de linhas ja testada. Para os elementos com 7 < 28 adotamos a mesma lista
de linhas usada numa anélise do aglomerado globular M 62 (Yong et al. 2014), com os

mesmos valores para os parametros atomicos.

Inicialmente, procuramos fazer medidas automaticas de W) usando o DAOSPEC
e o software ARES (Sousa et al. 2007). No entanto, os resultados foram insatisfatérios,
com os codigos retornando muitas medidas com valor zero e subestimando varias linhas
que tiveram larguras equivalentes medidas para comparacao. Presumimos que os codigos

usados podem ter dificuldades para trabalhar com espectros de estrelas ricas em metais na

13 Pelo fato do Sol ter, por definigio, [Fe/H] = [X/Fe] = 0, e também pelo fato do valor de log(gf)
ser irrelevante numa andlise diferencial, por ser o mesmo para uma mesma linha nas duas estrelas,
removendo grande parte dos erros.
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faixa de S/N da nossa amostra, ou que simplesmente ocorreu algum erro de usudrio. Entao
foi adotado um procedimento manual usando a tarefa splot do IRAF. A tarefa cria um
grafico com o espectro 1D da estrela que pode ser usado interativamente. Os limites onde
a asa da linha espectral se funde com o continuo sdo identificados manualmente e a tarefa

é instrufda a ajustar uma curva gaussiana '*

centrada no comprimento de onda de repouso
da linha de absorcao. A partir disso, a drea da gaussiana, e, consequentemente, a largura
equivalente da linha, é calculada. '® A Tabela 13 contém todas as larguras equivalentes
medidas ou com tentativa de medida para as oito estrelas da amostra. Ressaltamos que em
alguns casos nao foi possivel executar a medida de uma dada linha, seja por insuficiéncia
na razao sinal-ruido (no caso de linhas fracas) ou pela indisponibilidade da regido espectral
de uma dada linha nos nossos dados. Em geral, linhas com W, < 15 mA nao puderam ser

separadas do ruido.

Primeiramente medimos as W) das linhas de Fe I e Fe II, usadas para derivar os
parametros atmosféricos das estrelas. A seguir, fizemos as medidas de W) dos demais

elementos por ordem de ntimero atomico até Z < 28.

2.5 Parametros atmosféricos

Em posse das larguras equivalentes das linhas de Fe I e Fe IT ' podemos usar o cédigo
MOOG (Sneden 1973) para derivar os pardmetros atmosféricos: temperatura efetiva (T),
log(g), [Fe/H] e velocidade de microturbuléncia (). O MOOG usa modelos plano-paralelos
unidimensionais de atmosferas estelares para ajustar parametros de densidade, pressao
e opacidade presentes explicita ou implicitamente na equagao 2.12. Para os elementos
com medidas de W) usamos o driver abfind, que procura o melhor ajuste para curvas de

crescimento de um conjunto de linhas espectrais de um determinado elemento quimico.

Neste trabalho, os modelos atmosféricos utilizados sao os de Kurucz ("KURTYPE'),
produzidos pelo cddigo ATLAS (Castelli, Gratton e Kurucz 1997). Os modelos sao gerados
a partir de quatro parametros informados pelo usuario, que sdo justamente os parametros
atmosféricos. O chute inicial para temperatura efetiva e gravidade superficial sdo os valores
calculados por fotometria para cada estrela. Para o valor inicial de [Fe/H] usamos o valor
do catélogo Harris para NGC 6366 ([Fe/H] = -0.59). Para microturbuléncia partimos de 1
km/s em todas as estrelas. Um arquivo ASCII com o modelo de atmosfera é criado, onde
cada linha representa uma camada e contém as informagoes relevantes do modelo. Este
arquivo serd usado como entrada pelo MOOG em conjunto com a lista de linhas, que deve

conter os comprimentos de onda no referencial de repouso e os parametros atémicos x e

14
15

O que é razoavel para W, < 150 mA.

A documentacdo da tarefa splot contém detalhes sobre como proceder com linhas sobrepostas
("blended"): <http://stsdas.stsci.edu/cgi-bin/gethelp.cgi?splot.hlp>

Aqui, I e II sdo nimeros romanos que indicam o estado de ionizagdo do elemento. O niimero romano
z indica que o elemento estd x — 1 vezes ionizado.

16
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log(gf). A partir das informagoes de entrada o usudrio testa iterativamente varios modelos
de atmosfera até encontrar os pardmetros atmosféricos corretos. Uma comparacao dos
modelos de Kurucz com outros modelos de atmosfera em gigantes frias pode ser encontrada
em Alves-Brito et al. (2010).

O Fe é o elemento escolhido para derivar os parametros atmosféricos por uma
questao puramente observacional: em estrelas dentro do intervalo de temperatura efetiva
da nossa amostra existe uma grande quantidade de linhas de Fe na faixa visivel do espectro
eletromagnético, acessivel aos instrumentos no chao e menos sujeita a poluicao por linhas
teliricas que o infravermelho. Isto permite minimizar o erro estatistico na determinagao

dos parametros atmosféricos.

Uma boa lista de linhas contém linhas de Fe com maior alcance possivel de valores
de x. De acordo com a Equacao 2.7 a quantidade de absorvedores num estado capaz de gerar
certa linha de absorcao é dependente da temperatura e do potencial de excitacao. Como o
potencial de excitacdo é fixo para uma dada linha espectral, um modelo atmosférico com
valor incorreto de temperatura efetiva fara com que o MOOG subestime ou superestime a
populacao de dtomos capazes de gerar aquela linha. O resultado ¢ um valor incorreto de

abundancia para aquela linha.

Consideremos, por exemplo, duas linhas de Fe, uma com xy = 1 €V e outra com
X = 4 eV e um modelo de atmosfera com temperatura efetiva 1000 K acima do valor
correto. Pela Equacao 2.7, a linha de 4 eV tera sua populacao, e portanto sua abundancia,
superestimada de forma muito mais intensa que a linha de 1 eV 7. O efeito do valor
incorreto de temperatura acaba criando uma tendéncia no diagrama abundancia versus y
(exemplo desse diagrama na Fig. 9), quando queremos o mesmo valor de abundéncia para
todas as linhas. Na pratica, a temperatura efetiva correta é encontrada eliminando-se a

correlacao entre essas duas grandezas. Ou seja, fazendo:

94 _ 4 (2.13)
%

A seguir devemos fazer um procedimento semelhante para encontrar o valor correto
da v;. O valor da velocidade de microturbuléncia é, na verdade, um parametro de uma
distribuicao de velocidades que descreve a convecgao em pequena escala onde o livre
caminho médio do féton é maior que as dimensoes da célula convectiva. O foton emitido
em uma célula é absorvido em outra célula convectiva de velocidade diferente. Como os
referenciais das células nao sao os mesmos o féton sofre um desvio Doppler em relagao a

célula onde ocorre a absorcao, e sua absorcao corresponde a um comprimento de onda

levemente '8 diferente do comprimento de onda de repouso da linha espectral, que sofre um

17 Resumidamente, linhas com maior potencial de excitacdo sio mais sensiveis a variacoes de temperatura

efetiva no modelo de atmosfera.

18 O desvio é pequeno pois as velocidades envolvidas sdo muito menores que c.
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alargamento. A sensibilidade da linha espectral a esse alargamento é diretamente proporci-
onal a sua largura equivalente no regime da curva de crescimento que estamos medindo,
com linhas mais fortes sendo mais sensiveis que as linhas mais fracas. Se ignorarmos a
microturbuléncia, por exemplo, inserindo v; = 0 no modelo de atmosfera, o cédigo ira
superestimar as abundéancias das linhas mais fortes, que sofrem maior alargamento pela

microturbuléncia e, portanto, tem maior valor medido de Wi.

Como as linhas de maior largura equivalente sao mais sensiveis a microturbuléncia
é preciso eliminar a correlagao entre a abundancia e a largura equivalente normalizada

pelo comprimento de onda central Ry = log(Wy/Ao) para obter o valor correto de v;:

HA
) oadl (2.14)

O célculo da gravidade superficial parte da equagao de ionizagao de Saha (equa-
¢ao0 2.9), que relaciona a razao entre as populagoes de dois estados de ionizagao de um atomo
com a pressao eletronica, proporcional a gravidade superficial, e um termo dependente da

temperatura, neste ponto ja estimada corretamente 19,

.
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x: Potencial de excitacao (eV)

Figura 9: Exemplo de diagrama A vs. x usado para verificar a convergéncia do equilibrio
de excitagao. Cada ponto vermelho representa uma linha individual de Fe 1. A
linha tracejada preta é um ajuste linear dos pontos, que nao deve variar com x
(Equacao 2.13) quando o modelo de atmosfera tem a temperatura efetiva correta.
Um diagrama similar, com Ry, no lugar de y, é usado para a microturbuléncia.

A intensidade das linhas de um elemento em dado estado de ionizacao é dependente
da quantidade de atomos naquele estado. Assumindo que a abundéancia de um elemento é a
mesma para diferentes estados de ionizagao, um valor incorreto de gravidade superficial no
modelo atmosférico faz com que o modelo contenha valores errados de pressao, e, portanto,
de densidade eletronica, fazendo com que os estados ionizados tenham abundancias diferen-
tes das verdadeiras, como se eles estivessem "roubando'ou "cedendo'elétrons para o estado

neutro. O valor correto de log(g) aproxima os valores de abundéncia dos diferentes estados

19 Se um valor correto de log(g) for inserido num modelo com temperatura incorreta continuaremos a

ver correlagdo entre abundéancia e potencial de excitagao.
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de ionizacao. Logo, as iteragoes devem convergir para valores idénticos de abundancia para

Fe I e Fe II. Para inspecao visual é usado um diagrama como o da Fig. 10.
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log(W,/)\): Largura equivalente reduzida

Figura 10: Diagrama similar ao da Figura 9, mostrando também as abundancias de linhas
de Fe II. As médias para Fe I e Fe II devem ser idénticas quando o equilibrio
de ionizagao é atingido, o que permite a estimativa da gravidade superficial da
estrela.

A seguir, testamos modelos atmosféricos com diferentes valores de [Fe/H] até que a
abundancia calculada pelo MOOG seja a mesma abundéncia dada pelo valor de [Fe/H]
inserido no modelo de atmosfera. Ou seja, até que os valores de metalicidade de entrada e
salda convirjam. Normalmente o processo nao termina aqui, porque os parametros nao sao
independentes. Ou seja, temos que repetir o processo varias vezes, refinando os valores,
até que, a0 mesmo tempo, as correlagoes da abundancia com y e Ry sejam eliminadas, o
equilibrio de ionizacao seja alcancado e a abundancia de Fe inserida no modelo seja igual
a calculada pelo MOOG.

Encontrado o melhor ajuste de modelo atmosférico para a estrela, as abundancias
quimicas dos demais elementos com medidas de larguras equivalentes sao calculadas

diretamente pelo MOOG, pelo mesmo método de ajuste de curvas de crescimento.

2.6 Sintese espectral

Para os elementos pesados formados por processo de captura de néutrons analisados
neste trabalho (Y, Ba, La, Eu) usamos o método de sintese espectral. A sintese é o calculo
de um intervalo espectral completo a partir de um modelo atmosférico e dos parametros
atomicos das linhas de interesse. E um dos poucos métodos que podem ser aplicados
quando a sobreposi¢ao ("blending") de linhas é severa (Gray 1992), e especialmente 1til
para elementos que apresentam estrutura hiperfina detectavel no espectro. Ignorar as
componentes de estrutura hiperfina, modeladas através do método de sintese espectral, faz

com que as abundéncias sejam superestimadas nas linhas mais fortes (Alves-Brito 2008).

Assim como no método de larguras equivalentes, novamente usamos o MOOG, mas

desta vez com o driver synth, especializado em produzir espectros sintéticos. Usando os
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modelos atmosféricos calculados com as linhas de Fe I e Fe II, testamos, por tentativa e
erro, os espectros sintéticos, variando a abundancia do elemento que nos interessa analisar
em um intervalo espectral especifico até que a linha de absor¢ao deste elemento no espectro
sintético se ajuste a sua contraparte no espectro observado. O ajuste é feito por inspecao

visual.

2.7 Tratamento de erros

Para estimar as incertezas de velocidade radial usamos o desvio padrao da média 2°
das velocidades radiais calculadas para cada linha individual em cada espectro, calculo
feito automaticamente pelo IRAF. Para determinar a incerteza de velocidade radial para

cada estrela fizemos a propagacao das incertezas dos espectros individuais por quadratura.

As incertezas dos pardmetros atmosféricos foram fixadas em AT = 150 K, Alog(g)
= 0.3 dex, A[Fe/H] = 0.1 e Ay, = 0.2. Comparagao com trabalhos que utilizam dados
de qualidade similar (exemplos: Yong et al. (2014) e Johnson et al. (2016)) indicam que
sao valores conservadores. Variamos cada parametro atmosférico individualmente (exceto
[Fe/H]) até que o MOOG retornasse uma abundancia de Fe igual & diferencga entre o valor
verdadeiro e o desvio padrao dos valores das linhas individuais de Fe I encontrado no
célculo do valor verdadeiro. Como os offsets dos pardmetros atmosféricos encontrados
através desse procedimento foram da mesma ordem que as incertezas fixadas, assumimos

que os valores definidos sao razoaveis.

Para as abundancias, usamos um método usual na literatura (exemplo: Alves-Brito
et al. (2010)). Variamos cada um dos quatro pardmetros atmosféricos individualmente
para determinar a diferenga o; entre o valor verdadeiro e o valor calculado com a variacao

do i-ésimo parametro atmosférico. A incerteza em funcao dos parametros atmosféricos foi

Tp = 4 ia? (2.15)

A incerteza final, em dex, foi estimada com nova quadratura entre o, e o desvio

estimada via quadratura:

padrao das abundéancias das linhas individuais calculado pelo MOOG:

o =/0+ 0}y (2.16)

Usamos este procedimento para a incerteza das abundancias quimicas tanto para
medidas de largura equivalente quanto para medidas de sintese espectral. No caso da

sintese, o procedimento foi feito manualmente, apenas para duas estrelas, uma da amostra

20 Ou seja, 7 = o/V/N.
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do UVES e outra da amostra do ESPaDOnS. Assumimos que, para cada amostra, o valor
da incerteza é o mesmo num intervalo de 0.1-0.2 dex numa mesma linha para todas as
estrelas, que tém parametros atmosféricos similares e espectros com mesma resolucao e
nivel de S/N. Como as incertezas da sintese foram calculadas linha por linha nao ha um

valor de o), para esses casos. Ou seja, o o final é calculado diretamente pela equagao 2.15.
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3 Resultados e discussao

3.1 Velocidades radiais

Encontramos um valor médio de -121.2 £+ 0.7 km/s (o = 2.0 km/s) para a velocidade
radial, calculado a partir das medidas feitas com o IRAF. O valor médio encontrado com o
IRAF é o que adotamos neste trabalho. O valor médio de velocidade radial para NGC 6366
no catalogo Harris é de -122.2 km/s, com dispersao central de velocidades ogc = 1.3 km/s,
baixa em comparacao com outros aglomerados do catalogo. A dispersao de velocidades
encontrada na nossa amostra é compativel com a dispersao central de velocidades de
1.3 km/s. A baixa dispersao de velocidades radiais da amostra ¢ um forte indicativo do
pertencimento de todas essas estrelas a NGC 6366. Outros valores de velocidade radial
heliocéntrica na literatura para o aglomerado sao -137 + 54 km/s (Dias et al. 2016), -122.3
km/s (Johnson et al. 2016) e -119 £ 2 km/s (Da Costa e Armandroff 1995).

0.8

0.6
e .

0.2} * * * *

*

0.0} *

-0.2f *
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%
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ID do espectro

Figura 11: Comparacao entre os métodos de medida de velocidade radial. No eixo vertical
temos a diferenca entre a velocidade medida com o DAOSPEC e a velocidade
medida com o IRAF. A linha sélida é a média da diferenga e as linhas pontilhadas
representam o intervalo de 1 o.

As medidas de velocidade radial para cada espectro estdo resumidas na Tabela 3,

enquanto os valores da média estao na Tabela 4.

E facilmente verificivel na Tabela 3 que as velocidades encontradas com o DAOS-
PEC sao equivalentes as velocidades medidas com a tarefa rvidlines do IRAF. Os valores

obtidos com o DAOSPEC na amostra do UVES nao incluem a correcao heliocéntrica
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Tabela 3: Informagoes sobre as medidas de velocidade radial, em km/s, por espectro. O
valor medido com o IRAF é v;. O valor de @ é o desvio padrao da média para
cada espectro. O valor medido pelo DAOSPEC é vp. Aplicamos a corregao
Veorr. @08 Valores de vy dos respectivos espectros para derivar a velocidade radial
heliocéntrica v,qq.

ID Estrela vr T Up Veorr. Vrad

1 01 -132.99 0.12 e e e

2 01 -132.84 0.10 -132.50 +14.02 -121.64
3 01 -132.26  0.10 e e e

4 01 -132.59 0.09 -132.37 +11.32 -121.27
5 03 -133.09 0.08 -133.31 +14.02 -119.07
6 03 -133.29 0.07 -133.22 +13.90 -119.39
7 05 -133.53 0.11

8 05 -133.96 0.11 e +14.24 -119.72
9 05 -133.61 0.11 -133.48 +14.13 -119.48
10 06 -132.73 0.09 e e e

11 06 -133.21 0.09 -132.87 +14.30 -118.91
12 06 -133.39 0.11 -132.84 +14.18 -119.21
13 07 -136.31 0.12 -135.59 +15.25 -121.06
14 07 -135.97 0.11 -135.74 +15.37 -120.60
15 08 -140.90 0.07 e e e

16 08 -141.08 0.08 -140.92 +15.67 -125.41
17 08 -140.55 0.09 e e e

18 08 -140.67 0.10 -140.48 +15.74 -124.93
19 11 -121.50 0.11 -121.74 e -121.50
20 11 -121.70 0.09 -121.68 e -121.70
21 11 -122.21 0.09 -121.78 e -122.21
22 18 -122.18 0.08 -121.97 e -122.18
23 18 -122.31 0.08 -122.35 e -122.31
24 18 -121.70 0.09 -122.17 e -121.70

descrita no capitulo anterior, e, neste caso, devem ser comparadas com as velocidades
da coluna v;. Um comparativo entre as medidas feitas no IRAF e no DAOSPEC esta na

Fig. 11, onde podemos ver que elas sao equivalentes dentro do intervalo de 1 o.

NGC 6366 foi classificado "de forma inequivoca'como um aglomerado com cine-
méatica do halo por Da Costa e Seitzer (1989). Isto o que o tornaria possivelmente o
aglomerado mais metdlico de sua componente Galactica. A conclusao foi obtida usando
medida de velocidade radial heliocéntrica de -123 £+ 1 km/s através do método do espago
(Vs,¥), onde Vy é a velocidade radial do objeto medida por um observador estaciondrio no
local do Sol e ¥ é o angulo entre a linha de visada do objeto e a dire¢ao da rotagao galatica
no aglomerado. Usando um algoritmo baseado no método de Johnson e Soderblom (1987),
os valores de movimento préprio de Kharchenko et al. (2013) (p, = -3.99 mas/ano, pq =

-7.43 mas/ano) e assumindo uma paralaxe de 0.29 mas calculada a partir da distancia ao
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Sol indicada no catdlogo Harris, derivamos as compomentes (U,V,W) = (117.1, -142.7,
13.1) (km/s). O médulo de velocidade de 185.1 km/s é um indicativo de cinemética do
halo interno (Venn et al. 2004), ja velocidades com médulo acima de 180 km/s sugerem
alta probabilidade de pertencimento a essa componente da Via Lactea. No entanto, a
questao persiste em aberto, pois existe evidéncia de transferéncia de material do bojo e do

disco espesso para o halo interno (Nissen e Schuster 2010).

3.2 Parametros atmosféricos

A partir dos dados fotométricos fizemos um CMD usando os fluxos nos filtros V e
I (Fig. 6). As estrelas da amostra estao identificadas quando existem dados fotométricos
disponiveis (ver Tabela 2). Temos dados para as estrelas do ESPaDOnS e para cinco (01,
03, 05, 07, 08) das seis estrelas do UVES. As estrelas do ESPaDOnS sao claramente do
ramo das gigantes vermelhas, assim como a estrela 03, embora esta ultima seja menos
luminosa e mais quente. As demais estrelas identificadas sdo do ramo horizontal, o que
pode ser confirmado cruzando valores de larguras equivalentes para uma mesma linha
(dados disponiveis na Tabela 13): as estrelas do ramo horizontal tém valores de W menores
que as gigantes vermelhas. No CMD também é possivel notar que o ramo horizontal é
relativamente curto, caracteristico de alta metalicidade (para um aglomerado globular).
Nao hé detec¢ao de um ramo horizontal azul (BHB, do inglés "blue horizontal branch")
em NGC 6366.

Os parametros atmosféricos determinados por espectroscopia condizem com os
estimados por fotometria, pelo menos com os calculados usando o indice de cor (B-V) (ver
Tabela 4 e Figura 12), e confirmam a natureza das estrelas da amostra: gigantes (pela
gravidade superficial), velhas (como também visto pelo ajuste de is6cronas de Campos et
al. (2013) e com [Fe/H] em torno de -0.60. As estrelas devem ser velhas por serem gigantes
de baixa massa: o valor de 0.8 Mg, assumido a partir da posi¢ao do turnoff, inserido na
Equagao 2.3 retornou um valor de log(g) fotométrico préximo do valor espectroscépico
da reta identidade para todas as estrelas. Isto pode ser inspecionado pelas posi¢oes dos

pontos, proximos a reta identidade no grafico inferior direito da Fig. 12.

Os pardmetros atmosféricos calculados com indice de cor (V-I) foram superesti-
mados. A gravidade superficial das gigantes da amostra do ESPaDOnS caiu sobre a reta
identidade (gréfico inferior esquerdo da Fig. 12), enquanto o log(g) fotométrico das demais
ficou um pouco acima do valor espectroscépico. A incerteza da calibracao de temperatura
¢ maior para o indice (V-I) (¢ = 125 K) que a incerteza determinada para a calibracao
no indice (B-V) (¢ = 96 K). Porém, nao acreditamos que seja este o (tinico) problema,
pois, como visto na Figura 12, as estrelas sao sistematicamente mais quentes na medida

fotométrica em (V-I). Como s@o estrelas relativamente luminosas, descartamos erro na
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Figura 12: Comparacao dos parametros atmosféricos obtidos por fotometria e por espec-
troscopia. Nos graficos da coluna da esquerda (circulos vermelhos), temos a
comparacao entre os parametros espectroscopicos nas abscissas e fotométricos
para indice de cor (V-I)y nas ordenadas. Na coluna da direita (circulos azuis)
temos o mesmo para indice de cor (B-V)y. As retas tracejadas indicam as
incertezas adotadas neste trabalho.

fotometria. A fonte de erro possivelmente estda na estimativa do excesso de cor E(V-I),
necessario para calcular o indice de cor intrinseco (V-1)g usado para calibrar a temperatura

efetiva fotométrica.

E interessante notar que em ambos os graficos de log(g) as estrelas 11 e 18 !, da
amostra de gigantes vermelhas do ESPaDOnS, ficaram com uma estimativa de log(g)
abaixo da tendéncia das demais. E possivel que a fonte de erro esteja no valor adotado
para as massas, igual para todas as estrelas, pois esse desvio da tendéncia das demais
nao é percebido nos graficos de temperatura efetiva. Se o NGC 6366 possui multiplas
populagoes e as estrelas com log(g) abaixo da tendéncia fazem parte de outra populagao, a
argumentacao nao ¢ tao simples e devemos considerar a composi¢ao quimica para afirmar
ou ndo se e em quanto a massa foi mal estimada. E possivel que este efeito seja devido ao

avermelhamento diferencial, que foi detectado neste aglomerado em Campos et al. (2013),

1 As duas estrelas com menor valor de log(g).
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embora essa deteccao tenha sido realizada apenas a partir de imagens da regiao central do

aglomerado. A amostra deste trabalho estd localizada em sua periferia.

Tabela 4: Velocidades radiais, parametros atmosféricos espectroscopicos e fotométricos.

Espectroscopia Fotometria
Botrela (1 o | 0 (o lan e | " e " e
01 -121.46  0.07 | 5025 2.3 -0.64 1.67 ‘e e 5461 2.6
03 -119.23  0.05 | 4612 2.1 -0.68 1.46 | 4691 2.1 5076 2.4
05 -119.60 0.08 | 5060 2.6 -0.47  1.75 | 4935 2.4 5325 2.6
06 -119.06  0.07 | 5160 2.6 -0.50  1.99 ‘e e e e
07 -120.83  0.08 | 4977 2.4 -0.64 1.58 | 4909 2.4 5220 2.6
08 -125.17 0.06 | 5076 2.5 -0.66  1.73 | 5027 2.4 5415 2.6
11 -122.06 0.06 | 4475 1.8 -0.60 1.85 | 4476 1.5 4985 1.8
18 -121.80 0.05 | 4550 1.8 -0.59 1.89 | 4523 1.7 4834 1.9

3.3 Abundancias quimicas

Determinamos um valor médio ([Fe/H]) =-0.60 &+ 0.03 (¢ = 0.08, N = 8). Os offsets
usados aqui e ao longo deste trabalho sdao as abundéancias solares fotosféricas de Asplund
et al. (2009), que podem ser conferidas na Tabela 5. E importante salientar que analisamos
espectros de alta resolucao, e assumimos que a precisao dos nossos resultados é maior do
que a maioria dos resultados encontrados na literatura, a excegao de Johnson et al. (2016)
(que chamaremos de "J16"a partir daqui), que assumimos ter mesma ordem de precisao.
Em J16 o valor de [Fe/H]| encontrado foi -0.55 (¢ = 0.09, abundéncia solar A (Fe) = 7.52).
Encontramos alguma dispersao nas abundancias de Fe individuais, com as estrelas do
UVES se dividindo em 'ricas'(05 e 06), com ([Fe/H]) = -0.49 e "pobres" (01, 03, 07 e 08),
com ([Fe/H]) = -0.66. As estrelas do ESPaDOnS (11 e 18) tém valores de [Fe/H] préximos
da média da amostra. Enquanto o grupo "pobre'esta todo dentro de 1 ¢ da média, o
grupo 'rico"fica mais distante, acima de 1 0. Uma hipé6tese para a variacao de [Fe/H]
intraglomerado pode ser explicada pelo enriquecimento via supernovas (SNe) de nticleo
colapsante da geracao primordial. No entanto, a evidéncia para esse tipo de variagao é
esparsa e existem sugestoes de que a dispersao observada para [Fe/H] entre estrelas de um
mesmo globular seria melhor explicada por avermelhamento diferencial (Gratton, Sneden
e Carretta 2004).

As abundancias dos elementos « e Z-impar para cada estrela estdo mostradas na
Tabela 6. Na Fig. 13 é feita uma comparagao com outros aglomerados do bojo da Galaxia
e com estrelas de campo. As incertezas para cada estrela estao na Tabela 7. Em geral, as
estrelas apresentam abundancias elevadas de elementos «, o que é esperado em populagoes

formadas por gas enriquecido por SNe tipo II.
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Tabela 5: Abundancias solares usadas neste trabalho.
O Na Mg Al Si  Ca Sc Ti \Y
869 6.24 7.60 645 751 6.34 3.15 4.95 3.93

Cr Mn Fe Co Ni Y Ba La Eu
564 543 750 499 6.22 221 2.18 1.10 0.52

O Ti é depositado no meio interestelar por varios tipos de eventos astrofisicos
relacionados a nucleossintese e as abundancias de O e Mg podem ser alteradas durante
a evolugao quimica interna do aglomerado (Gratton, Sneden e Carretta 2004). Portanto,
temos que recorrer ao Ca e ao Si para uma analise isolada da formacao dos elementos
pelo processo o na amostra, embora o Si, sob certas condi¢oes, também possa ser formado
por uma cadeia de nucleossintese envolvendo captura de prétons (Gratton, Carretta e
Bragaglia 2012).

Tabela 6: Abundancias dos elementos « e Z-impar calculadas a partir de medidas de
larguras equivalentes. Elementos sem estado de ionizagao identificado sao neutros.

Estrela [O/Fe] [Na/Fe] [Mg/Fe|] [Al/Fe] [Si/Fe] [Ca/Fe] [Scll/Fe| [Til/Fe] [Till/Fe]

01 0.46 0.12 0.28 0.31 0.23 -0.02 -0.14 0.19 0.28
03 0.47 0.20 0.16 0.44 0.34 0.23 0.12 0.33 0.38
05 0.60 0.10 0.23 0.34 0.20 0.01 0.10 0.24 0.25
06 0.47 0.27 0.16 0.32 0.20 0.03 -0.02 0.33 0.34
07 0.50 0.23 0.18 0.40 0.32 0.29 0.24 0.33 0.33
08 0.52 0.48 0.31 0.39 0.38 0.14 0.10 0.28 0.48
11 0.35 0.51 0.26 0.29 0.38 0.07 0.08 0.23 0.37
18 0.47 0.22 0.33 0.41 0.28 0.08 0.11 0.25 0.28

As dispersoes intraglomerado de Ca e Si sao baixas, embora as incertezas individuais
para cada estrela variem bastante. A variacdo de ambos os elementos no NGC 6366 fica
dentro de uma barra de erro média 2. Tanto o Ca quanto o Si tém abundancias dentro das
respectivas dispersoes para estrelas de campo (ver Fig. 13 e, para o Ca, também a Fig. 4
de Gratton, Sneden e Carretta (2004)). As médias sdo ([Ca/Fe|) = 0.10 e ([Si/Fe]) = 0.29.
Comparando com J16, encontramos uma abundancia média semelhante de Si (([Si/Fe]) 16
= (.28, com abundéncias solares adotadas diferindo em apenas 0.04 dex). Ambos os valores
condizem com a média compilada para aglomerados do bojo em J16 ({[Si/Fe])scc = 0.31,
Tabela 6 de J16). Para o Ca nosso valor estd 0.2 dex abaixo do valor encontrado no J16
(([Ca/Fe]) j16 = 0.30), uma diferenca acima da dispersao dos valores individuais e similar &
barra de erro média das incertezas individuais ((o)c, = 0.19 dex). A média para [Ca/Fe]
em aglomerados do bojo é 0.22. Os valores adotados para abundancia solar diferem em

apenas 0.02 dex.

2 No caso, uma barra de erro feita a partir das médias das barras de erros individuais.
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Tabela 7: Incertezas (desvio-padrao) dos elementos « e Z-impar para cada estrela, estima-
das a partir da variacdo dos parametros atmosféricos e da dispersao dos valores
individuais para as linhas de absorcao. Ver Tabela 14 para o niimero de linhas
analisadas para cada elemento em cada estrela.

Estrela o[O/Fe] o[Na/Fe] o[Mg/Fe] o[Al/Fe] o[Si/Fe] o[Ca/Fe] o[ScIl/Fe] o[Til/Fe] ofTill/Fe]

01 0.01 0.20 0.21 0.24 0.29 0.20 0.16 0.24 0.14
03 0.10 0.09 0.00 0.01 0.28 0.19 0.00 0.18 0.00
05 0.28 0.13 0.28 0.16 0.20 0.21 0.21 0.27 0.26
06 0.20 0.15 0.18 0.12 0.11 0.28 0.15 0.23 0.26
07 0.16 0.13 0.00 0.18 0.22 0.18 0.00 0.11 0.00
08 0.08 0.18 0.05 0.01 0.14 0.16 0.23 0.19 0.21
11 0.00 0.20 0.48 0.40 0.16 0.15 0.23 0.31 0.20
18 0.19 0.25 0.47 0.08 0.22 0.18 0.26 0.25 0.32

Para [O/Fe] o valor médio difere de J16 por apenas 0.03 dex, e é similar a média dos
globulares do bojo se exlcuirmos NGC 6388 e NGC 6441. Para [Mg/Fe] encontramos um
valor médio (0.24 dex) préximo ao de J16 (0.29 dex), com abundéncias solares diferindo
em 0.02 dex. O valor condiz com outros globulares do bojo. Para o Ti encontramos uma
pequena sobreabundancia em relagdo ao campo na mesma faixa de metalicidade, mas o
valor ainda esta condizente com os demais globulares, e aparentemente nao existe uma

anomalia.

Tabela 8: Abundancias dos elementos do pico do Fe calculadas a partir de medidas de
larguras equivalentes. Duas estrelas nao tinham linhas de Cr no intervalo espectral

disponivel.
Estrela [V/Fe] [Cr/Fe] [Mn/Fe] [Co/Fe] [Ni/Fe]
01 0.01 -0.05 -0.07 0.05 0.01
03 0.14 e 0.23 0.08 0.06
05 0.05 -0.09 -0.21 -0.04 -0.03
06 0.07 -0.03 -0.12 0.02 0.03
07 0.08 e -0.12 0.13 0.09
08 0.15 -0.07 -0.09 0.07 0.02
11 0.27 0.02 0.09 0.18 0.05
18 0.24 0.01 0.07 0.16 0.02

Dentre os elementos do pico do Fe (resultados na Tabela 8) analisamos primeiro os
resultados para o Ni. A média de [Ni/Fe] é aproximadamente zero para estrelas de todas
as metalicidades na Galaxia. Céalculos da produgao de SNe tipo I e tipo II corroboram
os resultados observacionais, sugerindo que o Ni acompanha o Fe (Gratton, Sneden e
Carretta 2004). Dentre os globulares existem excegdes no halo externo (Rup 106, Pal 12)
que possivelmente nao possuem a mesma origem da maioria dos aglomerados globulares
galdcticos, e também possuem deficiéncia de elementos « (Gratton, Sneden e Carretta 2004),

possiundo uma formacgao quimica peculiar. Os valores de [Ni/Fe] derivados aqui seguem a
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Figura 13:

Abundancias dos elementos « e Z-impar. Além de NGC 6366, estao graficados
NGC 6553 (Alves-Brito et al. 2006), (Cohen et al. 1999), NGC 6522 (Barbuy

et al. 2014), NGC 6266 (Yong et al. 2014) e

estrelas de campo (Alves-Brito

et al. 2010). Para os aglomerados, os pontos sao os valores médios e as barras
de erro se referem a dispersao dos valores individuais das estrelas de cada

aglomerado.
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tendéncia da maioria dos aglomerados e estrelas de campo da Via Lactea, ficando todos
num intervalo de cerca de 0.1 dex com ([Ni/Fe]) = 0.03. Chamamos atengdo que os valores
aparentemente altos para o[Ni/Fe| (ver Tabela 9) se devem ao grande nimero de linhas
medido para este elemento (~25 por estrela), com os desvios padrao da média ficando em
geral abaixo de 0.1 dex. J16 estima um valor médio de 0.10 dex para [Ni/Fe]. A diferenga

dos valores deve-se essencialmente aos offsets adotados em cada trabalho.

Para o Mn derivamos abundancias com grande dispersao intraglomerado. No
entanto, as incertezas das medidas para cada estrela estao muito altas ® e ndo consideramos
os valores confiaveis. O valor médio que encontramos, 0.03 dex, é mais alto que o das
estrelas de campo de mesma metalicidade (~ -0.2 dex) e de outros aglomerados da Galdxia
(Gratton, Sneden e Carretta (2004), ~ -0.3 dex). Além disso, é cerca de 0.20 dex acima do
valor derivado para NGC 6266 por Yong et al. (2014) com a mesma lista de linhas, embora

poucas linhas tenham sido medidas com sucesso para este elemento neste trabalho.

O V apresenta uma bimodalidade, com [V /Fe| dispersando em torno de 0.10 dex
nas estrelas da amostra do UVES e em torno de 0.25 dex nas gigantes vermelhas do
ESPaDOnS. Atribuimos a diferenca ao fato do V I possuir uma sensibilidade extrema a
variagoes de temperatura efetiva em gigantes frias (Gratton, Sneden e Carretta 2004), o
que foi, inclusive, detectado nas nossas incertezas na Tabela 9. Nosso valor médio (0.13
dex) fica pouco abaixo do calculado para NGC 6266 (0.22 dex, Yong et al. (2014)).

Para o Cr a nossa analise ficou prejudicada pela falta de linhas no intervalo espectral
disponivel nas estrelas 03 e 07. Nas demais detectamos metalicidade solar, levemente abaixo
do valor médio de NGC 6266 (0.09 dex), mas ainda dentro da dispersdo. O valor médio de
Co ficou muito préoximo do calculado para NGC 6266. Pode-se notar que, com excecao do
Ni, as abundancias do pico do Fe ficaram consistentemente mais altas nas gigantes frias da
amostra. Porém, este resultado deve ser visto com cautela, dada a sensibilidade do V na

faixa de temperatura efetiva destas estrelas e a pouca confiabilidade dos resultados do Mn.

Em relagao ao Sc, elemento de Z-impar pouco estudado na literatura, calculamos
um valor médio de 0.08 dex, pouco mais de 0.10 dex abaixo de NGC 6266.

No que diz respeito a procura por multiplas populacoes, os elementos de Z-impar
Na e Al devem receber uma atencao especial. As medidas de anticorrelagdo mencionadas na
Introducao deste trabalho permitem tracar o historico de evolucao quimica do aglomerado.
O Na ¢ sintetizado por captura de prétons ¢ a partir de Ne presente no interior da estrela.
O Ne, como os demais gases nobres, nao tem linhas proeminentes na regiao do 6ptico em

estrelas frias. Por esta razao de cunho observacional costuma-se usar a variacao de O e sua

3 Das estrelas com mais de uma linha medida com sucesso, apenas uma tem incerteza de [Mg/Fe] da

ordem de 0.10 dex. As demais tém incertezas acima de 0.30 dex.

Aqui tratamos "captura de prétons'e "queima de H'"como o mesmo processo, sintetizador de elementos
de Z-impar a partir de elementos «, diferente da cadeia p-p e do ciclo CNO responsaveis pela produgao
de He.
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Tabela 9: Incertezas (desvio-padrao) dos elementos do pico do Fe para cada estrela, es-
timadas a partir da variacao dos parametros atmosféricos e da dispersao dos
valores individuais para as linhas de absor¢ao. Ver Tabela 14 para o nimero de
linhas analisadas para cada elemento em cada estrela.

Estrela o[V/Fe] o[Cr/Fe] o[Mn/Fe] o[Co/Fe] o[Ni/Fe]

01 0.25 0.12 0.37 0.06 0.28
03 0.14 e 0.00 0.29 0.25
05 0.21 0.21 0.13 0.18 0.31
06 0.16 0.43 0.42 0.13 0.30
07 0.31 “ee 0.00 0.03 0.22
08 0.29 0.18 0.41 0.18 0.17
11 0.32 0.49 0.54 0.17 0.33
18 0.41 0.22 0.55 0.21 0.39

anticorrelacdo com o Na como proxy do processo, pois o Ne é produzido a partir do O pelo
processo «. Ja o Al é sintetizado diretamente do Mg via captura de préotons. A anticorrelacao
entre esses dois elementos pode indicar a presenca de miultiplas populagoes desde que
as estrelas da populacao primordial tenham atingido as condi¢Oes necessarias em seu
interior, ou seja, caso suas camadas convectivas tenham atingido regides com temperatura
superior a 70 MK (Gratton, Sneden e Carretta 2004). Enquanto a sintese do Na requer
temperaturas menores (acima de 40 MK), a presenga ou auséncia de anticorrelagao entre
Mg e Al nos dé pistas sobre a natureza das estrelas primordiais que enriqueceram o gas que
formou a segunda geragao. Outro possivel indicador é o vazamento (do inglés "leakage")
do processo MgAl em Si ® (Yong et al. 2005) , caracterizado observacionalmente por
uma anticorrelagdo entre Mg e Si e uma correlagao entre Si e Al observada em varios

aglomerados (Gratton, Carretta e Bragaglia 2012).

Na Fig. 14 apresentamos graficos de diagnodstico para a busca por multiplas popu-
lagoes em NGC 6366, fazendo um comparativo com outros aglomerados. A anticorrelacao
Na-O (grafico superior esquerdo) esté presente no NGC 6366, embora tanto a amostra
deste trabalho quanto a de J16 apresentem um espalhamento menor em comparagao com
NGC 6266 e NGC 104. O espalhamento esta relacionado com a luminosidade total do
aglomerado, que é proporcional a sua massa (Gratton, Carretta e Bragaglia 2012). Pelo
catalogo Harris, NGC 6366 tem My = -5.74, enquanto NGC 6266 e NGC 104 estao entre os
aglomerados mais luminosos da Galaxia (My ~ -9), entdo uma dispersdo menor é esperada
na anticorrelagdo. Carretta (2006) sugere uma medida quantitativa para a extensao da
anticorrelagdo Na-O através da amplitude interquartil (IQR, do inglés InterQuartile Range,
a diferenga entre os quartis superior e inferior) de [O/Nal. A utilidade da IQR estd em sua

capacidade de informar a largura de uma distribuicao sem influéncia de possiveis outliers.

> Neste caso, parte do Mg acaba servindo na sintese de Si pelo processo o em vez de abastecer o processo

MgAl.
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Figura 14: Relacoes entre elementos envolvidos em processos de queima de H. Clirculos:
NGC 6366, em vermelho as estrelas deste trabalho, em rosa as de J16. Quadrados
azuis: NGC 6266 (Yong et al. 2014). Diamantes verdes: NGC 6558 (Barbuy
et al. 2007). Pontos pretos: NGC 104 - Carretta et al. (2009b) e Alves-Brito
et al. (2005) para o grafico superior esquerdo, Carretta et al. (2013) para o
grafico inferior direito. A reta tracejada no grafico superior esquerdo é o limite
entre a populacdo intermedidria e a de segunda geragao (detalhes no texto). As
barras de erro (1 o) sdo tipicas para as estrelas deste trabalho.

J& Carretta et al. (2010) encontraram uma anticorrelagao (r, = -0.46 °) entre as IQRs de
[O/Na] e as magnitudes absolutas dos globulares. Para NGC 6366 encontramos uma IQR
de 0.13 em [O/Na], enquanto Yong et al. (2014) calcularam 1.11 para NGC 6266. Compara-
tivamente, a diferenca na dispersao de [O/Na] entre os dois aglomerados faz sentido neste
aspecto, pois NGC 6266 ¢ muito mais luminoso que o aglomerado estudado neste trabalho.
No entanto, é preciso fazer a ressalva de que as amostras usadas nos dois trabalhos sao
pequenas. Usando os dados de J16, com uma amostra de 13 estrelas, calculamos uma IQR
de [O/Na] de 0.28 para NGC 6366, ainda comparativamente pequena em relacdo a NGC
6266. O aglomerado com a menor IQR de [O/Na] na amostra de Carretta et al. (2010) é

5 Onde 1, é o coeficiente de correlagdo de Pearson.
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NGC 6838 (My = -5.61, IQR = 0.26), similar a NGC 6366. NGC 6838, de acordo com os
autores, ¢ um objeto que deve ter sofrido perda de massa, assim como ja discutido para
NGC 6366. Outro aglomerado da mesma amostra com baixa IQR é NGC 6397 (My =
-6.64, IQR = 0.27). No entanto, este tltimo aglomerado tem o menor nimero de estrelas
daquela amostra (16). Em contrapartida, o NGC 6397 tem uma sequéncia principal bem
estreita em seu CMD, mesmo hospedando duas populagoes (Milone et al. 2012), indicando

que o espalhamento na anticorrelacao Na-O nao é alto.

A classificacao das populagoes estelares de um aglomerado através das abundancias
quimicas pode ser feita usando uma definigdo sugerida em Carretta et al. (2009b): com-
ponentes primordial (P), intermediaria (I) e de segunda geracao (E). A identificagdo das
componentes ¢ feita no grafico da anticorrelagdo Na-O (Fig.14, grafico superior esquerdo).
As estrelas P, da componente com abundéncia primordial, tém valores de [Na/Fe| até ~
0.30 dex acima do valor de [Na/Fe| da estrela com menor abundéncia de Na no globular
analisado 7. Acima desse intervalo estdo as componentes I e E. A fronteira entre essas
duas componentes ¢ definida em [O/Na] = -0.90, que corresponde a reta [Na/Fe] = [O/Fe]
+ 0.9 (reta tracejada na Fig.14). Estrelas nao primordiais abaixo desta reta no diagrama
pertencem a componente I, e as estrelas acima da reta sao de segunda geragao. De acordo
com essa definicao, nenhuma das estrelas da nossa amostra é de segunda geracao, nem
na amostra de J16. A amostra de NGC 6266 tem estrelas na componente intermediaria,

enquanto apenas NGC 104 contém a componente E no grafico da Fig. 14.

Na amostra que analisamos aqui, duas estrelas (08 e 11) estdao na fronteira entre
as componentes P e I, e apenas uma delas (11) tem valor subsolar (-0.17 dex) de [O/Nal].
Resultado semelhante ocorre na amostra de J16, e uma maior frequéncia de estrelas
P é esperada se calculamos a IQR previamente, ja que a definicdo das componentes
acaba enviesando uma amostra pequena para a componente primordial em relagao a
componente intermediaria. De qualquer forma, nao encontramos nenhuma estrela que seja

indiscutivelmente de segunda geragao em NGC 6366 por este método.

Sem uma pista muito clara a respeito de multiplas populagoes na anticorrelagao
Na-O, partimos para a andlise dos diagramas de diagnéstico do processo MgAl. As
variagoes intraglomerado de Al, para NGC 6366, estao dentro do erro. Consequentemente,
nao encontramos evidéncia de variagao de Al em relacdo ao Na nem ao Mg. No caso
de enriquecimento interno do globular pelo processo MgAl, deveriamos encontrar uma
correlagao Na-Al e uma anticorrelacao Al-Mg, o que ocorre claramente em NGC 6266,
perceptivel por inspecao nos graficos da Fig.14. Infelizmente nao é possivel comparar com
J16, pois esse trabalho nao tem medidas para o Al. J4 o vazamento do processo MgAl
em Si nao é dectado em nenhum dos aglomerados analisados, nem na amostra de J16. A

concordancia das abundancias de Al para estrelas do bojo de mesma metalicidade (Fig. 13)

7 Desde que essa estrela nio seja identificada como outlier.
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¢ mais um indicativo de que a amostra pode representar a componente primordial do

aglomerado.

Tabela 10: Valores de [X/Fe] obtidos através de sintese espectral para os elementos forma-
dos por captura de néutrons, identificadas por linha sintetizada e média dos
elementos a.

7, A (A) 01 03 05 06 07 08 11 18
[ (5853) | —0.22 —0.04 —0.15 —020 —0.06 —0.01 000 —0.18
Ba/Fe] (6496) | —0.22 —0.04 —0.14 —0.16 0.04 0.09 0.00 —0.14
] (6645) | 0.05 030 015 030 020 015 030 025

[
[
[La/Fe] (6390) | 0.10 040 035 040 035  0.34
[Y/Fe] (5087) | —0.40 --- —0.30 —0.30 --- —0.10 —0.05 —0.10
[

[

)
Y/Fe] (5200) | —0.25 .- —0.12 —020 --- —0.15 —0.15 0.01
a/Fe] 023 031 026 024 032 033 02 028

Para os elementos formados via captura de néutrons escolhemos sintetizar Y, Ba,
La e Eu. Exemplos de sintese espectral podem ser vistos nas Figs. 15, 16, 17 e 18. Os
trés primeiros sao formados majoritariamente pelo processo s, que traca o enriquecimento
interno do aglomerado. O Eu é formado principalmente pelo processo r, que traga a contri-
buigao de SNe tipo II. A escolha das linhas sofreu limitagdes envolvendo disponibilidade
do intervalo espectral, nivel de S/N e, no caso do Ba, evitamos usar linhas fortes demais °.
Para o Y, que nao apresenta divisao por estrutura hiperfina, usamos duas linhas (ver
Tabela 10) com os mesmos parametros atémicos de Yong et al. (2014). Para o La e o Eu
adotamos os pardmetros atdmicos da lista usada em Marino et al. (2009). As linhas de
Ba usam valores de Allen e Barbuy (2006). As incertezas, calculadas como explicado no
capitulo anterior, estdo nas Tabelas 11 e 12. As estrelas usadas na estimativa das incertezas

da sintese foram a 01 e a 18.

Tabela 11: Estimativa das incertezas dos elementos medidos por sintese espectral para a
amostra do UVES em dex. As colunas o; mostram a varia¢ao da abundancia com
a variagao de cada parametro atmosférico. A coluna da direita é a quadratura
das demais para aquela linha.

Linha OAT OAg OA[Fe/H] OAv o

Bab853 0.07 0.15 0.05 0.10 | 0.20
Ba6496 0.10 0.15 0.02 0.05 | 0.19
Eu6645 0.02 0.15 0.05 >0.01 | 0.16
La6390 0.07 0.11 0.06 >0.01 | 0.14
Y5087 0.04 0.05 0.15 0.12 | 0.20
Y5200 0.07 0.15 0.07 0.04 | 0.18

8 Ou seja, linhas que tipicamente ultrapassam 150 mA em gigantes frias como as da nossa amostra.
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Tabela 12: O mesmo da Tabela 11, agora para a amostra do ESPaDOnS.

Linha OAT OAg OA[Fe/H] OAv o

Bab853 0.02 0.10 0.06 0.08 | 0.14
Ba6496 0.05 0.11 0.03 0.16 | 0.20
Eu6645 0.02 0.14 0.06 0.02 | 0.15
La6390 .- ...

Y5087  0.03 0.07 0.09 0.16 | 0.20
Y5200 0.01 0.13 0.06 0.07 | 0.16

A abundéncia de elementos do processo r em aglomerados globulares apresenta um
enriquecimento em relagdo ao Sol, e, no caso do [Eu/Fe|, baixa dispersao entre as médias
dos aglomerados. Para o NGC 6366 calculamos ([Eu/Fe]) 0.21 (¢ = 0.09). Excluindo a
estrela 01, para diminuir a dispersdo, temos ([Eu/Fe]) = 0.24 (¢ = 0.07). Abaixo da média
dos aglomerados da Galaxia, ~ 0.40 dex (Gratton, Sneden e Carretta 2004), mas dentro
da dispersdo das estrelas de campo para [Fe/H] ~ -0.60 (0.10 dex < [Eu/Fe] < 0.50 dex,
Fig. 6 do mesmo artigo). O valor médio de [Eu/Fe| é similar & média dos elementos a em
NGC 6366, normalmente produzidos nos mesmos sitios astrofisicos que o Eu. Encontramos
([a/Fe]) = 0.28 (o = 0.04).

Para comparar a influéncia dos dois processos de captura de néutrons podemos
fazer a razao da abundancia do Eu com as abundéancias dos elementos do processo s. Como
nao foi possivel medir La e Y em todas as estrelas, além das medidas de Y divergirem
em até 0.15 dex na mesma estrela, usamos a média das duas linhas de Ba para tracar o
processo s no NGC 6366. Com ([Ba/Fe|) = -0.09 (¢ = 0.10), temos, para o aglomerado
([Eu/Ba]) = 0.30 (¢ = 0.11). Em ambos os casos as medianas tém o mesmo valor da média.
O valor de [Eu/Ba| supersolar indica predominio de enriquecimento pelo processo r em
relacdo ao Sol, esta proximo a média dos aglomerados globulares Galacticos e, novamente,

dentro da dispersao das estrelas de campo (Gratton, Sneden e Carretta 2004).

O padrao de abundancias de elementos formados por captura de néutrons parece
normal em NGC 6366, considerando os resultados que julgamos mais confidveis (para Eu
e Ba). No entanto, devemos chamar atengdo para a estrela 01. Ela apresenta um padrao
de abundancias de elementos formados por captura de néutrons sistematicamente mais
pobre que o resto da amostra. Esta estrela também tem a menor média de elementos «
(ver Tabela 10), embora a menos de 2 o da média do aglomerado (([a/Fe]) = 0.28, 0 =
0.04). Ela também ¢ a estrela mais pobre em V, embora a dispersao intraglomerado de
[V/Fe] seja alta. A 01 também esta préxima do valor minimo de [Na/Fe| e de [Al/Fe| da
amostra, e faz parte do grupo das estrelas "pobres’em Fe, com [Fe/H] = -0.64. No entanto,
um estudo mais detalhado para confirmar o padrao aparentemente anomalo desta estrela
requer um nivel de razao sinal-ruido tipico dos estudos de procura por gémeas solares
(S/N > 400 para o[Fe/H] ~ 0.006 (Ramirez et al. 2014)).
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Figura 15: Exemplo de sintese espectral da linha de 6645 A do Eu. No canto inferior
esquerdo estao a identificagao da estrela, seus pardmetros atmosféricos (tempe-
ratura efetiva, log(g), [Fe/H] e microturbuléncia) e a abundancia do elemento
derivada para a linha.
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Figura 16: Sintese espectral da linha de 6496 A do Ba. O texto é andlogo ao da Fig. 15.
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Figura 17: Outro exemplo de sintese espectral, da linha de 5853 A do Ba, para a mesma
estrela da Fig. 16.
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Figura 18: Sintese espectral da linha de 6390 A do La para a estrela 03.
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4 Conclusoes e perspectivas

Definido como um aglomerado com cinematica "inequivocamente'do halo a partir
de sua velocidade radial, NGC 6366 parece apresentar um padrao de elementos « similar
ao do bojo. Isto pode ser conferido nas comparagoes com NGC 6266, com a Tabela 6 de
J16, que apresenta as abundancias médias para aglomerados e estrelas de campo dessa
componente, e a comparac¢ao das abundancias de Ca e Si com campo e outros aglomerados
do bojo na Fig. 13. Além disso, o valor de [Fe/H] em torno de -0.60 dex foi definido com
boa precisao em dois trabalhos que usam amostras diferentes. Esta metalicidade torna
improvavel que NGC 6366 esteja quimicamente ligado ao halo externo da Via Lactea,
pobre em metais. Seria de grande utilidade a determinacao da érbita de NGC 6366 em
torno do centro de massa da Galaxia, como feito em Dinescu, Girard e Altena (1999), para

adicionar informagoes a discussao sobre a situagao deste globular no contexto galactico.

E altamente improvével que NGC 6366 seja um aglomerado capturado pela Via
Lactea. Nao encontramos nenhuma anomalia quimica, como as detectadas nos ja menciona-
dos Rup 104 ou Pal 12, que justifique essa possibilidade, o que também nao foi encontrado
em J16. No entanto, nossa amostra ¢ pequena e alguns elementos interessantes, como o
Cu e o Nd, nao puderam ser analisados neste trabalho. Chamamos atencao, todavia, para
a (relativa) baixa abundancia de Ca e a sobreabundéncia encontrada no Ti, que podem
dar pistas sobre as SNe tipo II que geraram o gés primordial que colapsou nas estrelas do
aglomerado. Para o Ni, elemento com os resultados que consideramos mais confidveis no

pico do Fe, recuperamos os valores de [Ni/Fe| ~ 0 vistos por toda a Galaxia.

Além disso, como visto anteriormente, existem indicios de que o NGC 6366 sofreu
forte evaporacao por efeitos de maré ("tidal stripping") em suas passagens por regides
mais densas da Via Lactea, o que é visto como caracteristico de aglomerados do bojo.
Dadas as evidéncias apresentadas até aqui, e considerando que os modelos mais recentes
de formagao da Galaxia indicam que pelo menos o halo externo tenha sido formado por
acrec¢ao hierdrquica (Bland-Hawthorn e Gerhard 2016), podemos descartar uma conexao
de NGC 6366 com esta regiao da Galaxia, restringindo o aglomerado como pertencente ao

bojo ou, no maximo, ao halo interno.

O aspecto mais intrigante que emergiu deste trabalho, contudo, é a procura por
multiplas populagoes. Na Fig. 13 de Monelli et al. (2013) (SUMO Project) é mostrada,
para NGC 6366, uma bimodalidade na combinacao de indices fotométricos usada para
tragar a existéncia de multiplas populagdes. A tnica estrela da nossa amostra (a 11)

com fotometria ! em todas as bandas necessarias para calcular a combinacao de indices

L U =17773, B = 16.131, V = 14.305, I = 12.211, do catélogo de estrelas padrdo de P. B. Stetson.



72 Capitulo 4. Conclusdes e perspectivas

é a estrela com menor [O/Na] deste trabalho. De fato, a 11 parece cair na regiao do
pseudo-CMD (V vs cy 1, ver artigo do SUMO para detalhes) tida como dominada pela
componente rica em Na e pobre em O (ver Fig. 6 e Fig. 15 do SUMO, o indice ¢y g da
estrela 11 é -2.278). Além disso, se considerarmos a posicao das estrelas da amostra, a 11
é a estrela com menor distancia ao centro, como pode ser visto por inspecao na Fig. 4. De
acordo com Gratton, Carretta e Bragaglia (2012), ha correlagdo empirica entre distancia
ao centro do aglomerado e suas populagoes, com as estrelas de segunda geragao geralmente

concentradas na regiao central.

No entanto, ndo podemos fazer afirmacoes a respeito de multiplas populagoes em
NGC 6366. Embora seja esperado pouco espalhamento na anticorrelagao Na-O para um
aglomerado com suas caracteristicas globais, nao encontramos casos que poderiam ser
indiscutivelmente classificados na componente E; a segunda geragao, e a anticorrelagao
parece ir justamente até a fronteira entre as componentes P e I. Em J16 as estrelas que
estao nesta regiao de fronteira entre as componentes P e I ocupam posigoes periféricas
espacialmente. Além disso, ndao encontramos evidéncia de enriquecimento interno do

aglomerado pelo processo MgAl.

Ficamos, entdo, diante de duas hipéteses: (i) NGC 6366 seria um aglomerado
globular "classico', no sentido de conter uma populagao estelar simples, ou (ii) a segunda
geracao esta concentrada na regiao central do aglomerado. Os CMDs com fotometria do
Telescépio Espacial Hubble usados em Campos et al. (2013) para ajustar isécronas nao
aparentam conter divisao entre multiplas populacoes na sequéncia principal. No entanto, a
fotometria foi feita a partir de imagens de um campo tao restrito ao centro do aglomerado
que nem a estrela 11 esta presente. Uma possibilidade seria fazer fotometria com o Hubble
a partir de multiplos campos que cobrissem a totalidade do aglomerado, pois os dados
disponiveis de seu centro podem estar destacando justamente uma regiao dominada pela

segunda geracao.

Se considerarmos a correlagdo entre as populagoes e a distribuicdo espacial e
assumirmos que o aglomerado sofreu evaporagao por efeitos de maré, podemos sugerir
que o globular perdeu boa parte de suas estrelas primordiais, localizadas em sua periferia.
Ao mesmo tempo, a extensao do HB estd ligada a abundancia de Na, com as estrelas de
alto [Na/Fe| na ponta azul do HB (Gratton, Carretta e Bragaglia 2012). A parte do ramo
horizontal da nossa amostra estd toda na sua regiao mais vermelha (Fig.6), um indicativo
de que essas estrelas deveriam mesmo ter abundancia primordial de Na, e deixando em
aberto a procura por estrelas de segunda geracao nesta etapa evolutiva do aglomerado. Se

o NGC 6366 tem uma componente de segunda geracao, onde estao as estrelas?

A finalizacao deste trabalho abre algumas perspectivas. De imediato, sera feita a
transformacao do contetido apresentado aqui para o formato de artigo, a ser submetido

para um periddico indexado. Com o conhecimento adquirido neste trabalho e no decorrer
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da graduacgao é possivel iniciar o curso de Mestrado com um ponto de partida avancado -
para essa etapa de formacao - na area de abundancias quimicas. Dentre os assuntos de
interesse que podem ser explorados estao a analise de gémeas e analogas solares ou o

aprendizado de técnicas envolvendo espectros observados na regiao do infravermelho.
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APENDICE A - Larguras Equivalentes

Tabela 13: Todas as larguras equivalentes medidas. Na

coluna "Elemento"o niimero da casa decimal

indica o estado de ionizagao: XX.0 é neutro,

XX.1 é uma vez ionizado.

Linha W, por estrela (mA)
A (A)  Elemento | 01 03 05 06 07 08 11 18
444548  26.0 134.1
4551.65  26.0 57.0
4593.53  26.0 479 558
4602.01  26.0 141.8
4672.84  26.0
4779.45  26.0
4788.76  26.0 86.4 103.5 106.3
4802.88  26.0 75.7 752 56.6 76.3  107.0
4809.94  26.0 17.6 302 22.6 52.7  54.1
4839.55  26.0 63.2 TAT 724 70.7  96.7 105.0
4892.87  26.0 50.7 549  56.6 45.9  82.7
4905.14  26.0 37.6 43.9  41.7 31.1 61.1
491724 26.0 55.9 69.9  55.1 61.9 8838
492477  26.0 | 106.0 116.0 118.7 111.1
4930.31  26.0 68.4 87.4 71.9 69.2 102.0 99.7
4961.92  26.0 30.4 444 29.2 36.6 621 622
4962.58  26.0 51.9 53.5  62.4 55.7  87.3 785
5014.94  26.0 99.7 123.0 124.2 104.1 139.1
5044.21  26.0 88.3 109.4  90.6 87.4 127.0
5054.64  26.0 40.8 50.9  62.3 46.1 686 686
5060.08  26.0 95.5 103.3  79.8 85.3 131.1
5187.92  26.0 58.7 73.9 479 57.1  85.7
5196.06  26.0 75.3 793 67.3 72.7 112.9
5217.39  26.0 | 114.7 123.5 127.7 110.5
5223.19  26.0 31.1 52.8  36.8 243 605  64.3
5242.49  26.0 | 102.1 99.0 101.2 90.0 117.1
5243.78  26.0 59.1 67.3  69.2 544 881 748
5253.03  26.0 31.2 45.3  30.9 268 575  T4.3

Continua na pagina seguinte
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APENDICE A. Larguras Equivalentes

Tabela 13 — continuagao

A (A)  Elemento | 01 03 05 06 07 08 11 18
5253.46 26.0 81.3 94.0 1025 --- 79.8 1214 1174
5288.53 26.0 62.8 788 781  --- 54.7  93.8  90.0
5295.32 26.0 20.1 32.8 175 cee 18.1  48.3 54.1
5321.11 26.0 42.3 61.3 314 - 34.1 51.8  66.6
5326.14 26.0 38.7 56.5 432 .- 35.9 81.6 827
5364.86 26.0 110.7 117.6 119.0 --- 112.4 125.5 134.5
5367.48 26.0 113.6 125.3 1356 --- 115.0 136.1 146.4
5379.58 26.0 69.4 80.1 &80.2  --- 59.8  94.7  94.9
5383.37 26.0 133.5 132.1 1354 .-+ 129.1
5386.34 26.0 26.3 51.3 252 - 23.5  53.0 526
5395.22 26.0 198 .- 182 285  38.7
5398.29 26.0 68.9 75.0 827 .- 63.7 953  93.6
5406.78 26.0 42.3 40.3 53.8 - 39.7 443 67.1
5417.04 26.0 27.2 37.8 30.1 e 29.7 445 51.1
5470.09 26.0 24.0 42.6 15.3
5494.47 26.0 24.6 387 294 .- 24.6  40.6  53.7
5522.45 26.0 34.9 50.9 504 - 37.6 583 543
5525.54 26.0 52.7 66.4 675 - 472 739 749
5539.29 26.0 23.1 275 159 .- 19.8 451  44.7
5560.22 26.0 49.2 51.1 409  --- 41.1  65.1  74.0
5618.64 26.0 49.3 65.8 51.3 - 40.8 643  79.9
5619.61 26.0 25.8 44.3 37.1 e 24.2  52.6 57.2
5635.83 26.0 34.6 474 423 --- 26.9 48.3  54.0
5651.48 26.0 17.0 173 327 279
5652.33 26.0 20.1 32.8 318 e 21.4  44.0 33.8
5661.35 26.0 21.8 339 244 .- 184 46.1 485
5662.51 26.0 89.5 99.8 102.8 --- 87.9 110.2 106.6
5701.56 26.0 98.6 100.1 117.8  --- 97.4 144.1 1284
5705.47 26.0 38.3 40.5 547 .- 27.5 527  61.6
5717.84 26.0 58.8 76.8 672 .- e 99.8  85.0
5731.77 26.0 58.5 60.7 65.8 - e 77.6 658
5741.86 26.0 31.1 33.1 58.5 549
5752.04 26.0 53.6 50.9 464  --- 478 719 756
5753.12 26.0 83.4 741 966  --- 69.8 .- 89.1
5760.36 26.0 51.9 473
5775.09 26.0 86.7  83.7

Continua na pagina seguinte
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Tabela 13 — continuacao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
5778.46  26.0 771 63.0
5793.92  26.0 57.0  47.2
5806.73  26.0 66.6  63.2
5814.81  26.0 340  29.7
5816.37  26.0 100.1  88.3
5835.11  26.0 374 26.3
5852.23  26.0 | 36.3 564 527 47.0 488 344 71.8
5855.00  26.0 | 249 253 202 308 235 179 312  32.3
5862.37  26.0 | 827 831 888 858 81.1 742 1039 100.7
5902.48  26.0 19.6 241
5005.68  26.0 | 468 59.7 58.7 54.8 523 483 872  69.3
5909.97  26.0 | 51.3 717 49.7 488 499 404 782  77.9
5916.25  26.0 | 788 91.6 84.6 814 742 61.5 118.8 113.7
5929.68  26.0 | 40.0 474 364 38.0 308 31.6 479 515
5930.19  26.0 | 852 87.4 80.3 882 770 787 97.8 100.7
5934.67  26.0 | 858 84.6 941 872 794 739 1056 104.1
5956.71  26.0 | 80.9 1065 80.5 83.3 83.6 752 147.1 146.2
5976.79  26.0 | 68.1 768 71.2 777 63.6 686 912  90.3
6003.02  26.0 | 80.1 925 843 850 728 787 121.8 114.2
6007.97  26.0 | 579 618 663 61.2 585 496 59.1  78.0
600857  26.0 | 87.8 952 954 883 874 822 1237 1116
6012.21 260 | 351 522 428 322 380 316 702 728
6027.06  26.0 | 645 61.1 67.8 709 672 646 998  97.6
6056.01  26.0 | 653 69.0 77.7 66.9 685 56.0 98.3
6079.02  26.0 474 43.0 403 394 674 529
6082.72  26.0 | 439 684 549 51.7 514 383 982  86.8
6089.57  26.0 | 348 40.0 432 416 375 395 603 721
6093.65  26.0 | 27.1 36.7 365 311 211 283 46.7 417
6094.38  26.0 | 214  25.9 235 134 272 30.8
6096.67  26.0 | 302 464 427 405 390 299 618 57.7
6098.25  26.0 114 255 9.9 34.0  35.5
6120.24  26.0 17.0 342 81 15.1 576  51.2
6151.62  26.0 | 70.6 865 763 680 661 640 111.3 106.8
6157.73  26.0 | 64.9 69.3 725 723 534 637 1048 682
6165.36  26.0 | 380 625 488 46.0 496 338 774  59.2
620032  26.0 | 852 1022 90.8 950 874 787 1350 1453

Continua na pagina seguinte
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Tabela 13 — continuagao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
6226.74  26.0 | 227 39.8 348 26.0 31.3 239 59.6
6229.23 260 | 456 62.7 527 569 511 427 935 103.6
624065  26.0 | 60.1 824 651 69.0 629 620 115.7
6246.33  26.0 | 106.6 115.0 113.6 120.6 109.1 106.7 146.2
6270.23  26.0 | 60.5 80.5 622 66.6 685 59.6 1064 97.1
6271.28 260 | 321 338 317 346 222 283 642 519
6301.51  26.0 | 106.3 1355 139.1 131.2 128.7 1205

6315.81  26.0 | 36.0 457 49.6 43.1 373 41.1 814  70.0
6322.60  26.0 | 922 107.7 975 102.8 949 101.3 1338 1385
6330.85 260 | 335 342 306 30.1 294 215 ... 44.2
6336.82  26.0 | 103.3 106.0 105.1 108.8 101.3 103.3

634415  26.0 | 775 937 884 835 774 689 110.6 136.3
6353.84  26.0 17.2 30.3
6355.03  26.0 | 84.6 1109 1045 97.9 86.8 86.2

6380.75  26.0 | 53.3 624 49.1 504 528 510

6392.54  26.0 | 258 448 279 307 280 19.1

6408.02 260 | 846 956 103.1 97.1 964 81.9 ...  124.3
6411.66  26.0 | 1165 126.7 121.7 123.0 113.1 109.2 1451 144.7
6481.88  26.0 | 90.7 1028 99.2 96.0 783 83.3 140.1 128.7
6498.94  26.0 | 90.8 117.2 100.0 884 874 79.0 146.1 138.0
6518.37  26.0 | 66.3 85.0 747 68.7 636 614 1012 1024
6533.94 260 | 347 41,7 384 40.6 386 276 404  46.1
6575.02  26.0 | 88.6 1103 937 92.0 832 791 --- 1304
6593.88  26.0 | 101.9 118.8 117.3 1125 1057 101.8 149.6 148.7
6608.04  26.0 | 242 472 30.1 269 286 278 753 689
6609.12  26.0 | 80.4 1044 90.8 82.7 843 637 1354 129.8
6627.56  26.0 | 250 304 31.8 284 ... 187 493  34.0
6648.08  26.0 422 177 213 - .o 620
6703.58  26.0 | 466 653 511 522 478 420 942 841
6713.75  26.0 148 202 270 11.1 221 179 416 375
6725.36  26.0 13.9 254 199 175 197 135 ... 33.2
6726.67 260 | 341 483 464 489 403 340 --- 554
6733.15 260 | 21.0 27.6 243 289 243 154 498 41.7
6739.52 260 | 21.0 50.9 26.1 260 316 21.6 67.2 529
6750.16  26.0 | 96.9 108.7 103.9 107.2 954 933 .-  140.6
6786.86  26.0 | 29.7 329 214 286 21.0 223 583 326
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Tabela 13 — continuacao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
6806.86  26.0 | 427 650 515 549 469 419 89.1  82.3
6810.27  26.0 59.6 758
6820.37  26.0 61.6  51.6
6839.83  26.0 89.8  79.4
6843.66  26.0 707 75.2
6855.72  26.0 42.8 345
6857.25  26.0 368  43.5
6858.16  26.0 56.5  62.3
6861.94  26.0 80.7  67.5
6971.93  26.0 537 62.0
711217 26.0 731 67.9
7223.66  26.0 112.5 110.9
7401.69  26.0 56.7  64.7
7710.36  26.0 038  88.1
7941.09  26.0 785  94.5
4508.29  26.1
4576.34  26.1
4993.35  26.1 50.3 70.7  62.3 514 595  70.9
5132.67  26.1 | 35.8 41.7
5264.81  26.1 635  66.5 60.6 49.0 487
5325.56  26.1 | 60.3 59.3  52.2 538 542  58.6
5414.08  26.1 | 36.9 431 45.0 313 333 386
542526 26.1 54.8 57.0  69.6 51.0 385  46.9
5534.85  26.1 75.2 85.3  79.2 79.6 63.4
5091.38  26.1 | 48.1 343 554 583 450 446 511 379
6149.25 261 | 45.0 29.9 421 534 372 445 32.9
624756 261 | 68.1 39.9 634 642 59.0 623 438 71.3
6369.46  26.1 | 39.5 299 352 356 302 28.1
6416.93  26.1 | 461 37.3 368 495 427 379 350 525
6432.68  26.1 578 40.0 574 641 572 549 602  54.9
6456.30  26.1 742 492 689 782 647 762 575  57.3
6516.08  26.1 707 578 715 754 671 695 633 786
771172 26.1 46.8  47.1
6300.31 8.0 334 395 365 340 315 299 49.1 520
6363.78 8.0 120 170 192 93 139 118 26.1
777195 8.0
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APENDICE A. Larguras Equivalentes

Tabela 13 — continuagao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
777418 8.0

5682.65  11.0 | 79.8 96.2 106.1 --- 106.6 148.7 1315
5688.22  11.0 | 101.4 1128 1166 --- 1187 157.6 139.3
6154.23  11.0 | 321 469 309 389 363 453 884 524
6160.75  11.0 | 379 634 50.6 57.3 501 57.0 103.0 78.1
5711.00  12.0 | 110.7 121.6 1070 --- 1069 146.9 150.4
6318.71  12.0 | 382 44.0 437 445 379 408 51.8 55.8
5557.07  13.0

6696.02  13.0 | 422 582 459 40.7 405 388 73.6 T7LT
6698.67  13.0 19.2 385 331 274 294 227 351 458
5665.56  14.0 | 42.2 49.6 448 .-~ 416 508 475
5690.43  14.0 | 54.3 58.7 471 .-~ 512 625  60.9
5701.11  14.0 | 44.8 42.9 371 .-~ 475 508  50.1
5772.15  14.0 632  64.2
5793.08  14.0 56.2  52.3
5948.55  14.0 | 87.3 941 842 874 808 772 873  80.8
614249  14.0 | 227 304 40.7 36.8 39.2 323 385 32.8
6145.02 140 | 21.8 31.3 383 329 365 363 374 321
6155.14  14.0 | 672 69.7 688 71.6 658 69.0 794  66.5
623733  14.0 | 53.1 455 53.6 52.0 48.0 588 67.1
6243.82  14.0 | 41.6 39.7 428 46.3 377 487 442 387
6244.48 140 | 345 384 351 417 360 449 53.6
6414.99  14.0 | 327 32.8 450 382 454 411 437  50.7
6721.84 140 | 235 329 30.7 339 423 413 354  36.3
740579 14.0 756 86.1
7415.96  14.0 93.1  77.9
4512.27  20.0 445 51.9
5260.39  20.0 | 315 419 356 -~ 364 708 59.8
5261.71 200 | 85.8 112.7 1169 --- 1011 --- 1389
5512.99  20.0 | 79.1 91.1 821 111.2 113.3
5581.98  20.0 | 89.5 103.7 986 --- 989 130.0 137.9
5590.13  20.0 | 93.2 980 947 .-~ 954 136.8
560129  20.0 | 92.6 101.3 1038 --- 1055 144.0 1348
5867.57  20.0 18.6 383 264 31.9 271 209 554 409
6161.29  20.0 | 580 917 67.6 650 79.1 675 99.9 101.7
616644  20.0 | 580 965 789 795 80.7 67.1 103.9 106.9
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Tabela 13 — continuacao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
6169.04  20.0 | 753 1133 96.8 89.6 103.3 87.0 131.6 122.6
6169.56  20.0 | 109.3 129.9 118.0 120.9 1149 106.2 150.1 141.1
6471.67  20.0 | 943 1159 103.8 104.9 1059 94.6 139.5 130.3
6499.65  20.0 | 87.9 1141 956 932 101.5 81.8 133.0 125.5
6717.69  20.0 | 84.0 111.3 939 963 110.8

5239.82  21.1 73.8 97.9  84.5 108.8
5318.36  21.1 25.5 439 351 275 540  59.9
5526.82  21.1 | 109.4 120.7 1185 115.0 121.9 1254
5640.99  21.1 | 69.9 79.1  76.5 715 97.0 100.6
5657.88 211 | 922 106.6 105.7 102.9 1253 124.6
5669.04  21.1 54.2 73.0  68.9 778 814 831
6245.62  21.1 555 681 67.1 67.6 595 713 818 8l1
451274 22.0

4548.77 220 162.7
4617.28 220 126.7
475812 22.0 112.1 982
4759.28  22.0 1012 103.2
477826 22.0

482041  22.0 | 720 839 868 72.5

5009.66  22.0 | 743 81.0 70.1 557 1394 133.3
5016.17  22.0 | 97.9 110.7 104.3 93.9 148.5
5022.87  22.0 | 101.0 113.5 116.2 104.6 166.7
504359  22.0 | 35.6 532 42.9 355 1084 93.5
514748 220 | 718 86.1 934 70.2

5219.71 220 | 57.1 75.9  68.3 58.3 135.2
5223.63  22.0 | 25.0 37.0  35.2 247 66.7  52.2
5282.44 220 46.5  45.1 92.2
5295.78  22.0 | 23.2 36.0 41.3 745 89.8
5299.98  22.0 | 33.5 39.3

5648.57  22.0 | 24.6 249 217 21.1  52.8  49.2
5662.16  22.0 | 37.4 50.9  38.5 392 794  80.9
5679.94  22.0 314  31.3
5689.48  22.0 | 21.9 34.9  27.9 243 663  62.8
5702.69  22.0 51.7 425
5713.92  22.0 35.8
5716.46  22.0 15.8 30.8  40.1

Continua na pagina seguinte




90

APENDICE A. Larguras Equivalentes

Tabela 13 — continuagao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
572048  22.0 37.0 218
5739.46  22.0 19.0 634 442
5739.98 220 134 56.0
5866.46  22.0 | 752 1143 929 939 894 757 144.7 135.2
5880.27  22.0 129 465 279 132 228 136 80.3 724
5003.32  22.0 433 176 199 156 67.0  60.1
5922.12  22.0 | 48.8 81.9 47.7 46.7 376 119.9 101.0
5937.81  22.0 | 21.9 52.0 248 232 286 170 814  69.7
5941.75  22.0 | 305 763 444 403 452 415 1040 101.3
5953.16  22.0 | 59.6 904 564 657 640 59.7 1103 105.3
5965.83  22.0 | 43.7 844 49.1 50.8 548 47.0 1008 96.3
5978.55  22.0 | 37.1 718 476 428 537 368 986 9Ll
5999.68  22.0 36.0 285 219 455  35.0
6091.18  22.0 | 248 492 311 342 346 290 741  66.5
6126.22  22.0 | 426 847 59.8 553 577 441 103.3 112.0
6146.22  22.0 22.7 39.1
6186.15  22.0 18.4 129 108 21.4
6303.76  22.0 12.7 496 237 224 236 13.0 635
6312.24  22.0 154 519 297 209 212 163 795 60.1
6497.69  22.0 36.7 12.3 46.1  45.3
6508.14  22.0 24.5 414 29.6
6554.24  22.0 | 332 727 439 37.7 390 308 1065 93.2
6743.12 220 | 452 83.8 492 476 575 416 117.1 105.4
4568.33  22.1

458342 221 04.6
4580.95  22.1 128.9
4609.27 221 66.8
4708.67  22.1 1122 1113
4865.62  22.1 724 94.2 89.9 91.3
4874.01 221 | 624 575 74.0 65.8 56.9
5005.17  22.1 | 60.2 65.1 66.4 53.7 686  66.4
5154.08 221 | 96.6 105.2 106.9 110.2 118.3
5185.91 221 | 97.8 106.6 118.0 107.6 117.9 118.9
5336.79 221 | 114.3 113.6 1183 117.1 1324 126.6
5381.03  22.1 | 86.7 83.1 103.7 1042 1175
5418.78 221 | 89.4 88.8  90.2 98.9 1105 92.3
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Tabela 13 — continuacao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
6606.98  22.1 254 272 234 239 296 285 346
4827.46  23.0 512 30.2 47.8 120.8
4831.65 230 | 384 63.1 52.8 472 125.7 104.6
487549 230 | 787 840 777 73.4 156.9
5627.64  23.0 | 45.2 30.1 472 118.0 104.2
5670.86  23.0 | 33.4 427 36.1 324 1165 103.2
570359  23.0 | 39.5 50.1 443 441 1323 1211
5727.06  23.0 | 56.5 704 59.9 53.5 134.3
6081.45  23.0 | 257 616 275 288 382 227 967 86.4
6090.22  23.0 | 541 894 581 557 635 54.6 123.2 117.7
6119.53  23.0 | 356 747 453 402 448 445 1059 89.2
6199.19  23.0 | 265 919 351 38.0 412 1379 137.1
6216.36  23.0 61.0 137.3
6251.82  23.0 | 249 909 39.7 302 447 243 1329 130.1
6274.64 230 | 223 634 264 323 129 1005 98.9
6504.16  23.0 56.0  43.0
454596 24.0

4616.13  24.0

4651.29  24.0 148.0
4652.17  24.0

4708.02 240 90.3  97.5
471842 24.0 104.9  90.3
472441 24.0 42.2
4737.35  24.0

4801.03  24.0 | 484 59.7  54.3 473 100.7 88.2
493634 24.0 | 46.8 46.7 625 386 744 773
5214.13 240 16.9 11.3 25.2
5214.62  24.0 27.2
5348.33  24.0 | 117.9 1248 119.1 109.9

5628.65  24.0 345  28.9
5702.33  24.0 49.1
5783.87  24.0 50.6  69.1
5787.93  24.0 688  68.1
6883.07  24.0 542 517
445159  25.0 140.4 1524
4739.11  25.0 105.3  85.7
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APENDICE A. Larguras Equivalentes

Tabela 13 — continuagao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
4754.04  25.0

4761.53  25.0 119.9 121.0
5420.37 250 | 742 74.8 69.5

5537.74 250 | 30.1 320 318 254 109.9  93.0
6016.65 250 | 754 1121 839 763 812 69.5 121.7 1254
534271 27.0 | 34.7 36.6  35.9 318  69.0  60.6
5352.05  27.0 | 33.5 43.6  33.1 285 67.0  60.6
5530.79  27.0 | 36.1 345  29.3 30.6 80.8  90.8
6455.03  27.0 28.1 18.6 225 256 177 495  43.1
6632.45  27.0 333 153 143 179 158 52.8 489
4904.42 280 | 876 99.9  93.9 85.7 .-~ 1318
4913.98 280 | 543 558  66.7 56.1 68.0 617
4935.83 280 | 437 621  60.0 56.1  79.6  79.2
495321  28.0 | 66.2 61.9 72.3 579 .-+ 100.7
5003.75  28.0 | 46.6 49.9  55.0 46.7 - 87.2
5010.94  28.0 | 518 704 51.1 509 765  59.5
5048.85  28.0 | 69.6 746 754 64.8

5578.73  28.0 | 77.3 785  82.0 72.3 1315 133.9
5587.87  28.0 | T1.9 788  78.6 76.7 125.0 109.5
5589.37  28.0 | 258 29.1 194 447 384
5593.75  28.0 | 42.7 504 47.6 33.6 587  66.4
5748.36  28.0 | 47.8 52.9  45.0 400 785  90.2
5760.84  28.0 42.3  44.9
5805.23  28.0 51.8 475
5847.01  28.0 | 40.7 724 429 451 466 429 91.7 752
5892.88  28.0

6007.31  28.0 | 434 6L7 425 443 509 368 820 76.2
6108.12  28.0 | 85.0 105.3 018 958 839 133.7 1255
6111.08  28.0 | 300 375 31.6 334 338 302 521 379
6128.908  28.0 | 448 63.8 484 449 494 378 91.1  79.8
6175.37  28.0 | 39.6 47.1 42.6 456 484 436 640 60.7
6176.82  28.0 | 60.8 684 62.0 57.8 653 542 808  80.3
6177.25  28.0 | 21.1 41.2 159 228 317 202 735 604
6186.72  28.0 | 22.8 27.7 268 209 327 225 481  41.7
6370.35  28.0 244 24.6

6482.81  28.0 | 725 772 764 504 482 1114 105.9
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Tabela 13 — continuacao

A(A) Elemento| 01 03 05 06 07 08 11 18
6532.88  28.0 | 327 454 28.1 347 253 231 461 614
6586.32  28.0 | 59.6 844 70.6 618 523 955  99.6
6767.78  28.0 | 99.5 1183 107.6 110.3 103.5 100.8 135.0
6772.32 280 | 586 60.7 60.0 589 632 529 675 72.6
6842.04  28.0 46.8 524
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Tabela 14: Numero de linhas analisadas nos elementos leves por estrela.

Estrela Fel Fell OI Nal Mgl

AlT Sil Cal ScIl Til Till VI Crl

MnI Col Nil

01
03
05
06
07
08
11
18

117
66
116
116
64
112
123
128

14
8

15
14
8

14
12
14

O — DN DNDNDN DN DD

4

NSO O SN

2

DO NN NN

2

DO DN NN NN

12
9
12
12
9
12
16
14

14
8

14
13
8

13
13
13

N I NN BEN BN

28
20
30
29
17
27
38
35

—_
-

O O = © © =

12
6
11
12
7
13
11
15

3

~ O W = O

—_ =
_ o

3

L Ot W — W N

3

Ot Ot Ot DN Ot Ot N

26
13
25
26
14
26
24
28
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APENDICE C - Linhas usadas nas medidas

de velocidade radial

Tabela 15: Lista de linhas usadas nas medidas de veloci-
dade radial.

Linha (A) Elemento
4729.0192 Fe I
4731.4530 Fe 11
4735.8439 Fel
4736.7734 Fe I
4741.5297 Fe I
4757.5780 Fe I
4759.2760 Til
4779.9850 Ti II
4786.8070 Fe I
4788.7569 Fel
4802.8797 Fe I
4820.4150 Til
4831.6430 V1
4845.6482 Fe I
4861.3300 HI
4869.4639 Fe I
4871.3182 Fe I
4872.1378 Fe I
4875.4870 VI
4875.8776 Fel
4882.1434 Fe I
4885.4306 Fe I
4886.3318 Fe
4890.7551 Fe I
4891.4924 Fe I
4892.8589 Fe I
4907.7318 Fe I
4909.3835 Fe I
4910.0169 Fe I
Continua na pagina seguinte
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APENDICE C. Linhas usadas nas medidas de velocidade radial

Tabela 15 — continuagao

Linha (A) Elemento
4910.3258 Fe I
4910.5648 Fe I
4913.6180 Til
4917.2300 Fe I
4918.0125 Fel
4918.9940 Fe I
4920.5031 Fe I
4922.2750 Crl
4923.9270 Fe II
4924.7695 Fe I
4928.3360 Til
4930.3154 Fe I
4938.8138 Fe I
4939.2391 Fe I
4939.6867 Fe I
4946.3881 Fe I
4950.1060 Fe I
4957.2986 Fe I
4957.5968 Fe I
4962.5719 Fe I
4969.9176 Fe I
4981.7400 Til
4982.4999 Fe I
4983.8529 Fe I
4994.1295 Fel
4999.5070 Til
5001.0090 Til
5002.7927 Fe I
5009.6480 Til
5014.9425 Fe I
5016.1660 Til
5018.4400 Fe II
5020.0300 Til
5022.2355 Fe I
5028.1264 Fe I
5039.9540 Til
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Tabela 15 — continuacao

Linha (A) Elemento
5044.2114 Fel
5064.6570 Til
5068.7658 Fel
0074.7483 Fel
2083.3386 Fel
5090.7740 Fel
0107.4474 Fe I
5107.6411 Fel
5109.6520 Fel
5123.7200 Fel
5127.3593 Fel
5131.4687 Fel
0133.6885 Fel
5137.3822 Fel
5162.2729 Fel
5166.2822 Fel
5169.0330 Fe II
5171.5964 Fel
5172.6840 Mg I
5183.6040 Mg I
5197.5770 Fe II
5206.0400 Crl
5225.5261 Fe I
5226.8623 Fel
5227.1895 Fel
5232.9403 Fel
5234.6250 Fe II
5238.9640 Crl
5247.0504 Fel
5250.2089 Fel
5264.8120 Fe Il
5266.5554 Fel
5269.5374 Fel
5272.0070 Crl
5296.6910 Crl
5300.7440 Crl
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APENDICE C. Linhas usadas nas medidas de velocidade radial

Tabela 15 — continuagao

Linha (A) Elemento
5369.9619 Fe I
5383.3692 Fe I
5393.1676 Fe I
5397.1280 Fe I
5404.1510 Fel
5405.3580 Fe I
5405.7752 Fe I
5410.9098 Fe I
5415.1993 Fe I
5424.0682 Fe I
5425.2570 Fe II
5429.6967 Fe I
5434.5238 Fe I
5435.8580 Nil
5445.0424 Fel
5446.9168 Fe I
5453.6430 Til
5468.1040 Nil
5501.4653 Fe I
5506.7791 Fe I
5512.9800 Cal
5528.4050 Mg I
5560.2116 Fe I
5569.6181 Fe I
5572.8424 Fe I
5576.0888 Fe I
5581.9650 Cal
5586.7559 Fe I
5588.7490 Cal
5590.1140 Cal
5594.4620 Cal
5633.9465 Fe I
5638.2621 Fe I
5648.5670 Til
5651.4690 Fe I
5661.3455 Fe I
Continua na pagina seguinte
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Tabela 15 — continuacao

Linha (A) Elemento
5662.5162 Fel
5679.0229 Fel
0688.2000 Na I
5701.5446 Fel
5705.4646 Fel
5711.0880 Mg I
5731.7623 Fel
5739.4640 Til
5775.0806 Fel
5778.4533 Fel
5793.9148 Fel
5848.1294 Fel
5853.1483 Fel
2855.0766 Fel
5857.4510 Cal
5867.5620 Cal
5889.9500 Na I
5895.9240 Na I
5902.4736 Fel
0916.2474 Fel
5918.5390 Til
5956.6944 Fel
6024.0580 Fel
6027.0509 Fel
6056.0047 Fel
6065.4822 Fel
6078.4911 Fel
6092.7980 Til
6093.6444 Fel
6096.6653 Fel
6098.2447 Fel
6102.7200 Cal
6120.2494 Fel
6122.2200 Cal
6136.6153 Fel
6136.9947 Fel
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APENDICE C. Linhas usadas nas medidas de velocidade radial

Tabela 15 — continuagao

Linha (A) Elemento
6151.6181 Fel
6154.2250 Na I
6160.7470 Na I
6162.1730 Cal
6165.3603 Fe I
6166.4390 Cal
6169.0420 Cal
6173.3356 Fe I
6187.9904 Fe I
6200.3129 Fe I
6213.4303 Fe I
6219.2810 Fe I
6240.6462 Fe I
6246.3188 Fe I
6252.5554 Fe I
6273.3860 Til
6322.6855 Fe I
6392.5388 Fe I
6393.6013 Fe I
6400.0012 Fe I
6432.6800 Fe II
6439.0700 Cal
6455.5980 Cal
6456.3830 Fe II
6471.6620 Cal
6481.8703 Fe I
6482.7980 Nil
6493.7810 Cal
6495.7422 Fe I
6498.9392 Fe I
6499.6500 Cal
6518.3671 Fe I
6562.8720 HI
6574.2284 Fe I
6593.8705 Fe I
6648.0810 Fe I
Continua na pagina seguinte
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Tabela 15 — continuacao

Linha (A) Elemento
6677.9870 Fel
6696.0180 All
6698.6670 All
6703.5674 Fel
6707.8350 Lil
6717.6850 Cal
6725.3572 Fel
6726.6668 Fel
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