UNIVERSIDADE FEDERAL DO RIO GRANDE DO SUL
INSTITUTO DE FiSICA
PROGRAMA DE POS-GRADUACAO

ESTUDO DE EVOLUCAO ESTELAR ATRAVES
DE AGLOMERADOS GLOBULARES
GALATICOS

FABIOLA CAMPOS

ORIENTADOR: DOUTOR KEPLER DE SOUZA OLIVEIRA FILHO
CO-ORIENTADOR: DOUTOR CHARLES JOSE BONATTO

Porto Alegre — RS
Julho/2013



UNIVERSIDADE FEDERAL DO RIO GRANDE DO SUL
INSTITUTO DE FiSICA
PROGRAMA DE POS-GRADUACAO

ESTUDO DE EVOLUCAO ESTELAR ATRAVES
DE AGLOMERADOS GLOBULARES
GALATICOS

FABIOLA CAMPOS

Tese apresentada ao Programa de P6s-Graduacao do
Instituto de Fisica da Universidade Federal do Rio
Grande do Sul, como parte dos requisitos para a ob-
tencao do titulo de Doutor em Fisica

Orientador: Doutor Kepler de Souza Oliveira Filho
Co-orientador: Doutor Charles José Bonatto

Porto Alegre — RS
Julho/2013



A meus pais.



AGRADECIMENTOS

Agradeco aos meus pais, Maria Elena Farias de Campos e Jodo Maria de Campos, por

sempre acreditarem em mim e por terem me incentivado e ajudado a sempre seguir em frente.

Agradeco meu namorado, Ricardo Ledo Koch, por sempre estar ao meu lado para dizer que

tudo ia dar certo, pelos abragos e palavras de incentivo em todos os momentos de dificuldade.

Ao meu orientador Kepler de Souza Oliveira Filho e meu co-orientador Charles José Bo-
natto por compreenderem os momentos de dificuldade que passei durante esse percurso e por

tudo que fui capaz de aprender pela experiéncia e exemplo deles.

Agradeco a Professora Maria de Fatima Oliveira Saraiva pela minha primeira bolsa de ini-

ciacdo cientifica na Astronomia, a confianca que tu depositastes em mim foi muito importante.

Ao pessoal do laboratério de Astrofisica, que me recebeu tdo bem quando cheguei por
14 ainda na iniciacao cientifica, eu agradeco pela agraddvel convivéncia didria, a ajuda e os

momentos de confraternizagdo.

Agradeco a todos os meus amigos que, de uma maneira ou de outra, percorreram esse

percurso comigo.

Por fim, agradeco a uma pessoa que, infelizmente nao estd mais entre nés, mas que € e
sempre serd um exemplo para mim: Professora Ruth de Souza Schneider. Mais do que uma
professora, ela foi uma grande amiga, ndo s6 para mim, mas como para todos seus alunos, e

segue como um exemplo a ser seguido.



Diz a mecéanica quantica

Que as particulas atémicas

Se comportam de um jeito
Quando s&o observadas

E de outro quando estao sos
(como alias, todos nos)

E quem nos assegura

Que o universo esta ai

Né&o é como ai esta

Quando ninguém esta olhando?
E quando os astrénomos

Se viram do telescdpio

Para a prancheta

O universo ndo faz uma careta?

L. F. Verissimo



RESUMO

Nos apresentamos ajustes multicromdticos de isdcronas ao diagrama cor-magnitude do
aglomerado globular NGC 6366, baseados em dados fotométricos que obtivemos com o
Southern Astrophysical Research (SOAR) Telescope e de arquivos do Hubble Space Teles-
cope (HST) ACS/WFC. N6s corrigimos os dados por avermelhamento diferencial e cal-
culamos a linha de tendéncia média dos diagramas cor-magnitude. NOs comparamos 0s
dados com modelos de is6cronas estelares de Dartmouth Stellar Evolution Database e PA-
dova and TRieste Stellar Evolution Code, ambos com a difusdo microscopica comecando
na sequéncia principal. Considerando todas as determinagdes prévias de metalicidade desse
aglomerado, nds testamos de metalicidades [Fe/H|=—1.00 até [Fe/H]=—0.50, e idades
de 9 a 13 Ganos. Depois de determinar a extin¢do total para seletiva somente com estre-
las pertencentes ao aglomerado, Ry=3.06 4-0.14, nds encontramos 0s parimetros para esse
aglomerado com sendo avermelhamento E (B — V)= 0.69 +0.02(int) £0.04(ext), médulo de
distancia (m — M)y= 15.02 £ 0.07(int) £0.13(ext), Idade= 11 +1.15Ganos. Os modelos
evoluciondrios falham em reproduzir a sequéncia de baixa T em diagramas cor-magnitude
de multi-bandas, indicando que eles ainda tem uma descri¢do incompleta. N&s encontra-
mos que as isécronas de Dartmouth Stellar Evolution Database ajustam melhor o ramo das
sub gigantes e baixa sequéncia principal do que as is6cronas de PAdova and TRieste Stellar
Evolution Code.

O uso de anas brancas de aglomerados globulares em vez de anas brancas do campo no
estudo da formacao, propriedades fisicas e evolucao estelar € justificado por vérios fatores.
Dentre eles o fato de que as ands brancas mais frias de aglomerados globulares velhos sao
remanescentes das estrelas mais velhas que se formaram durante a formacgdo do halo, ou
seja, trazem informacao da época em que a Galédxia estava se formando. Utilizamos as ta-
belas fotométricas de dados obtidos com o HST/ACS por Richer et al. (2008) e Bedin et
al. (2009) dos aglomerados globulares NGC 6397 e M 4, respectivamente, que alcangam a
volta para o azul da sequéncia de esfriamento das anas brancas. Com a anélise da sequén-
cia de esfriamento desses aglomerados, demonstramos que a cristalizacio de ands brancas
acontece através da liberacdo de calor latente. Demonstramos também, pela primeira vez,
o problema dos modelos de sequéncia de esfriamento de ands brancas na volta para o azul
e propormos que uma possivel solucdo &, além de considerar o efeito da absor¢do induzida
por colisdo, é também necessario considerar que na atmosfera de ands brancas mais frias de

aglomerados globulares hd uma mistura de H e He, em vez de uma atmosfera de H puro.



Palavras-chave: Aglomerados globulares, Diagrama Cor-magnitude, Cristalizacdo, Absor¢do Induzida

por Colisao



ABSTRACT

We present multichromatic isochrone fits to the colour-magnitude data of the globular clus-
ter NGC 6366, based on photometric data obtained with Southern Astrophysical Research
(SOAR) Telescope and archive data from Hubble Space Telescope (HST) ACS/WFC. We
corrected the photometric data for differential reddening and calculated the mean ridge line
of the colour magnitude diagrams. We compared the isochrones of Dartmouth Stellar Evo-
Iution Database and PAdova and TRieste Stellar Evolution Code, both with microscopic
diffusion starting on the main sequence. Bracketing all previous determinations of this
cluster, we tested metallicities from [Fe/H|=—1.00 to [Fe/H]=—0.50, and ages from 9 to
13 Gyrs. After determining the total to selective extinction ratio only from stars belonging to
this cluster, obtaining Ry=3.06 £ 0.14, we found the parameters for this cluster to be redde-
ning E(B—V)=0.69 £ 0.02(int) +0.04(ext), distance modulus (m —M)y=15.02+0.07(int)
+0.13(ext), Age= 11 +1.15Gyr. Evolutionary models fail to reproduce the low-Teg main
sequence in multi-band colour magnitude diagrams, indicating that they still have an in-
complete physical description. We found that the Dartmouth Stellar Evolution Database
isochrones fit better the sub giant branch and low main sequence than the PAdova and TRi-
este Stellar Evolution Code.

The use of white dwarf stars from globular clusters instead of field white dwarf stars in the
study of formation, physical properties and stellar evolution is justified by several factors.
Among them is the fact that the coolest white dwarf stars in old globular clusters are rem-
nants of the oldest stars that formed during the formation of the Galactic halo, i. e., bring us
information about the time that the Galaxy was still forming. We use the photometric data
obtained with the HST/ACS by Richer et al. (2008) and Bedin et al. (2009) of the globular
clusters NGC 6397 and M 4, respectively, that reach the blue turn of the white dwarf cooling
sequence.With the analysis of the cooling sequence of these clusters, we demonstrated that
the crystallization of white dwarfs occurs with the release of latent heat. Also, we demons-
trate, for the first time, the problem of the blue turn in the white dwarf cooling sequence and
propose that a possible solution is, in addition to considering the effect of collision-induced
absorption, it is necessary to consider that the atmosphere of cooler white dwarf stars is

composed by a mixture of H and He, rather than an atmosphere of pure H.

Keywords: Globular clusters, Color-magnitude Diagram, Crystalization, Collision Induced Absorption
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Capitulo 1

INTRODUCAO

Aglomerados globulares sdo definidos como sistemas auto gravitantes, contendo entre dez
mil e cerca de um milhao de estrelas, aproximadamente esféricos, que se localizam desde proxi-
mos ao centro Galdctico até as regides mais longinquas do halo. Os aglomerados globulares t€ém
alta densidade de estrelas e um formato delimitado pela gravidade mutua entre suas estrelas, ou
seja, rotacdo ndo € importante e sdo sistemas puramente estelares ja que, aparentemente nao
possuem gas ou poeira significativa; gas e poeira das perdas de massa e explosdo de supernovas
foram liberados principalmente no primeiro bilhdo de anos, enquanto as estrelas de baixissima
massa ainda estavam se formando. Na nossa Galdxia, a maioria dos aglomerados t€m mais do

que dez bilhdes de anos e suas metalicidades sdo menores do que a do Sol por fatores de 2 a
200 (Zinn 1985).

Figura 1.1: Concepgdo artistica da Via Lictea
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Aglomerado Globular Distancia(kpc)
M4 2.20 (Bica et al. 2006)*
NGC 6397 2.53 (Hansen et al. 2007)
NGC 6544 2.60 (Bica et al. 2006)*
NGC 6656 3.20 (Bica et al. 2006)*
NGC 6366 3.75 (Sarajedini et al. 2007)

Tabela 1.1: Distancias dos cinco aglomerados globulares mais préoximos do Sol na literatura recente.
*Bica et al. (2000) e referéncias 14 citadas.

Muitos dos aglomerados globulares da nossa Galéxia podem ser vistos a olho nu e sao co-
nhecidos desde a antiguidade, mas os menos populosos e de menor brilho superficial s6 foram
descobertos com observacdes mais profundas. O nimero atual de aglomerados globulares con-
tabiliza ~ 160 (www.eso.org/public /news/eso1141/), mas ainda pode haver alguns que ndo
foram descobertos por terem um brilho superficial muito fraco ou por estarem muito préximos
ao plano da Via Léactea, o que causa obscurecimento e confusdo com as estrelas de campo,

prejudicando a identificacao.

1.1 Perspectiva Historica

H4 certa controvérsia a respeito de quem descobriu o primeiro aglomerado globular, mas
Edmond Halley, Philippe Loys de Chéseaux e Charles Messier afirmaram, em diferentes épocas,
que em 1665 Abraham Ihle, um astrénomo amador, descobriu M 22 que foi classificado como
uma nebulosa na época. Messier, em 1764, foi o primeiro a identificar estrelas individuais em
um aglomerado globular, M 4, 0 mais préximo do Sol. Ele descreveu como um “aglomerado
de estrelas muito pequenas (fracas)”. Em 1782, William Herschel iniciou um programa de
buscas utilizando telescopios aproximadamente duas vezes maiores do que os de Messier, que
tinham até 19 cm de didmetro. Na época eram conhecidos 33 aglomerados globulares. Herschel
os resolveu em estrelas e encontrou mais 37 aglomerados globulares. Herschel também foi o

primeiro a usar o termo “Aglomerado Globular” para descrever esses objetos.

Antes do estudo da distribuicdo dos aglomerados globulares na Galaxia, os modelos estru-
turais da Via Lactea levavam em consideracdo somente a distribuicdo das estrelas. Herschel
(1785) tentou determinar o formato da Galdxia contando o nimero de estrelas até um limite de
brilho aparente em diferentes regides do céu. Ele assumiu que todas as estrelas tinham o mesmo
brilho intrinseco, que elas estavam distribuidas uniformemente e propds que ele podia ver todas
as estrelas até o limite da Galaxia. Ele concluiu que a Via Léctea era achatada e que o Sol se

localizava muito proximo ao centro da distribui¢do estelar (figura 1.2). Mas esse modelo nao
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Figura 1.2: Estrutura do modelo de Herschel adaptada, de www.astronomy.ohio-
state.edu/~pogge/Ast162/Unitd/Images/Herschel_MW_1785.jpg.

tinha escala de tamanho devido ao fato de Herschel ndo ter medidas de luminosidade intrinseca

das estrelas que observou.

Em 1922, Jacobus Kapteyn decidiu estudar as estrelas em aproximadamente 200 dreas dis-
tribuidas no céu. Estudando placas fotograficas das diferentes dreas em diferentes anos, ele
contou o nimero de estrelas de diferentes luminosidades e mediu pequenos deslocamentos nas
posicdes das estrelas (movimento préprio). Examinando o movimento préprio de estrelas com
paralaxes trigonométricas (distancias) e magnitudes medidas, Kapteyn encontrou uma relagao
entre essas trés propriedades. Entdo ele generalizou essa relacdo para um grande nimero de
estrelas e derivou uma funcdo estatistica que expressava distancias médias. Essa relacdo foi

chamada de Relacdo de Paralaxe Média.

Com a relacdo de paralaxe média, Kapteyn pode estimar a distancia média para estrelas
de distintas luminosidades e, com isso, pdde fornecer a primeira estimativa de tamanho da Via
Lactea. Ja com a contagem de numero de estrelas, Kapteyn obteve a distribui¢ao tridimensional
das estrelas no espago. No modelo encontrado por Kapteyn (figura 1.3) a Galédxia tinha um
formato de esfera achatada nos polos e o Sol se localizava a uma distancia de 650 pc do centro,

muito menor que o valor atual.

Em 1914, Harlow Shapley iniciou a publica¢do de uma série de artigos sobre aglomerados
globulares que produziram uma revolucdo na compreensao da estrutura galactica. Em 1918
Shapley argumentou que as estrelas podem estar distribuidas em uma faixa estreita do céu, mas
os aglomerados globulares estdo distribuidos por todo o céu e essa distribui¢do nio € uniforme.
Ele afirmou que na realidade a distribui¢do de estrelas mostra uma concentracio na direcao da
grande nuvem de estrelas em Sagitdrio, que define a regido mais luminosa da Galéxia, e que,

sendo os aglomerados globulares os maiores agrupamentos da Galéxia, se esperaria que esses
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Figura 1.3: Estrutura do modelo de Kapteyn adaptada de www.astronomy.ohio-
state.edu/~pogge/Ast162/Unitd/Images/kapteyn. gif.

elementos estivessem homogeneamente distribuidos ao redor do centro do sistema. O fato da
distribui¢do dos aglomerados globulares vista do referencial do Sol ndo ser homogénea implica
que o centro da Galéxia estd consideravelmente distante do Sol; Shapley estimou que a distancia

do Sol ao centro da Galéxia era de 15 kpc (figura 1.4).

Mas o valor de distancia do Sol até o centro da Galédxia encontrado por Shapley estava supe-
restimado devido ao fato de ele ndo levar em considerac@o o avermelhamento interestelar, efeito

que teve a existéncia comprovada somente em 1930, com o trabalho de Robert J. Trumpler.

Trumpler (1930) comparou duas técnicas de determina¢do de distdncias de aglomerados
abertos: fotometria e didmetro angular. A determinacao de distancias por fotometria fotografica
¢ baseada nas magnitudes e tipos espectrais de seus membros; ji a determinacio por didmetro
angular assume que aglomerados abertos de mesma subclasse t€m o mesmo didmetro, ou seja,
os aglomerados abertos de constitui¢do similar deveriam ter, em média, as mesmas dimensoes.
Portanto, é possivel determinar a distancia comparando com aglomerados abertos de mesma
subclasse. Com a comparagdo dessas duas técnicas, Trumpler (1930) argumentou que, se nao
houvesse absorcao de luz presente, as duas determinacdes deveriam estar em perfeito acordo e
que os aglomerados abertos deveriam estar distribuidos ao longo da linha reta que divide a figura
1.5, mas que a curva pontilhada € que d4 a relacdo entre as duas determinagdes de distancia,
encontrando que o valor geral da absor¢cdo € de 0.7 magnitudes fotogréificas para cada 1000

parsecs.

O valor de distancia até o centro da Galdxia ainda € incerto, pois determinagdes da distancia
ao centro da Galédxia com diferentes métodos variam de Ry ~ 7 — 9 kpc (tabela 1.2). As esti-

mativas mais recentes obtidas através do estudo do periodo da drbita da estrela SO-2 em torno
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Figura 1.4: Estrutura do modelo de Shapley adaptada de www.astronomy.ohio-
state.edu/~pogge/Ast162/Unitd/Images/ShapleyGCs.gif.
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Figura 1.5: Comparacdo de determinagdes de distancia de 100 aglomerados abertos (Trumpler 1930)
pelo método fotométrico e pelo método de didmetro.

do buraco negro central encontraram valores consistentes entre si, Ghez et al. (2008) encontrou
Ro = 8.4+ 0.4kpc enquanto Gillessen et al. (2009) encontrou 8.28 +0.15kpc. No entanto, o

buraco negro pode nao estar no centro de distribuicdo de massa da Galaxia (Merritt e Milosavl-
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jevic 2005, e referéncias 14 citadas). O valor mais recente de Ry foi determinado por Matsunaga
et al. (2013) através do estudo de estrelas varidveis do tipo Cefeida localizadas na dire¢dao do
bojo. Com um estudo baseado em simetrias e distribuicao espacial de 116 aglomerados globu-
lares, Bica et al. (2006) encontraram um valor da distancia galactocéntrica Ry = 7.2 £ 0.3 kpc,
mas esse valor pode estar subestimado, pois os efeitos do valor diferencial do avermelhamento
em diferentes direcoes da Galdxia e avermelhamento diferencial no préprio aglomerado ndo
foram levados em consideragdo e, como mostraremos mais adiante, esse efeito é extremamente

importante, principalmente para obter uma determinagdo precisa da distancia.

Referéncia Ry Método Nimero
(kpc) de objetos
Fernley et al. (1987) 8.0+0.65 estrelas RR Lyrae 70
Udalski (1998) 8.1£0.15 estrelas RR Lyrae 73
Majaess (2010) 8.10+0.60 estrelas RR Lyrae 1888
Whitelock (1992) 9.1 variaveis Mira 104
Groenewegen e Blommaert (2005) 8.8+£0.4 variaveis Mira 2691
Kraft e Schmidt (1963) 98+14 Cefeidas 152
Caldwell e Coulson (1987) 7.8+0.7 Cefeidas 194
Matsunaga et al. (2013) 8.05+0.37 Cefeidas Tipo II 14
Paczynski e Stanek (1998) 8.4+04 estrelas do red clump ~ 10000
Babusiaux e Gilmore (2005) 7.74+0.15 estrelas do red clump varias
Nishiyama et al. (2006) 7.51+0.10£0.35 estrelas do red clump > 50000
Eisenhauer et al. (2003) 7.9440.42 estrelas orbitando o buraco negro 1
Eisenhauer et al. (2005) 7.624+0.32 estrelas orbitando o buraco negro 1
Ghez et al. (2008) 8.4+04 estrelas orbitando o buraco negro 1
Gillessen et al. (2009) 8.28+0.15 estrelas orbitando o buraco negro 1
Reid et al. (1988) 7.1+1.5 H,0 maser spots 1
Reid et al. (2009) 79108 H>0 maser spots 2
Maciel (1993) 7.6£04 aglomerados globulares 147
Bica et al. (2006) 7.24+0.3 aglomerados globulares 116
Vanhollebeke et al. 2009 8.70103] OGLE & 2-MASS 6.53 x 10°
Trippe et al. (2008) 8.07+0.32£0.13 paralaxe estatistica 6037

Tabela 1.2: Algumas determinagdes da distidncia ao centro Galactico (Ry) através de diferentes métodos.

Malkin (2013) analisou 52 determinacdes de distancia ao centro da Galédxia (Rp) publicadas
entre 1992 e 2011 e mostrou que esses dados ndo mostram uma tendéncia significativa, isto €,
ndo ha convergéncia dos valores obtidos por métodos diferentes. Mesmo assim, Malkin (2013)
afirmou ter descoberto uma redugdo nos valores das incertezas de determinagdes de Ry com o

tempo.

Shapley, junto com Helen Sawyer, definiu 12 classes de concentracio dos aglomerados glo-
bulares (Shapley e Sawyer 1927). Os mais concentrados foram identificados como de classe I, e
os de menor concentracdo foram identificados como de classe XII. Essa € a Classe de Concen-

tracdo de Shapley-Sawyer. Hoje em dia essa medida da estrutura dos aglomerados globulares
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foi substituida por andlises mais detalhadas da distribuicao radial das estrelas nesses sistemas,

tais como perfil radial, funcdo de distribuicao de massa e fun¢do de luminosidade.

Zinn (1985) propds que os aglomerados globulares galdcticos formam duas populacdes dis-
tintas. Os aglomerados globulares pobres em metais [Fe/H| = [log(NFr./Nu)| — [log(Nre /N )sot] <
—0.8 tém distribuicdo espacial aproximadamente esférica, em torno do centro da Galédxia, e
quase nenhuma velocidade rotacional. J4 os aglomerados globulares ricos em metais ([Fe/H| >
—0.8) tém uma distribuicdo espacial achatada, caracteristica que ele classificou como consti-
tuintes do disco, e de maior velocidade rotacional. Barbuy, Bica e Ortolani (1998) classificaram

os aglomerados globulares ricos em metais como pertencentes a populacao do bojo.

1.2 Fotometria de Aglomerados Globulares

Medindo o fluxo das estrelas que compdem um aglomerado globular, pode-se estudar varias
caracteristicas do mesmo, tais como: morfologia do diagrama cor-magnitude, idade, averme-
lhamento, distancia, funcdo de luminosidade, pardmetros estruturais, estado dindmico, massa
armazenada nas estrelas e metalicidade. Lembramos que, em astronomia, Z se refere a soma de
todos os elementos quimicos acima de H e He, representados por X e Y respectivamente, € que
X+Y+Z=1.

O valor médio da distribui¢do do raio que contém a metade da luminosidade dos aglome-
rados globulares € de aproximadamente 3.5 pc (Bonatto et al. 2007). Levando em consideragao
que o aglomerado globular mais préximo de nds, M4 esta a cerca de 2.2 kpc (Bica et al. 2006),
nota-se que podemos considerar que todas as estrelas de um aglomerado globular estdo basi-
camente a mesma distdncia. Assim podemos medir a distincia de um aglomerado globular
através do ajuste de isécronas a um diagrama cor-magnitude, se todas as estrelas se formaram
da mesma nuvem que colapsa e, portanto, t€m a mesma idade, salvo por pequenas diferencas
do tempo de formacdo com a massa. Uma estrela de 1 M tem um tempo de vida na sequéncia
principal de aproximadamente 10 Ganos. J4 uma estrela de 0.5M tem o tempo de vida de
aproximadamente 40 Ganos. Além disso, uma estrela com 0.2 M, leva cerca de 1 Gano para se
formar, enquanto uma estrela de 1 M, leva cerca de 10 milhdes de anos e uma estrela de 30 M,

leva 10 mil anos.
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Figura 1.6: Exemplo de fotometria de abertura. O circulo azul marca a drea onde serdo medidos os f6tons
da estrela+céu, e o anel delimitado pelos circulos em amarelo demarca a drea onde serd medido o valor
do céu.

1.2.1 Fotometria de abertura e Funcao de espalhamento puntual (PSF)

O método bésico de se realizar a fotometria das estrelas, em uma imagem CCD, € pela
fotometria de abertura. Esse método se define por medir o nimero de fétons incidentes dentro
de uma abertura circular e descontar a contribui¢ao do céu, subtraindo uma média obtida de um

anel em torno do objeto (figura 1.6).

Esse método tem algumas dificuldades. Em geral os aglomerados globulares sdo muito
compactos, de tal maneira que na regido central as estrelas estdo tdo proximas que nao € possivel
resolvé-las em estrelas individuais, pois suas imagens (discos de “seeing”, dados pelo tamanho
das células da atmosfera terrestre, ou aproximadamente discos de difracdo se observados com
o HST, j4 que neste caso a componente instrumental € pequena) se sobrepdem. Ja nas regides
externas do aglomerado, dependendo do tamanho da abertura, podemos ter o caso de estrelas
mais fracas proximas a estrelas mais brilhantes ndo serem detectadas, ou nao distinguir se a luz
que detectamos vem de uma s6 estrela ou duas, principalmente se a imagem for ruidosa. Esse

problema ¢é geralmente chamado de “confusdo de fonte” (figura 1.7).

Um dos métodos para resolver o problema de confusdo de fonte € medir somente as regides
mais externas dos aglomerados globulares, mas isso traria outros problemas tais como maior

razao de estrelas de campo em relacdo as estrelas do aglomerado e o fato de que as partes mais
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Figura 1.7: Aglomerado globular NGC 6397; (a) inteiro, imagem composta LRGB 30:15:15:60 minutos,
exemplificando o campo muito populoso e (b) em uma ampliacdo de uma regido menor com confusdo de
fonte. Essa imagem foi obtida com o HST. Os circulos vermelhos indicam posi¢do de estrelas préximas
a estrela mais brilhante.

externas dos aglomerados globulares ndo necessariamente descrevem o comportamento total
dos mesmos, devido a segregacdo de massa ou colapso de nucleo. No processo de segregacdo
de massa, as estrelas mais massivas, quando interagem com menos massivas, sofrem o efeito
da equiparticao de energia e perdem energia cinética para as estrelas menos massivas. Isso faz
com que as estrelas mais massivas se concentrem no centro do aglomerado e as menos massivas
se afastem do centro, gerando o colapso do nicleo. A melhor maneira de se minimizar o efeito
de confusdo de fonte € utilizar um ajuste de perfil de uma fonte puntual, por exemplo, com o
programa DAOPHOT (Stetson 1987). Esse software constréi a fung¢do de espalhamento puntual
(PSF - Point Spread Function) das estrelas na imagem e entdo localiza e mede o brilho de
todas as estrelas que se encaixam no perfil da PSE. E possivel utilizar o DAOPHOT dentro do
IRAF ou a versdo original do DAOPHOT de Peter Stetson, que é composta de um conjunto
de cdédigos Fortran. Para ambos os casos, primeiramente € necessario que se defina alguns
parametros, tais como: abertura, limite de deteccdo, valor médio do céu, variagcdo do valor
do céu, dentre outros. O IRAF 1€ varios parametros diretamente do cabecalho da imagem, e
outros precisam ser definidos. J4 na versdo original precisa-se definir os parametros que serdao
utilizados na detec¢do e medida da magnitude das estrelas do aglomerado utilizando trés tabelas
de parametros chamadas daophot.opt, phot.opt e allstar.opt. Daophot.opt é a tabela que define
os valores de parametros que serdo utilizados em varias sub-rotinas do DAOPHOT. Dentre esses
parametros estdo o ganho (GAIN) e o ruido de leitura (READNOISE), que sdo parametros do
CCD. Também sao definidos os limites de detec¢do, modelo de ajuste da PSF e os parametros

que serdo utilizados para realizar esse ajuste. J4 a tabela phot.opt define os valores de abertura e
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do anel de céu que serdo utilizados na fotometria de abertura. E allstar.opt define os parametros
do ajuste da PSF, que se diferencia do daophot.opt apenas por ter um pardmetro que define se

havera recentragem das coordenadas (x,y) das estrelas durante o ajuste ou nao.

A partir desse passo,os dois programas, no IRAF ou fora dele, seguem passos andlogos para
a realizacdo da fotometria. Encontra-se as estrelas com o auxilio da tarefa daofind (find para
a versao original), que procura 0 maximo acima de um dado nivel de plano de fundo e entao
calcula as caracteristicas de formato e as coordenadas x e y do centro de cada estrela. Uma vez
obtidas as coordenadas, utiliza-se a tarefa phot para calcular, através da fotometria de abertura,
os valores das magnitudes e do céu para valores de abertura dados. Esses valores sdo salvos em

um arquivo de saida, o photfile.

Para calcular a funcdo de espalhamento puntual é necessario escolher, na tarefa psf (pick,
na versdo original), uma amostra de estrelas do photfile. Essas estrelas devem ter certas carac-
teristicas tais como ndo ter vizinhas muito préximas, alto ruido ou defeitos no detector préximo
a elas. Essa tarefa utiliza parametros pré determinados para eliminar estrelas que estejam muito
proximas da borda da imagem (dentro de um fitting radius), e estrelas que estejam muito pré-
ximas a estrelas muito brilhantes ou estrelas saturadas (dentro de um psf radius). Todas as
estrelas que permanecerem apds essa filtragem sdo acrescentadas a lista de candidatas a fungédo
de espalhamento puntual, em ordem crescente de magnitude aparente, de acordo com o limite
de magnitude e o nimero de estrelas especificado anteriormente. Com essa lista de candidatas
a funcdo de espalhamento puntual, a tarefa psf calcula e constréi a fungdo de espalhamento

puntual.

De posse da funcao de espalhamento puntual, a tarefa allstar ajusta o modelo de funcao de
espalhamento puntual em todas as fontes do photfile, obtendo a magnitude aparente instrumen-
tal de cada estrela. Todas as fontes que ndo se ajustarem no perfil da funcdo de espalhamento
puntual sdo rejeitadas. Allstar também gera uma imagem subtraida. Essa imagem se caracteriza
por ter “apagado” todas as estrelas, encontradas pela tarefa daofind, possibilitando a visualiza-

cdo de estrelas mais fracas e, também, estrelas que estavam sobrepostas.

Para realizar a fotometria dessas estrelas remanescentes, € necessdrio refazer todos os pas-
sos anteriores na imagem subtraida e anexar as estrelas encontradas a lista inicial. Esse processo

se repete até que a imagem subtraida, gerada pela tarefa allstar, esteja sem estrelas dbvias.
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Figura 1.8: Curvas de transmissao relativas para os sistemas HST/WFPC2 e Johnson-Cousins-Glass.
1.2.2 Sistema Fotométrico Padrao

As magnitudes obtidas com a tarefa psf sdo magnitudes aparentes instrumentais, pois nao
estdo calibradas a um sistema fotométrico padrdo. Os sistemas fotométricos padrdes foram
definidos para fornecer uma calibragao empirica da medida de magnitudes e cores de estrelas.
Esses sistemas sdo compostos por listas de estrelas para as quais as magnitudes e cores sao me-
didas em determinadas bandas de comprimentos de onda, definidas pelos filtros e transmissdo
instrumental do sistema. O objetivo é que a cor seja proporcional a temperatura efetiva, e a

magnitude seja uma medida do fluxo aparente da estrela:

+A
MEILTRO = /_)L ¢(/1)F(;L)d/l -+ const (1.1)

onde ¢ (1) é a sensibilidade instrumental com esse filtro e F (1) é o fluxo da estrela e:

ATTR*F (R
F) = 47td2()

onde R é o raio da estrela, d é a distincia até ela e F(R) a energia por unidade de area naquele

(1.2)

comprimento de onda na superficie da estrela.

Alguns exemplos de sistemas fotométricos sdo o Johnson-Cousins (UBVRI) e o sistema do
Hubble Space Telescope (HST/WFPC2). Tais sistemas consistem em certo nimero de filtros
que restringem a deteccdo da radiacdo da estrela a certa banda de comprimentos de onda, cujas

curvas de sensibilidade estdo exemplificadas na figura 1.8.

Comparando as magnitudes aparentes padroes (U, B,V) com as magnitudes aparentes ins-
trumentais (u, b, v), levando-se em conta a massa de ar da observagao, sdo obtidas equacdes de

calibracdo, que tem uma forma bem especifica. Nas equacdes 1.3, 1.4 e 1.5 podemos ver as
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equagdes de transformacgdo para as bandas B, V e U respectivamente.

B = b+ Constanteg + Termo de Corg X (b —v) + Extingdop X Massa de ar (1.3)

V =v+ Constantey + Termo de Cory X (b—v) + Extingdoy X Massa de ar (1.4)

U = u+ Constantey + Termo de Cory X (u— b) + Extingdoy x Massa de ar (1.5)

Essas equagdes sdo resolvidas através do ajuste de minimos quadrados e fornecem os para-
metros constante (ponto zero), termo de cor e extingdo. Aplicando essas equagdes nas magni-
tudes aparentes instrumentais das estrelas observadas, sdo obtidas as magnitudes aparentes das

estrelas no sistema padrao.

1.2.3 Diagrama Cor-Magnitude

Tendo calculado as magnitudes aparentes das estrelas do aglomerado globular em mais de
uma banda fotométrica, tracamos o diagrama cor-magnitude das estrelas que, para os aglo-
merados globulares, t€m uma estrutura bem caracteristica, mostrando pelo menos a sequéncia

principal e o ramo das gigantes.

Analisando o diagrama cor-magnitude de um aglomerado globular pode-se notar que ele
estd dividido em diferentes partes. Essas partes distintas caracterizam diferentes fases evolutivas
das estrelas. A maioria das estrelas se encontra ao longo da sequéncia principal (SP) que € a
faixa estreita que segue desde o canto inferior direito até o ponto de saida, chamado “turnoff™,

da sequéncia principal (MSTO - Main Sequence Turnoff), como pode ser visto na figura 1.9.

A sequéncia principal € o periodo mais longo da vida das estrelas antes da fase colapsada,
e ocorre enquanto elas transformam H em He no nticleo. A caracteristica basica que determina
a posicao de uma estrela na SP € a sua massa, ou seja, estrelas mais massivas sao mais quentes

e luminosas. Isso esté refletido na relagdo massa-luminosidade:

M > 3M, — Lo M?
3M, <M < 0.5M, — Lo M*

M < 0.5Mu — L o< M??

No diagrama cor-magnitude as estrelas que estdo abaixo (menos brilhantes) do ponto de

saida da sequéncia principal ainda ndo consumiram todo o H nuclear. Como as estrelas de um
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Figura 1.9: Diagrama cor-magnitude de um AG “velho” publicado no Simpdsio do décimo aniversario
do HST, formado por uma combinagdo de dados reais de M 3, M 55, M 68, NGC 6397, NGC 6419 com
as fases evolutivas marcadas. (MSTO = Main Sequence Turn Off, BS = Blue Stragglers, AGB = Ramo
Assintético das Gigantes (Asymptotic Giant Branch), RGB= Ramo das Gigantes Vermelhas (Red Giant
Branch), HB= Ramo Horizontal (Horizontal Branch)).

aglomerado globular se formaram pelo colapso de uma mesma nuvem, assumimos que todas as
estrelas de um aglomerado globular t€tm a mesma idade, embora o tempo de formacao dependa

da massa da estrela.

No diagrama cor-magnitude, logo acima do ponto de saida da sequéncia principal, a direita
(mais vermelhas), localizam-se as estrelas frias e luminosas, as gigantes (RGB - Ramo das
Gigantes Vermelhas do inglés Red Giant Branch) e, mais acima estao localizadas estrelas ainda
mais luminosas, as pertencentes ao ramo assintético das gigantes (AGB - Asymptotic Giant
Branch). Ja no canto inferior esquerdo encontram-se estrelas quentes, mas pouco luminosas, as
ands brancas que, apesar do nome, cobrem temperaturas e cores que vao desde as mais quentes

(azuis) até as mais frias (vermelhas), mas com raio préximo ao raio da Terra (1/100 R).

Logo a esquerda e acima do fim da sequéncia principal, é possivel notar que had algumas
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estrelas mais massivas e azuis do que as estrelas que ainda estdo na SP; a elas € dado o nome de
“blue stragglers” (BS - deslocadas para o azul). Uma hipdtese que explica a existéncia das blue
stragglers é de que elas sdo ou foram estrelas bindrias que se fundiram, seja pela transferéncia
de massa de uma para a outra ou pela colisdo das duas quando esse sistema bindrio perdeu
energia através de um encontro com uma terceira estrela ou numa fase de envelope comum. A
estrela resultante teria mais H no nicleo e ela se comportaria como uma estrela mais jovem

(mais azul).

Outro estdgio da evolugdo estelar que se pode ver na figura 1.10 (c) e (d) € chamado ramo
horizontal. Nessa fase evolutiva, as estrelas estdo fazendo a fusdo de He no nucleo, além da
fusdao de H em uma camada ainda mais externa. Uma caracteristica do ramo horizontal é que,
conforme a metalicidade dos aglomerados aumenta, a extensdo azul dele diminui e se trans-

forma no chamado de red clump [figura 1.10 (a) e (b)].

Figura 1.10: Diagramas cor-magnitude publicados por Piotto et al. (2002). Em (a) e (b) é possivel notar
o red clump em aglomerados globulares mais metélicos (NGC 5927 e NGC 104); ja em (c) e (d) nota-se
o ramo horizontal nos aglomerados globulares menos metédlicos (NGC 362 e NGC 6205).
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1.3 Incertezas nos parametros de aglomerados globulares

De posse dos dados fotométricos de um aglomerado globular, para que possamos obter
os parametros astrofisicos, através da andlise do diagrama cor-magnitude, € necessario que
realizemos um ajuste de modelos de isOcronas, ou de diagramas de densidade de estrelas de
Hess, as estrelas no diagrama cor-magnitude. Mas o ajuste de is6cronas ndo € simples, pois,
geralmente, temos a liberdade de variar quatro parametros (idade, metalicidade, extin¢do e
distancia) para gerar os modelos a serem comparados com os dados, havendo ainda, para certos

modelos, ha possibilidade de variar Y e [a/Fe].

Um método usualmente utilizado € o ajuste por inspe¢do visual, mas para que o ajuste seja
mais confidvel € necessdrio que sejam utilizadas técnicas estatisticas de comparacdo de mode-
los e observagdo para que, entdo, seja possivel uma melhor determinagdo da incerteza desses
ajustes. Nos dados que eu obtive, o ajuste de isdcronas ainda estd sendo realizado por inspecao

visual, mas o desenvolvimento de um método estatistico é o préximo passo do trabalho.

Para que seja possivel utilizar uma técnica estatistica de ajuste de isdcronas é preciso ter
conhecimento dos problemas na constru¢do de is6cronas, tais como como as incertezas nas

opacidades e conveccao, pois eles geram uma grande incerteza no ajuste dos modelos aos dados.

Bolte e Hogan (1995) estudaram a influéncia que a incerteza de varios parametros tem sobre
a estimativa da idade de um aglomerado através da cor e da luminosidade da saida da sequéncia
principal. Eles concluiram que a cor do ponto de saida da sequéncia principal deve ser evitada
para determinacao de idade, pois além de ter a maior incerteza predita nos modelos estelares, in-
certezas em cada parametro de entrada contribuem significativamente para a incerteza quando
a cor da saida da sequéncia principal é utilizada como indicadora de idade. Entretanto, se a
luminosidade do ponto de saida da sequéncia principal € utilizada para determinar a idade de
aglomerados globulares, a tnica fonte de incerteza que € significativamente grande é a deter-
minacao de distancia. Eles encontraram que uma incerteza de 25% pela sua distancia gera uma

incerteza de 22% na idade.

Discutamos, entdo, o problema da extin¢do total para seletiva. Quando se determina a
incerteza de um valor do médulo de distidncia, somente o termo com a incerteza em cor € em
geral levado em consideracdo, desconsiderando o valor da incerteza na determinagdo do valor

da razao de extingdo total para seletiva(Ry ).

(V—My)o=(V—My)+Ry x EB—V) (1.6)
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Mas a incerteza deve ser calculada como:

[8(V—My)ol” = [8Ry x E(B=V)]* +[8(V — My))? (1.7)

O valor médio de Ry=3.104+0.05 Wegner (1993), mas, dependendo da regido da Galéxia,
esse valor pode ir desde 2 até 7, o que gera uma incerteza no cdlculo do valor da distancia muito
maior do que o valor da incerteza média, pois os efeitos dindmicos na poeira € no gas causam

variagdes bruscas e muito localizadas no valor do avermelhamento interestelar.

1.3.1 Modelos de Evolucao Estelar

De acordo com Bressan et al. (2013), dentre os problemas dos modelos estd a descri¢dao
das estrelas no estagio de gigantes vermelhas, que t€m envelopes convectivos profundos, o que
causa uma grande incerteza na estrutura, ja que nao hd uma descri¢@o precisa de convecgdo e a
camada de convecc¢ado no ramo das gigantes € muito extensa. O transporte de energia nas regides
convectivas é geralmente descrito através da teoria de comprimento de mistura de Bohm-Vitense
(1958). O comprimento de mistura (o7~ mixing length) é fixo de acordo com a calibracao
do modelo solar, e € oy r = 1.74. As tltimas determinagdes da metalicidade do Sol sdo Z;, =
0.01524 por Caffau et al. (2011), Z,, = 0.0141 de Lodders, Palme e Gail (2009) e Z., = 0.0134
de Asplund et al. (2009), valores que nao concordam com a determinac¢do mais antiga de Z., =
0.017 por Grevesse e Sauval (1998). Bressan et al. (2013) argumentam que a suposi¢do de uma
metalicidade diferente para o Sol afeta indiretamente a localizagdo das estrelas do ramo das

gigantes vermelhas, porque afeta diretamente a calibragdo do comprimento de mistura.

Um fator que provoca incertezas ndo somente nas estrelas gigantes mais frias, mas também
na baixa sequéncia principal estd associado as tabelas de opacidade, principalmente pela ausén-
cia de muitas opacidades moleculares. Outro efeito esta relacionado a abundancia de elementos
enriquecidos por reagdes de captura de particulas a (C,0,Ne,Mg,Si, Ti, etc) em relacdo a es-
cala solar (Ja/Fe| = 0). Existem muitas evidéncias de que estrelas em aglomerados globulares
tém [0t/ Fe| # 0 (Carney 1996). De acordo com Bressan et al. (2013) se os modelos sdo gerados
mantendo a metalicidade Z fixa e diminuindo as abundancias em elementos do grupo do Fe en-
quanto as abundancias de elementos ¢ aumentam, os modelos ¢-enriquecidos sdo mais quentes
em comparagdo aos modelos com escala solar, especialmente no ramo das gigantes vermelhas.
Isso por que o decréscimo de elementos do grupo do Fe causa reducio da opacidade H ™, que
¢ uma importante fonte de absor¢do em temperaturas entre ~ 3000 — 6000 K. Entretanto, se os
modelos sdo gerados mantendo a razdo [Fe/H]| fixa enquanto as abundincias de elementos o

aumentam, os modelos tendem a ser mais frios do que os modelos com escala solar, devido ao
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aumento na metalicidade.

D’ Antona et al. (2009) estudaram estrelas de M4 e NGC 1851, dois aglomerados globulares
com metalicidades e idades similares. Eles encontraram que o ramo das gigantes vermelhas e o
ramo das sub-gigantes (SGB - Sub Giant Branch) de M 4 é mais fraco do que o de NGC 1851,
o que poderia ser explicado se a quantidade total de carbono, nitrogénio e oxigénio (CNO) em
M 4 for maior do que em NGC 1851. Isso implica que diferentes abundancias iniciais de CNO
entre os dois aglomerados podem levar a diferencas na morfologia que, de outro modo, seriam

atribuidas a uma diferenca de idade.

Outro problema € que a maioria das estrelas perde massa (mais ainda as massivas) em
forma de vento estelar e essa perda aumenta varias ordens de grandeza para estrelas que sairam
da sequéncia principal. Mas prever a taxa de perda de massa teoricamente € muito dificil pois
também estdo associados aos pulsos térmicos e pulsacdes radiais. Os modelos evoluciondrios
usam valores de taxa de perda de massa consistentes com as observacdes de estrelas que estao
em um estdgio similar, mas a dependéncia da perda de massa com a metalicidade ndo € bem

definida (Lagadec et al. 2008).

Jofré e Weiss (2011) estudaram o efeito da difusdo na sequéncia principal em modelos
de evolugdo estelar para estrelas do halo da Galadxia, medidas no Sloan Digital Sky Survey
(SDSS), e mostraram que, se a difus@o na sequéncia principal ndo for levada em conta, as
idades obtidas para as estrelas variam entre 14 e 16 Ganos. Entretanto, quando sdo utilizados
modelos que incluem a difusdo em todas as etapas da evolucdo, as idades das estrelas do halo
variam entre 10 e 12 Ganos. Isso ocorre, por que os elementos mais pesados se difundem para o
nucleo, enquanto que o hidrogénio se difunde para cima, causando uma queda na quantidade de
combustivel nuclear, levando a uma saida mais rdpida da sequéncia principal. Eles sustentam
que esse resultado € um forte argumento a favor da utilizacao do efeito da difusdo para estrelas
de baixa metalicidade do halo, pois se a difusdao ndo for levada em conta, as estrelas do halo

pareceriam ser mais velhas do que o Universo.

Os modelos de sequéncia de esfriamento de ands brancas também apresentam alguns pro-
blemas quando comparados aos dados. De acordo com Bergeron, Saumon e Wesemael (1995a),
a composi¢do quimica de anas brancas com temperaturas mais altas do que 10000 K pode ser
derivada de uma andlise de espectroscopia ultravioleta e/ou Optica das linhas de H, He e metais.
Ja na atmosfera de ands brancas mais frias, tanto o H quanto oHe se tornam espectroscopica-
mente invisiveis, e dedugdes sobre a constitui¢do de sua atmosfera s6 podem ser modeladas com
uma andlise da distribuicdo de energia. Bergeron, Saumon e Wesemael (1995a) argumentam

que a composicao quimica de anas brancas frias ndo é bem determinada, e que a complexidade
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fisica da constru¢cdo de modelos que descrevam atmosferas frias € responsavel por essa situagao.

O problema mais acentuado estéd relacionado ao efeito da absor¢cao induzida por colisdo
(CIA - collision induced absorption), que também afeta estrelas de sequéncia principal frias
que contém H e He molecular neutros na atmosfera (estrela do tipo tardio - late type- e também
Populacao III) (Borysow, Frommhold e Moraldi 1989a). Experimentalmente, Janssen (1885)
determinou que para o oxigénio sujeito a altissimas pressoes (da ordem de centenas de atmosfe-
ras), novas bandas de absor¢ao aparecem como resultado de interagdes que ocorreriam em pares
de moléculas O, — O3, ja que o coeficiente de absorcao deixa de ser proporcional ao nimero de

particulas do gds e passa a ser proporcional ao quadrado do nimero de particulas.

Moléculas t€ém um momento de dipolo se os centros das cargas positivas e negativas nao
coincidirem. Momentos de dipolo podem ser induzidos em moléculas apolares através de cam-
pos externos [polarizagdo ou momentaneamente por interacdes colisionais { Frommhold 2001 }].
A absor¢do induzida por colisdo surge quando momentos de dipolo sdo induzidos momenta-
neamente por colisdo de moléculas. Gases moleculares absorvem e emitem radiagdo se as
moléculas individuais forem ativas no infravermelho (infrared-active). Para uma vibragao ser
ativa no infravermelho, deve haver uma alteracdo no vetor do momento de dipolo molecu-
lar associado com a vibracdo. Moléculas simétricas (H,,N»,...) sdo inativas no infravermelho
(infrared-inactive) em condi¢des normais. Entretanto, gases sob altissimas pressdes apresentam
uma grande variedade de bandas de absor¢dao, mesmo se a molécula individual for inativa no

infravermelho.

De acordo com Borysow (2002), a importancia astrofisica da absorcao induzida por colisao
€ reconhecida hd muito tempo (Field, Somerville e Dressler 1966; Trafton 1964; Herzberg
1952). Absor¢do induzida por colisdo € um efeito significativo em ambientes compostos de
moléculas ou dtomos densos, neutros ¢ apolares (Borysow e Grae Jgrgensen 2000). Quando
moléculas sdo apolares, a absor¢ao induzida por colisdo pode se tornar a tinica fonte (ou a fonte
dominante) de opacidade ao longo de um amplo intervalo da parte infravermelha do espectro.
H e He sdo os 4tomos mais abundantes nas atmosferas estelares mas He nao forma moléculas
e Hy € apolar; por isso tanto a absorc¢do induzida por colisdo envolvendo He e H (H, —H» e
H, — He), quanto moléculas compostas por elementos menos abundantes (C,N, O, Ti, e outros),

dominam a opacidade nas estrelas frias.

Recentemente foi observado que o espectro emitido por ands brancas frias € significati-
vamente diferente do espectro de corpo negro. As atmosferas sdo tdo densas que a absor¢@o
induzida por colisdo no H e He reduz fortemente o fluxo no infravermelho (Mould e Liebert

1978; Borysow, Jorgensen e Zheng 1997; Hansen 1998). Hansen (1998) argumentou que as
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ands brancas mais frias sd3o muito “mais azuis” do que esperado anteriormente, devido a pre-

senca do efeito da absor¢@o induzida por colisdo do H molecular na atmosfera.

Mas essas teorias sO puderam ser testadas recentemente, quando Richer et al. (2008) obti-
veram dados que mostram a volta para o azul da sequéncia de esfriamento das anas brancas do
aglomerado NGC 6397. Entretanto, a volta para o azul obtida com os modelos puros de H e
He de sequéncia de esfriamento de ands brancas nado se ajusta aos dados, ocorrendo para tem-
peraturas mais baixas do que os dados, demonstrando que, mesmo os modelos de sequéncia de
esfriamento de anas brancas simples falham em reproduzir os dados observados. Mostraremos

uma andlise da volta para o azul da sequéncia de esfriamento das anas brancas na secdo 4.2.

1.3.2 Miultiplas Populacoes em aglomerados globulares

De acordo com Gratton, Carretta e Bragaglia (2012), aglomerados globulares sempre foram
descritos como populagdes estelares simples, ou seja, populagdes definidas por serem compos-
tas de estrelas que tenham a mesma idade e composi¢do quimica inicial, com massas diferentes
distribuidas de acordo com a funcio inicial de massa. Entretanto os recentes estudos profundos
dos aglomerados globulares tém mostrado que eles ndo sdo populagdes estelares simples, pois
formacdo estelar instantanea e completa homogeneidade quimica da nuvem original ndo devem

ser esperadas.

Os cendrios de formacao estelar incluem vérias geracdes de estrelas, que podem ser dividi-
das em primordial (a populagdo formada do gés inicial), primeira geracao e segunda geragao.
A segunda geracdo de estrelas se formou do material ejetado por uma fracao da populagdo de
primeira geracdo (Gratton et al. 2001; Gratton, Sneden e Carretta 2004; Ramirez e Cohen 2002;
Carretta et al. 2010).

Entretanto Gratton, Carretta e Bragaglia (2012) argumentam que, além desse cendrio, ha
varios outros mecanismos que podem produzir inomogeneidades em aglomerados globulares,

tais como:

e inomogeneidades originais do material do qual o aglomerado globular se formou;

e cvolucdo peculiar de estrelas individuais;

fusdo de aglomerados globulares;

matéria interestelar originalmente nao relacionada ao aglomerado pode acumular-se e

proporcionar novos episodios de formagdo estelar.
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A ocorréncia de multiplas populacdes estava associada as evidéncias de separacao na sequén-
cia principal, como por exemplo em @ Centauri (Anderson 1997; Bedin et al. 2004), NGC 2808
(D’ Antona et al. 2005; Piotto et al. 2007) e NGC 6752 (Milone et al. 2010), ramo das gigantes
vermelhas multimodais (Grundahl et al. 1999; Marino et al. 2008; Yong e Grundahl 2008) e
separacdes do ramo das sub-gigantes (Milone et al. 2008; Piotto et al. 2012).

Marino et al. (2011, 2012) estudaram as implica¢des do enriquecimento quimico nas idades
relativas de diferentes populagcdes de M 22 e @ Cen respectivamente. Eles mostraram que se
os valores de CNO observados por espectroscopia forem levados em conta nas iscronas, o
ramo das sub-gigantes fraco e brilhante de M 22 tem praticamente a mesma idade. Ja se o
efeito de CNO nao € considerado, o ramo das sub-gigantes mais fraco é 1-2 Ganos mais velho
do que o mais brilhante. No caso de @ Centauri, eles encontraram que a populagdo mais rica
em metais € enriquecida por ~ 0.5 dex em [(C+ N+ O)/Fe]| relativo a populagdo mais pobre.
Comparando isécronas com valores padrdes e enriquecidas com CNO, eles encontraram que
as enriquecidas fornecem idades mais jovens para a mesma luminosidade do ponto de saida da
sequéncia principal. Marino et al. (2012) argumentam que isso indica que uma variag@o no valor
de CNO/Fe poderia ajudar a reduzir o possivel espalhamento de idade entre as subpopulagdes

de o Centauri.

Milone et al. (2012a) estudaram as multiplas popula¢des em 47 Tucanae, duas das quais es-
tao presentes em todas as fases evolutivas, e argumentaram que a interpretacao mais simples da
diferenca entre as duas populacgdes € que a que tem menos estrelas € remanescente da primeira
geracdo de estrelas, enquanto a outra carrega a assinatura de CNO e processo de captura de
prétons em altas temperaturas. A maior parte da populacdo de 47 Tucanae deve ser considerada
estrela de segunda geracdo, formada do material que foi parcialmente processado pelas estrelas

da primeira geracao.

Mais recentemente Bellini et al. (2013) detectaram uma multiplicidade também na sequén-
cia de esfriamento das ands brancas do aglomerado @ Centauri. Eles argumentaram que essa
separacdo se deve ao fato de que uma sequéncia € composta por estrelas que evoluiram com
quantidades normais de He, enquanto a outra hospeda produtos finais de uma populagdo rica

em He.

1.3.3 Avermelhamento Interestelar

O avermelhamento interestelar se deve a presenca de graos de poeira no meio interestelar, e
suas caracteristicas mudam de acordo com a densidade do meio. O avermelhamento interestelar

tem um efeito importante na determinacio de distancias absolutas, mas a incerteza associada a
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ele € muito grande, pois ele pode variar drasticamente para diferentes regides da Galéxia.

Para que possamos determinar o modulo de distancia absoluta de um aglomerado globu-
lar, devemos levar em conta o efeito do avermelhamento interestelar. O valor médio da razio
de extingdo total para seletiva na banda V, Ry = 3.10 £0.05 (Wegner 1993), é amplamente
utilizado para determinar os valores de médulos de distancia absoluta, mas produz incertezas

significativas ja que Ry pode variar entre 2 e 6.

Corrige-se o efeito do avermelhamento para a banda fotométrica V, por exemplo, subtraindo-

se o avermelhamento interestelar:
(V—My)o=(V—-My)—Ay (1.8)
onde (V — My ) é o médulo de distancia aparente e (V — My ) é o médulo de distancia real.
Ay =Ry xE(B—YV) (1.9)

onde Ay é o avermelhamento interestelar na banda V e Ry € a razdo da extingdo total para
seletiva. Para o meio interestelar difuso, o valor médio de Ry = 3.1, mas em nuvens densas o

valor tipico é Ry =4 — 5.

O valor de Ry, que € diretamente proporcional a extin¢do interestelar, varia dependendo da
regido do céu observada (Mathis 1990; Ducati, Ribeiro e Rembold 2003) e deve ser uma fungao
do tamanho dos grios de poeira. Ducati, Ribeiro e Rembold (2003) estudaram um método
de determinacao simultanea da extin¢do interestelar (Ay) e da extingdo total para seletiva (Ry)

derivado do ajuste da lei de extin¢do interestelar de Cardelli, Clayton e Mathis (1989).

Ay b,
—= = = 1.10
Ay ay + R (1.10)

Eles aplicaram esse método para excessos de cor derivados de observacdes de 1380 estrelas no
sistema fotométrico UBVRIJHKL, localizadas em oito regides diferentes da galdxia. Nessas
regides eles supuseram que Ay e Ry sdo parametros que ndo variam rapidamente no céu. Eles
encontraram uma grande variacao no valor de Ry para regides distintas, como pode ser visto na

tabela 1.3.

Na figura 1.11, podemos ver parte da regido de Ophiuchus, uma das regides estudadas por
Ducati, Ribeiro e Rembold (2003). A regido em destaque mostra trés estrelas muito préximas,
mas que possuem valores de Ry diferentes, como pode ser visto na tabela 1.4. O valor de Ry
tem uma variagdo de A(Ry) ~ 1, que é um valor muito maior que da incerteza do valor médio

de Rv.
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Regido Ry

h e y Persei 3.2440.70
Scorpii OB1 3.48+0.30
Nebulosa Rosetta 3.56+0.37
Trapézio de Orion 4.93£0.51
Nebulosa de Lagoon 4.894+0.93
Ophiuchus 5.61+1.15
Complexo de n Carina 4.78+0.68
NGC 6611 3.57+0.33

Tabela 1.3: Valores médios da extincao total para seletiva de oito regides estudadas por Ducati, Ribeiro
e Rembold (2003).

Figura 1.11: Parte da regido de Ophiuchi, uma das regides estudadas por Ducati, Ribeiro e Rembold
(2003). O quadrado a direita trés estrelas muito proximas, que possuem valores de Ry com uma variagao
de A = 1. Na parte inferior da imagem € possivel notar o aglomerado globular M 4 e a estrela ¢ Sco. Esses
objetos distam 1° no plano do céu, entretanto o valor de Ry = 3.8 determinado para o Sco € utilizado
para a determinacgdo da distdncia de M 4. Figura obtida com o auxilio do site www.sky — map.org.

E possivel notar a presenca do aglomerado globular M 4 na parte inferior da imagem. Mui-
tos artigos (Dixon e Longmore 1993; Ivans et al. 2001) indicam que o valor de Ry na dire¢do
de M 4 € maior do que o valor médio. Por esse motivo, Hansen et al. (2004), Bedin et al. (2009),
entre outros, adotam Ry = 3.8, que é o valor obtido por Clayton e Cardelli (1988) para o Sco,
uma estrela distante 1° de M 4 no plano do céu. Entretanto essa atitude é preocupante ji que,

como vimos na figura 1.11, o valor de Ry varia muito até para estrelas muito préximas.
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Estrela 1d Distancia (pc) Ry

1 HD147888 136 470+0.14
2 HD147932 129 5.81£0.19
3 HD147933/4 120 5.03+0.16

Tabela 1.4: Valores de distincia ao Sol e Ry para estrelas muito préximas na regido de Ophiuchi.

Hendricks et al. (2012) estudaram as propriedades da poeira na linha de visada do aglome-
rado globular M4 . Eles obtiveram Ry = 3.62 £ 0.07 através da lei de extingdo de Cardelli,
Clayton e Mathis (1989). Eles argumentam que, em estudos prévios, 0s autores sugerem que
a poeira na direcdo de M4 ¢ diferente do valor padrdo de Ry = 3.1 +0.05 (Wegner 1993),

variando de 3.3 a 4.2, o que causa 16% de varia¢do na distancia.

1.4 Objetivos

Malkin (2013) determinou que nio ha convergéncia dos valores de determinacdo de distan-
cia ao centro da Galdxia obtidos por métodos diferentes. Entretanto, Malkin (2013) afirmou ter
descoberto uma reducdo nos valores das incertezas de determinacdes de Ry com o tempo. A
determina¢do da distancia ao centro da Galadxia encontrada por (Bica et al. 2006), através da
distribuicdo dos aglomerados globulares ao redor do centro de massa da Gal4xia, tem um valor
consideravelmente menor em relagdo a determinagdes anteriores, 7.2 +0.3 kpc, sendo que deter-
minag0es da distancia ao centro da Galdxia com diferentes métodos variam de Ry ~ 7 —9kpc. O
valor determinado por (Bica et al. 2006) tem uma incerteza sistemdtica pois, para determinarem
a distancia absoluta, eles utilizaram o valor médio da extin¢ao total para seletiva Ry =3.1+0.05
(Wegner 1993), o que insere uma incerteza muito grande, pois o valor de Ry variade ~2a ~ 7
(Ducati, Ribeiro e Rembold 2003). Além disso, a maioria dos estudos de fotometria de aglo-

merados globulares tem sido feita usando somente uma cor.

Nosso objetivo € apresentar e testar um método de determinacdo de parametros astrofisi-
cos de aglomerados globulares através do estudo da evolugdo estelar consistentemente, com
tantas cores quanto possiveis considerando todos os fatores de incerteza na determinacdo da
metalicidade, avermelhamento, distancia e idade, através do método de ajuste de isdcronas.
Utilizaremos o método desenvolvido por Ducati, Ribeiro e Rembold (2003) para determinar
Ry e Ay para os aglomerados globulares, utilizando estrelas pertencentes ao mesmo, deixando,

assim, de utilizar o valor médio de Ry para determinar a distancia absoluta dos aglomerados.

Através do estudo multicromdtico do aglomerado globular NGC 6366 com dados SOAR e

HST/ACS mostraremos os problemas ainda existentes nos modelos de evolugdo estelar, além
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de determinar incertezas realistas dos parametros astrofisicos desse aglomerado, levando todos
os fatores de incerteza em consideracdo. Além disso mostraremos a determina¢do da extingdo
total para seletiva na dire¢do desse aglomerado usando o método de Ducati, Ribeiro e Rembold

(2003) com provaveis estrelas do préprio aglomerado.

O uso de ands brancas de aglomerados globulares em vez de ands brancas do campo no
estudo da formacdo, propriedades fisicas e evolugdo estelar € justificado por vérios fatores,
dentre eles o fato de que as ands brancas mais frias de aglomerados globulares velhos sdo
remanescentes das estrelas mais velhas que se formaram durante a formacao do halo, ou seja,

trazem informagdo da época em que a Galéxia estava se formando.

Em nosso trabalho utilizaremos as tabelas fotométricas de dados obtidos com o HST/ACS
por Richer et al. (2008) e Bedin et al. (2009) dos aglomerados globulares NGC 6397 e M 4,
respectivamente. Com a andlise da sequéncia de esfriamento desses aglomerados demonstrare-
mos que a cristalizacdo de anis brancas acontece com liberagdo de calor latente. Esses dados
alcancam a volta para o azul da sequéncia de esfriamento das ands brancas sendo possivel, pela
primeira vez, demonstrarmos o problema dos modelos de sequéncia de esfriamento de anas

brancas na volta para o azul e propormos uma possivel solugdo.

Esse trabalho estd organizado da seguinte maneira: no Capitulo 2 descreveremos estudos
prévios dos objetos alvo desse trabalho (NGC 6366, NGC 6397 e M 4). No Capitulo 3, exibire-
mos a nossa andlise multicromética de diagramas cor-magnitude de NGC 6366. No Capitulo 4,
nés descrevemos ao estudo de ands brancas de NGC 6397 e M 4. No Capitulo 5, listaremos as

perspectivas de continuidade desse trabalho.



Capitulo 2

OBJETOS ALVO

Nosso estudo € focado nos aglomerados globulares NGC 6366, M4 e NGC 6397, classifi-
cados entre os mais proximos do Sol. NGC 6366 € o aglomerado globular rico em metais mais
préoximo do Sol, entretanto relativamente pouco estudado devido a sua alta extingdo e averme-
lhamento diferencial (Sarajedini et al. 2007). NGC 6397 tem sido alvo de muitos estudos e,
principalmente por ser mais brilhante do que M4, foi o primeiro aglomerado globular a ter
dados que cobrem toda a sequéncia evolutiva das estrelas membro (Richer et al. 2008). M 4,
mesmo sendo classificado atualmente como o mais préximo ao Sol, possui avermelhamento
frontal alto, pois estd localizado atrds do complexo de nuvens de Sco-Oph. Bedin et al. (2009)
obtiveram dados de M 4 que cobrem toda a sequéncia evolutiva e alcangam a volta para o azul

da sequéncia de esfriamento das anis brancas.

Figura 2.1: Posi¢do dos aglomerados globulares NGC 6366, M4 e NGC 6397 em relacdo a Galaxia.
Figura obtida com o auxilio do site www.sky —map.org.
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2.1 Aglomerado Globular NGC 6366

NGC 6366 (figura 2.2), descoberto em 4 de Abril de 1860 por Friedrich A. T. Winnecke
(messier.obspm.fr/xtra/Bios/winnecke.html), € atualmente classificado como o quinto mais pro-
ximo do Sol e, na classe de concentracdo de Shapley-Sawyer ele é classificado como XI, ou

seja, relativamente aberto.

Figura 2.2: NGC 6366 juntamente com a estrela 47 Ophiuchi (no canto superior direito), imagem
composta LRGB (luminance-red-green-blue) 120:10:10:10 minutos, medindo 20'x30’, obtida no site
www.laastro.com/Glob2007_spec.html.

2.1.1 Perspectiva historica

Os aglomerados globulares ricos em metais com distribuicao em torno do centro Galéctico
mais achatada, com velocidade de rotagdo maior e menor dispersao de velocidades (Zinn 1985,
Vior = 152 £29km/s e V5 = 71 km/s), foram classificados por Zinn (1985), por exemplo, como
pertencentes ao bojo e disco da Galdxia. J4 os pobres em metais, com velocidade de rotagao
mais lenta, maior dispersdo de velocidades (v,,; =~ 50 =23 km/s e V5 = 114 = 9km/s, Zinn
1985) e distribuicdo essencialmente esférica em torno do centro Galdctico, como pertencentes
ao halo (Kinman 1959; Zinn 1985; Armandroff 1989).
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Quanto a essa classificag@o, pode-se dizer que o aglomerado globular NGC 6366 € um caso
curioso, pois, apesar de estar localizado préximo ao disco e ser razoavelmente rico em metais,
seus parametros cineméticos (Vs = 125 4= 13 km/s) sdo incompativeis com o disco e, por isso,

ele foi classificado como pertencente ao sistema do halo por Da Costa e Seitzer (1989).

De acordo com Harris (1993), Rosenberg et al. (2000) e Sarajedini et al. (2007), NGC 6366
recebeu pouca aten¢do devido a sua baixa concentragio central, sua posicao Galéctica proxima
da direc@o do nicleo da Galédxia (¢ = 18.41°) e em baixa latitude galactica (b = 16.4°), sua alta

extingdo e avermelhamento diferencial.

Harris (1993) argumentou que avermelhamento diferencial é observado, que as estrelas
da metade norte de NGC 6366 sao mais fracas e mais vermelhas do que as da metade sul,
resultando em uma diferenga de avermelhamento entre as estrelas do norte e as do sul de AE (B —

V) = 0.03, embora esta diferenga esteja proxima da incerteza dos dados.

Harris (1993) também sugeriu que, no diagrama Cor-Magnitude, o avermelhamento dife-
rencial pode causar um alargamento no ramo das gigantes vermelhas. Esse alargamento no
ramo das gigantes vermelhas foi observado por Harris em NGC 6366, em contraposicao aos

outros aglomerados globulares do halo.

O primeiro diagrama Cor-Magnitude B X B—V de NGC 6366 foi publicado por Pike (1976)
com dados obtidos no observatdrio Lick e continha somente parte do ramo das gigantes verme-
lhas, chegando a magnitude V ~ 17.2, no ramo das gigantes vermelhas, e impedindo a iden-
tificagdo do ponto de saida da sequéncia principal. J4 em Harris (1993) as observacdes foram
feitas com o telescopio de 1 metro do Observatdrio Naval Americano em Flagstaff. As imagens
foram obtidas em um campo de 5.7’ x 5.7’ com um tamanho de pixel de 0.43”. Os tempos de
integracdo foram de 300 segundos na banda V e 480 segundos na banda B. Foi possivel detec-
tar o ponto de saida da sequéncia principal, em Vys7o ~ 19, e alcancou magnitude V ~ 19.5.
Além disso ele estimou a existéncia de aproximadamente 25 blue stragglers no campo medido

por suas imagens.

Alonso et al. (1997) publicaram o diagrama Cor-Magnitude V x B —V com dados obtidos
no telescopio Isaac Newton de 2.5 metros de didmetro e cobriam um campo de 12.1° x 12.1°.
Os tempos de exposicao totalizaram 1920 segundos na banda V e 3840 segundos na banda B e

alcangou magnitude V ~ 20.5 (figura 2.3).

Utilizando dois métodos de determinagdo de idade relativa, o que usa as diferencas de
luminosidade entre o ponto de saida da sequéncia principal e o ramo horizontal (AVA%?TO) e

o que usa as diferencas em cor do ponto de saida da sequéncia principal e a base do ramo
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Figura 2.3: Diagrama Cor-Magnitude publicado por Alonso et al. (1997). A linha superposta por eles é
a linha de tendéncia média.

das gigantes vermelhas [A(B — V)f,IGSI}O], Alonso et al. (1997) derivaram diferencas na idade

de NGC 6366 em comparacao com outros aglomerados globulares com metalicidade similar,
NGC6171, Pal 12 (halo - figura 2.4-a), 47 Tuc e M 71(disco - figura 2.4-b). Eles encontraram
que NGC 6366 e NGC 6171 tém idades parecidas, pois os valores de AVA%BTO e os de A(B—
V)398. , sdo equivalentes. J4 para Pal 12 o valor de AV{#E., é menor e 0 de A(B—V)355. ) ¢

maior, correspondendo a uma idade cerca de 25% menor.

Comparando os aglomerados globulares 47 Tuc e M 71 com NGC 6366, Alonso et al. (1997)
notaram que ambos t€m o mesmo valor de AVA%}TO, mas o valor de A(B— V)%GSI;O ¢ maior para
47 Tuc e M71. Alonso et al. sugeriram que isso se deve a maior abundancia de He (Y) dos
aglomerados globulares que eles classificaram como do disco que, segundo eles, traria con-
sisténcia na determinagdo de idade pelos dois métodos para esses dois e demonstraria que os
aglomerados globulares classificados como do disco, na época, seriam 25% mais novos do que

os tipicos do halo, tais como NGC 6366 e NGC 6171.

Rosenberg et al. (2000) obtiveram dados no telescopio Jacobus Kapteyn de 1 metro de
didmetro, com um campo de 5.6’ x 5.6 e resolucdo de pixel de 0.33”. Eles obtiveram 3 imagens
de curta exposicao (10s), duas de média (120s) e uma de longa exposi¢ao (1800s) para cada

filtro (V, I). O diagrama cor-magnitude V x V — I obtido alcancou V ~ 22.
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Figura 2.4: (a) Comparacao da linha média de NGC 6366 e de dois aglomerados globulares do halo com
metalicidade similar. (b) Comparacdo da linha média de NGC 6366 e de dois aglomerados globulares
do disco com metalicidade similar. Nos dois casos as linhas médias foram deslocadas no plano (B-V)-V
para que a cor e luminosidade do ponto de saida da sequéncia principal combinassem.

Por fim, Sarajedini et al. (2007) publicaram dados obtidos com o ACS/HST, com tempos de
exposi¢do de 10.4s (curta exposi¢ao) e 4 de 140s (longa exposi¢do). O diagrama cor-magnitude
F606W x (F606W — F814W) atingiu F606W ~ 25.8, ou seja, aproximadamente sete magni-
tudes abaixo do ponto de saida da sequéncia principal. Isso pode ser visto na figura 2.5, onde
os valores de médulo de distancia e avermelhamento sdo mostrados. Sarajedini et al. (2007)
ajustam dois tipos de iscronas: empiricas e sintéticas. As isécronas empiricas tém como di-
ferenca, em relagcdo as isdcronas sintéticas, o fato de que elas sdo forcadas a se ajustarem a
dados observacionais através de relacdes Cor-Temperatura efetiva semi-empiricas (VandenBerg
e Clem 2003).

Apesar de Paust et al. (2009) utilizarem os mesmos dados de Sarajedini, eles encontraram
um avermelhamento de E(F606W — F814W) = 0.76 e (m —M)o = 12.6, valores diferentes
dos valores de Sarajedini et al. (2007) com o ajuste de uma is6crona do grupo de Darthmouth
(Dotter et al. 2007b) com 13.5 Ganos e [Fe/H]=-0.85.

Entretanto, os principais alvos de andlise no trabalho de Paust et al. (2009) foram a fungao
de luminosidade e a fun¢@o de massa. Eles propdem que NGC 6366 sofreu muitas interacdes
com a Galédxia durante sua existéncia e essas interacdes produziram remog¢ao de estrelas de

baixa massa da sequéncia principal. Com o ajuste da fun¢do de massa global eles encontraram
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Figura 2.5: Diagrama Cor-Magnitude de NGC 6366 publicado por Sarajedini et al. (2007) com dados
HST/ACS e ajuste de isécronas calculadas pelo grupo de Darthmouth (Dotter et al. 2007a). Os valores
(m—M)p e E(B—V) para o ajuste das isécronas empirica e sintética estdo no grafico.

que o ponto de saida da sequéncia principal estd localizado em F606W = 18.5 o que equivale a

uma massa de 0.827M,.

2.1.2 Nossa analise prévia dos dados SOAR e HST/ACS

Nessa secdo descreveremos a andalise dos dados SOAR e HST/ ACS realizada durante meu
trabalho de mestrado, no capitulo 3 relataremos o trabalho realizado durante meu doutorado e

publicado em Campos et al. (2013).

Os dados em terra do aglomerado globular NGC 6366 foram obtidos da fotometria de ima-

gens obtidas em 2005 com o telescépio SOAR, de 4.1 metros de diametro, localizado no Cerro
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Pachon, no Chile, por Kepler de Souza Oliveira Filho e Maria de Fatima Oliveira Saraiva. Eles
obtiveram imagens nas bandas fotométricas BVI com diferentes tempos de exposicdo 300 e
30 s, para medir as estrelas mais brilhantes e 1800 e 1200 s, para medir as estrelas mais fracas.
As imagens obtidas estdo posicionadas no centro do aglomerado globular e t€ém 2048 x 2048

pixeis com uma resolugéo de 0.153" / pixel, num total de 5’ x 5'.

Os diferentes tempos de exposi¢ao se deviam ao fato de que nas imagens de tempo mais
longo, obtidas para detectar estrelas mais fracas, as estrelas mais brilhantes saturam. A satura-
cdo acontece quando uma estrela excede a capacidade de po¢o do CCD ou do ADC (conversor
analdgico digital), no SOI 65.000 contagens, que corresponde aV = 18.5 para 1200se V = 14.9
para 300s. Entdo, para minimizar esse efeito nas estrelas mais brilhantes, foram obtidas ima-

gens de curta exposi¢ao.

O imageador do SOAR € composto por dois CCDs de 4096 x 2048 pixeis. As imagens
foram feitas somando 2 x 2 pixeis de 0.077” /pixel. A lacuna nas imagens de 1200s € 300s se
localiza onde os dois CCDs se unem. Os conectores nas bordas dos CCDs impedem fechar a
lacuna. Na imagem de 30s nao hé lacuna aparente, pois foram realizadas cinco imagens em

diferentes posicoes e essas foram somadas (figura 2.6).

Figura 2.6: Imagens na banda fotométrica B em trés diferentes tempos de exposicao.

Para realizar a fotometria utilizamos a tarefa DAOPHOT (Stetson 1987, Dominion As-
trophysical Observatories) no software IRAF (Image Reduction and Analysis Facility, do Nati-

onal Optical Astronomy Observatories, iraf.noao.edu).

Apesar de NGC 6366 ser relativamente aberto e as nossas imagens cobrirem apenas apro-
ximadamente um ter¢o de seu tamanho, ele apresenta um pouco do efeito de confusdo de fonte.
Visando minimizar esse efeito, realizamos a fotometria com o ajuste da funcdo de espalhamento

puntual (PSF - Point Spread Function).

Outra parte dos dados do aglomerado globular NGC 6366 que utilizamos vém da tabela fo-
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tométrica obtida com a Advanced Camera for Surveys no Telescopio Espacial Hubble (HST/ACS),
publicada em Sarajedini et al. (2007). Essa tabela fotométrica, juntamente com as tabelas de
outros oito aglomerados globulares, estd disponivel em www.astro.ufl.edu/~ata/public_hstgc.

O tamanho do campo observado é de 3’ x 3’.

Os dados da ACS foram obtidos em mar¢o de 2006 nas bandas fotométricas F606W (Aensrar =
606OA) e F814W (Aentral = 81401&) com o telescopio espacial Hubble (HST/ACS). Cada banda
fotométrica foi observada durante uma 6rbita, com uma imagem de tempo de exposicdo curto
(10.4 s) e quatro longos (140 s). As imagens com tempo de exposi¢do mais curto foram utiliza-

das para medir as estrelas mais brilhantes do que F606W ~ 15.

Baseados na ampla margem de valores de metalicidade ja publicados para o aglomerado
globular NGC 6366 e levando em consideracdo que ele € classificado no grupo de aglomerados
globulares mais velhos por Marin-Franch et al. (2009), geramos uma grade de isocronas de
Padova (stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd_angst2.1, que ainda ndo incluiam o efeito da difusdo na
sequéncia principal) com idades entre 10 e 13.5 Ganos e metalicidade (Z) entre 0.0015 e 0.0045
(Z=2Zs X 10lF¢/H]y ¢ [at/Fe]=0. Ajustamos esses modelos visualmente aos dados utilizando o

pacote grafico Supermongo (www.astro.princeton.edu/~rhl/sm/).

Com os dados do SOAR do aglomerado globular NGC 6366 foi possivel atingir 1.5 magni-
tude mais fraca do que o diagrama B x B —V publicado anteriormente por Alonso et al. (1997)
mas similar ao de Rosenberg et al. (2000). O ponto de saida da sequéncia principal, determinado

com inspecdo visual, se localiza em V~18.8.

O melhor ajuste de isdcronas, via inspe¢do visual, foi obtido com o modelo de idade igual
a 11 Ganos, Z=0.0040, (m — M)y = 14.90+0.20 ¢ E(B—V) = 0.64 £ 0.02 (figura 2.7). Os
modelos de Padova levam em consideracdo o overshooting nas bordas do nucleo e de zonas de
envelopes convectivos. O paralelogramo vermelho, na figura 2.7, marca a area onde € possivel
observar uma populacdo de cerca de 20 blue stragglers. Também é possivel visualizar um

ajuntamento vermelho (red clump) em 15 <V < 16.4.

A tabela fotométrica dos dados de NGC 6366 de Sarajedini et al. (2007) alcanca sete
magnitudes mais fracas do que o ponto de saida da sequéncia principal que se localiza em
F606W~18.4, como pode ser visto na figura 2.8. O paralelogramo vermelho marca a area onde
€ possivel observar uma populacgdo de cerca de 30 blue stragglers. O paralelogramo verde marca

as cerca de 30 possiveis ands brancas, e o red clump pode ser visto em 14.8 < F606W < 15.2.

Novamente, o melhor ajuste de iscronas foi obtido com o modelo de idade igual a 11 Ganos

e Z=0.0040 (figura 2.8). Os valores de médulo de distincia aparente e avermelhamento obtidos
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Figura 2.7: Diagrama cor-magnitude do aglomerado globular NGC 6366, com dados obtidos com o
telescopio SOAR, em 2005, com isécrona de 11 Ganos e Z=0.0040 resultando nos pardmetros (m —
M)y =1490+0.20e E(B—V) =0.64+0.02. O paralelogramo vermelho marca a drea onde é possivel
observar uma populacio de cerca de 20 blue stragglers. Também € possivel visualizar um ajuntamento
vermelho (red clump) em 15 <V < 16.4. a esquerda estdo as incertezas setoriais na magnitude e cor; a
barra de incerteza tem um tamanho total de 20

foram, respectivamente, (m — M) peosw = 14.70+0.10 ¢ E(F606W — F814W) = 0.73 £0.02.

Quando ajustamos os modelos aos dados HST/ACS, observamos a presenca de 30 possiveis
ands brancas (paralelogramo verde - figura 2.8). Ent3o ajustamos modelos de ands brancas

com as cores dos filtros do HST/ACS, calculados por Bergeron (2008) (figura 2.9). E possivel
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Figura 2.8: Diagrama cor-magnitude do aglomerado globular NGC 6366, com dados obtidos por Sa-
rajedini et al. (2007) com o telescopio espacial Hubble, com nosso ajuste de uma isdcrona de 11 Ga-
nos e Z=0.0040 resultando nos pardmetros (m — M)peoew = 14.70 £0.10 e E(F606W — F814W) =
0.73+£0.02. O paralelogramo vermelho marca a drea onde € possivel observar uma populagdo de cerca
de 30 blue stragglers. O paralelogramo verde marca as cerca de 30 possiveis ands brancas, e o red clump
pode ser visto em 14.8 < F606W < 15.2. a esquerda estdo as incertezas setoriais na magnitude e cor,
com uma barra de incerteza de tamanho total de 26.

notar que muitas dessas possiveis candidatas a anas brancas se localizam no intervalo de 7.0 <
log(g) < 8.0 com incertezas menores do que 0.3 magnitudes em F606W e 0.1 em F606W —
F814W.

Com o ajuste das is6cronas nos dois diagramas cor-magnitude foi possivel obter o valor



2.1 Aglomerado Globular NGC 6366 49

Figura 2.9: Possiveis ands brancas do aglomerado globular NGC 6366 com as respectivas incertezas
individuais. A linha continua azul é o modelo de Padova com 11 Ganos e Z=0.0040 e relagdo massa
inicial-final tedrica interna do modelo de Padova. As linhas pontilhadas vermelha, ciano e verde sdo os
modelos de ands brancas de Bergeron (2008) com log(g) = 7.0,7.5 e 8.0 respectivamente, as barras de
incerteza tém tamanho total de 2.

médio da massa do ponto de saida da sequéncia principal. Esse valor foi obtido para cada ajuste,
levando em conta os trés pontos no modelo: o ponto mais azul do ponto de saida da sequéncia
principal, um acima e um abaixo desse ponto. Para os dados do SOAR, o ponto mais azul do
ponto de saida da sequéncia principal se localizaem V =18.8e B—V = 1.17, correspondendo
a uma massa de 0.887M., nas is6cronas de Padova de 11 Ganos e Z=0.0040. J4 para os dados
HST/ACS o ponto mais azul se localiza em F606W = 18.4 ¢ F606W — F814W = 1.20 que

corresponde a massa de 0.894M,.

Fazendo a média dos seis valores de massa do ponto de saida da sequéncia principal do

modelo (ponto mais azul, um acima e um abaixo desse ponto) dos dois diagramas cor-magnitude
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determinamos a massa média do ponto de saida da sequéncia principal obtida para o aglomerado
globular NGC 6366 como sendo igual a 0.89 +0.02M, .

Discutiremos a determinacao de parametros de NGC 6366 no Capitulo 3

2.2 Aglomerado Globular NGC 6397

NGC 6397 (figura 2.10) foi descoberto pelo abade Nicolas Louis de Lacaille em 1751-
52 (messier.obspm.fr/xtra/ngc/n6397.html). Ele tem latitude Galactica de -11.96°¢ longitude

Gal4ctica de 338.17°e € atualmente classificado como o segundo mais préximo do Sol.

Figura 2.10: Aglomerado globular NGC 6397, imagem composta LRGB 60:20:20:25 minutos, medindo
40’ x 20/, obtida no site www.astrosurf.com/antilhue/ngc_6397.htm.

2.2.1 Perspectiva historica

O primeiro diagrama cor-magnitude de NGC 6397 foi publicado por Cannon (1974), e s6
alcangava magnitude V = 16.5. Alcaino et al. (1987), com dados obtidos em quatro telescopios
(1 metro em CARSO, 1 metro e 4 metros do CTIO e 3.6 metros no ESO) publicaram um
diagrama cor-magnitude VxB-V que mostrava o ponto de saida da sequéncia principal e a parte

brilhante da sequéncia principal, mas com um espalhamento significativo.
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Figura 2.11: Diagrama cor-magnitude publicado por Kaluzny (1997).

Um dos ultimos diagramas cor-magnitude do aglomerado NGC 6397 com dados de um
telescopio terrestre foi publicado por Kaluzny (1997). Ele obteve dados no telescopio de 0.9
metros do Cerro Tololo Inter-American Observtory (CTIO), cobrindo um campo de 13.6' x
13.6' da parte central do aglomerado NGC 6397. As imagens eram nas bandas B (150-300 s)
e V (90-200s). Como pode ser visto na figura 2.11, os dados de Kaluzny (1997) atingiram
V=18.5. O objetivo de Kaluzny era detectar estrelas varidveis. Ele identificou nove, mas ndo

publicou andlise das propriedades do aglomerado globular.

Um dos mais recentes diagramas cor-magnitude de NGC 6397 foi publicado por Richer et
al. (2008). Em 2005 eles obtiveram dados com o HST/ACS a 5’ do centro do aglomerado, nas
bandas fotométricas F606W e F814W, num total de 126 orbitas.

Nessas imagens foram detectados 48.785 objetos, mas muitas das mais fracas nao sao es-
trelas. Para separar esses objetos das estrelas, Hansen et al. (2007) descrevem como realizaram
o que eles chamaram de separacdo estrela-galdxia. Eles argumentaram que a imagem de uma
galdxia difere de uma estrela de duas maneiras quantitativas. A primeira é que as galdxias t€ém
mais luz no envelope em relacdo ao nicleo do que a PSF de uma estrela medida pelo para-
metro sharpness, e a segunda € que as galaxias podem ser alongadas, medida pelo parametro

roundness.

Hansen et al. (2007) derivaram duas quantidades para medir o sharpness e o roundness.

O parametro sharpness mede o excesso ou o déficit do pixel central em relacdo ao da PSF de
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estrela. Um déficit indica que o objeto € parcialmente resolvido, ou seja, um objeto estendido
(sharpness< 0.02). Para o pardmetro roundness € realizada uma medida da assimetria residual
na imagem em um raio de 1.5 pixels. Maiores assimetrias sugerem que o objeto € parcialmente
resolvido (roundness< 0.02). Entao eles removeram todos os objetos parcialmente resolvidos,

resultando em uma amostra de 8399 estrelas.

Aos dados ja corrigidos por separacdo estrela-galdxia, Richer et al. (2008) aplicaram a
corre¢do por movimento proprio. O diagrama de movimento proprio para esses dados € visto
na figura 2.12. Eles mediram os deslocamentos das estrelas entre as imagens de 2005 da ACS
e as imagens de 1994 e 1997 da WFPC2. Entao eles assumiram que todas as estrelas com valor
de movimento préprio menor do que 26 s@o membros do aglomerado. As estrelas abaixo de
F814W = 27.5 ndo tém movimento préprio do ACS bem medido, pois os dados de arquivo
WPFPC2 tém menor sensibilidade (tempo de exposicdo) do que os dados obtidos com o ACS.
Os campos WFPC2 cobrem somente 60% da area do ACS, entdo Richer et al. (2008) utilizaram
somente as estrelas que se encontram nas areas comuns ACS e WFPC2 para a amostra corrigida
por movimento préprio. A maior parte das estrelas do aglomerado tem movimento préprio

menor que ~20 milisegundos de arco por ano (Kalirai et al. 2007).

A tabela final de dados, com corre¢do por movimento proprio, tem 2317 estrelas. Esse nu-
mero € bem menor em relacdo ao sé corrigido com a separagao de galdxias, pois somente 60%
da 4rea do campo da ACS estd incluida. Comparando na figura 2.13 o diagrama cor-magnitude
excluindo somente as galdxias (a) com o que excluiu as galédxias e tudo com movimento proprio
mensurdvel (b) é possivel notar que, com a correcdo por movimento proprio, as sequéncias evo-
lutivas estdo muito mais claras, embora com menos estrelas. Na figura 2.14 (b) foram incluidas
as estrelas mais brilhantes, também corrigidas por movimento préprio, das imagens de curta

exposic¢ao.

Como pode ser visto na figura 2.14, o diagrama cor-magnitude obtido com esses dados
mostra, pela primeira vez, o a volta para o azul da sequéncia de esfriamento das anas brancas
em F814W ~ 28. Richer et al. (2008) argumentaram que aparentemente ndo existem estrelas
da sequéncia principal mais fracas do que F814W ~ 26 e mais vermelhas do que F606W —
F814W ~ 4.0, e que isso € coerente com a sugestdo de Richer et al. (2006) de que esse seria
o ponto final da sequéncia de queima de H em estrelas de baixa massa pobres em metais. Para
examinar isso Richer et al. (2008) incluiram na figura duas localizacdes tedricas do ponto final
da sequéncia principal, de Baraffe et al. (1997) e Dartmouth (calculado por Aaron Dotter). Os
dados e os modelos tedricos tém um bom ajuste nessa fase e ambos modelos sugerem que a

massa nesse ponto € 0.083M,, que € o limite inferior da queima de H no nucleo.
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Figura 2.12: Deslocamento por movimento préprio, entre 1994, 1997 e 2005, das estrelas no campo da
ACS na direcdo de NGC 6397 versus a banda fotométrica F814W. A linha sélida delimita a incerteza
de 20 na distribuicio para cada magnitude, essa largura ¢ uma combinagao entre os erros de medida e o
movimento proprio interno devido a dispersao do aglomerado. As estrelas com deslocamento menor do
que essa linha sio consideradas membro do aglomerado globular.

A figura 2.14 também apresenta o ajuste feito por Richer et al. (2008) da iscrona de Dotter
et al. (2007a), que inclui o efeito da difusdo na sequéncia principal, com modelos adicionais
entre 0.083 e 0.1M. A isdcrona ajustada tem [Fe/H| = —1.9 e [ot/Fe] = +0.4. Com esse
ajuste eles obtiveram para o médulo de distincia aparente e avermelhamento os valores (m-
M)=12.36 e E(F6O6W-F814W)=0.18.

Apesar de Richer et al. (2008) terem determinado valores de médulo de distancia e aver-
melhamento, eles argumentam que os melhores valores para esses parametros sdao obtidos
através do ajuste de modelos gerados com simulacdes de Monte Carlo de sequéncia de es-
friamento de ands brancas realizados por Hansen et al. (2007), que encontraram os valores
(m—M)p =12.03+0.06, (d =2.54+0.15) e E(F606W — F814W) = 0.20 £ 0.03. A princi-
pal conclusdo do estudo de Hansen et al. (2007) foi uma idade do aglomerado de 11.47+0.47
Ganos com 95% de confianca. Winget et al. (2009) demonstram que as incertezas nos modelos
decorrentes da imprecisdo na se¢do de choque C(,v)O, que levam a incerteza na composi¢ao

quimica do ntcleo, sdo maiores do que as citadas por Hansen et al. (2007).
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Figura 2.13: Diagramas cor-magnitude do aglomerado globular NGC 6397 (a) com separacio estrela-
galaxia (somente para as estrelas mais fracas detectadas nas imagens de longa exposi¢do) e (b) todas com
corre¢do por movimento proprio.

Com esses dados de Richer et al. (2008), cobrindo uma 4rea mais externa do aglomerado, e
também com dados WFPC2 de Richer et al. (2006), cobrindo uma area do centro, Davis et al.
(2008) determinaram que a fracdo de bindrias (1) na parte central € de (15 £ 0.8)% enquanto
na area mais externa € de (1.1 +0.3)%. Argumentando que Hurley, Aarseth e Shara (2007)
mostraram que quando um aglomerado evolui dinamicamente, 1) aumenta no nucleo enquanto
fora do raio de meia massa 1 se mantém constante, Davis et al. (2008) sugerem um valor para

a taxa de binaridade de 1 ~1-2% na parte mais externa do aglomerado.

Korn et al. (2007) analisaram fotometricamente e espectroscopicamente dezoito estrelas da
sequéncia evolutiva em NGC 6397, desde o ponto de saida da sequéncia principal até as gigantes
vermelhas. Os dados fotométricos foram obtidos no telescopio Danish de 1.54 m em La Silla
no Chile, nas bandas uvby (sistema fotométrico de Stromgren; u=3500 A, v=4110 A, b=4670 A,
y=5470 A) em 1995 ¢ BVI em 2005. O campo observado € aproximadamente circular com raio

9’, centrado a 5.5’ a oeste do centro do aglomerado.

Os dados espectroscépicos foram obtidos com o espectrografo de multi-objetos FLAMES-
UVES no de 8.2m no VLT. O tempo total de exposicao (20.5 h) foi dividido entre trés grupos:

estrelas no ponto de saida da sequéncia principal, estrelas no ramo azul das gigantes vermelhas
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Figura 2.14: Diagrama cor-magnitude publicado por Richer et al. (2008). Os finais teéricos da sequéncia
principal previstos por Baraffe et al. (1997). (quadrado preenchido) e por Dotter (circulo preenchido)
estdo demarcados, além da is6crona de Dotter et al. (2007a). Os circulos vazios sdo estrelas de campo
de baixa metalicidade, sugerindo que estrelas menos luminosas do halo podem nao ter sido descobertas
ainda. Eles obtiveram (m — M) = 12.36 ¢ E(F606W — F814W) = 0.18.

e ramo das gigantes vermelhas; também foram observadas duas estrelas no meio do ramo das
subgigantes vermelhas. O comprimento de onda coberto por esses espectros é 4800-6800 A,
com uma lacuna no CCD em 5800 A. Os resultados de Korn et al (2008) estido resumidos na
tabela 2.1.

Milone et al. (2012) publicaram um dos dltimos estudos sobre o aglomerado NGC 6397.
Eles obtiveram dados do Hubble Space Telescope com a Wide field Channel do ACS e Wide
Field Camera 3, o campo coberto pelas imagens foi centrado no nticleo do aglomerado. Estu-
daram a dupla sequéncia principal deste aglomerado através de fotometria multi-banda de alta
precisdo do HST. Esse estudo revelou que NGC 6397 tem uma sequéncia principal que se di-
vide em duas componentes, demonstrando que o aglomerado possui duas populagdes estelares;
uma populacdo primordial com composi¢do similar as estrelas de campo, e uma populacio en-
riquecida por sédio e nitrogénio, carbono e oxigénio empobrecidos, € uma pequena diferenca
na abundancia de He (AY ~ 0.01).

A figura 2.16 (a e b) mostra dois diagramas cor-magnitude onde é possivel notar que a
sequéncia principal se divide em duas sequéncias distintas. Essa separacdo ndo estd visivel nos

dados de Richer et al. (2008) pois eles utilizam os filtros vermelhos. Os zooms na parte direita



2.2 Aglomerado Globular NGC 6397 56

Figura 2.15: Diagrama cor-magnitude publicado por Korn et al. (2007) com as estrelas com medidas
espectroscépicas marcadas como “+”.

superior das figuras 2.16a e 2.16b demonstram que as duas sequéncias se fundem préximo a
saida da sequéncia principal. A divisdo fica ainda mais aparente quando se observa o diagrama
cor-cor azul (2.16¢ e 2.16d).

Milone et al. (2012) concluiram que as diferencas de cor entre as duas sequéncias principais
sdo coerentes com duas populacdes com composi¢cdes quimicas diferentes. A sequéncia MSb
seria formada por estrelas enriquecidas de He e N, mas empobrecidas de O. J4 MSa corres-
ponderia a primeira geracdo com He primordial, com estrelas ricas em O e pobres em N. Eles
chamam a aten¢ao para o fato de que variagdes de elementos leves tem sido detectadas em to-
dos os aglomerados globulares estudados até agora. Portanto € possivel que essa multiplicidade
de populacdes possa vir a ser observada em varios, se ndo todos, os aglomerados globulares,

evidenciando a necessidade de observagdes no ultravioleta.

2.2.2 Nossa analise prévia dos dados HST/ACS

Em Winget et al. (2009) publicamos os dados de Richer et al. (2008) com meu ajuste dos

modelos de evolugdo estelar de Padova (Marigo et al. 2008) que seguem até a sequéncia de
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Grupo Id. estrela Tet log g [Fe/H] £+ 1o &
[K] [cgs] [dex] [km/s]
TOP 9655 6260 3.85 —2.29 £ 0.06 (22) 2.1
TOP 10197 6250 3.95 —2.29 £0.10 (21) 2.0
TOP 12318 6240 3.90 —2.28 £0.08 (21) 2.0
TOP 506120 6260 3.85 —2.26 + 0.09 (23) 1.9
TOP 507433 6260 3.90 —2.26 £ 0.06 (20) 2.0
SGB 5281 5800 3.55 —2.25 £ 0.08 (26) 1.75
SGB 8298 5810 3.60 —2.23 £0.07 (24) 1.75
bRGB 3330 5430 3.35 —2.16 = 0.08 (24) 1.7
bRGB 6391 5510 3.40 —2.14 £+ 0.09 (29) 1.6
bRGB 15105 5470 3.40 —2.18 + 0.07 (25) 1.75
bRGB 23267 5370 3.30 —2.23 £0.09 (27) 1.8
bRGB 500949 5500 3.40 —2.19 £ 0.09 (25) 1.8
RGB 4859 5150 2.65 —2.12 £ 0.08 (38) 1.6
RGB 7189 5130 2.55 —2.14 £ 0.08 (36) 1.6
RGB 11093 5100 2.50 —2.14 £+ 0.08 (42) 1.7
RGB 13092 5120 2.55 —2.12 £ 0.08 (38) 1.6
RGB 14592 5130 2.55 —2.12 £ 0.08 (37) 1.6
RGB 502074 5150 2.60 —2.10 £ 0.09 (35) 1.5
TOPyye 6254 +-90 3.89 £+ 0.09 —2.28 £0.04 2.0+£0.1
SGBave 5805 + 140 3.58 £0.14 —2.24 £+ 0.05 1.75 £ 0.15
bRGBye 5456 £90 3.37 £0.09 —2.18 £ 0.04 1.73 £ 0.1
RGB e 5130 £ 80 2.56 £+ 0.08 —2.12 +0.03 1.6 +0.1

Tabela 2.1: Reprodugdo de parte da tabela 3 de Korn et al. (2007). Parametros espectroscOpicos de
18 estrelas observadas com o FLAMES-UVES. As incertezas nos valores de Tef, log(g) e & (micro
turbuléncia) tém incertezas assumidas como sendo 200 K, 0.2 dex e 0.2 km/s. O desvio padrao para todas
as linhas de Fel e Fell medidas (nimero de medidas entre parénteses) € dado na tabela.

esfriamento das ands brancas e que foram calculados nas bandas fotométricas da HST/ACS

(figura 2.17).

Para realizarmos o ajuste com as is6cronas de Padova (stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd_angst2.1)
necessitivamos de um intervalo de metalicidades do aglomerado globular. NGC 6397 é um
aglomerado globular pobre em metais, mas sua metalicidade ainda é discutida, pois as deter-
minagdes variam desde [Fe/H| = —1.9 (Richer et al. 2008) até [Fe/H| = —2.28 (Korn et al.
2007). Geramos uma grade de idades entre 10 e 13 Ganos e a primeira tentativa de ajuste foi
com uma is6crona de Z=0.00019, ja que os modelos que utilizamos nao t€ém a opcao de variacdao
do enriquecimento por particulas o¢. Mas esse valor ndo ajustava a sequéncia de esfriamento
das ands brancas. Entdo geramos modelos de menor metalicidade (Z=0.00015 e Z=0.00012)

cujo ajuste pode ser visto na figura 2.17.

O melhor ajuste encontrado foi o de 12 Ganos e Z=0.00012, resultando em um moédulo de
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Figura 2.16: Diagrama cor-magnitude da sequéncia principal do aglomerado NGC 6397 com estre-
las selecionadas por movimento préprio e corrigidas por avermelhamento diferencial, o zoom no
canto direito superior € da regido das sub gigantes vermelhas; (a): F336W x F255W — F336W; (b):
F336W x F336W — F435W; (c) e (d): diagramas cor-cor das estrelas da sequéncia principal com
19.2 < F336W < 20.6. Em 19c a linha pontilhada foi desenhada a mao por Milone et al. (2012) para
separar as duas sequéncias

distancia aparente igual a (m — M) pg1aw = 12.49+0.05 e E(F606W — F814W) = 0.22+0.02,

com modelos sem difusdo na sequéncia principal.

O valor da idade € consistente com os valores encontrados por Richer et al. (2008) e Han-
sen et al. (2007), mesmo levando-se em conta que eles utilizaram os modelos evolutivos de
Darthmouth (DSED - com difusdo na sequéncia principal). A metalicidade que obtivemos ¢
menor por um fator de dois em relacdo a de Richer et al. (2008), mas estd de acordo com a

determinacdo por espectroscopia de Korn et al. (2007).

Com os valores de médulo de distancia e avermelhamento determinados, ndo podemos
mais mover os modelos de evolugdo das ands brancas livremente, como utilizado em artigos
que tratam somente da sequéncia de esfriamento das ands brancas, por exemplo, Hansen et al.
(2007). Na nossa andlise o ajuste dos modelos de anas brancas estd restrito aos parametros

determinados com o ajuste da is6crona aos dados de todo o aglomerado.

E possivel notar na sequéncia de esfriamento das ands brancas (figura 2.18) que existe
uma concentracdo proxima a F814W = 26.5, e que a sequéncia termina em aproximadamente

F814W = 27.6 com uma volta para o azul antes do término. Essa volta para o azul pode ser
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Figura 2.17: Diagrama cor-magnitude do aglomerado globular NGC 6397, com dados obtidos com o
telescopio espacial Hubble, com is6crona de (12£1)Ganos e Z=0.00019, Z=0.00015 e Z=0.00012. O
melhor ajuste foi encontrado com a isécrona de Z=0.00012 e resultou nos pardmetros (m — M)rgiaw =
12.49£0.05 e E(F606W — F814W) = 0.224+0.02.

pela absor¢ado induzida por colisdo.

O acumulo de estrelas em F814W = 26.5 sugere que a evolugdo desacelera nessa posi-
cdo. Dois processos ocorrem nos modelos de atmosfera de H perto desse ponto: cristalizacdo
e acoplamento convectivo (Fontaine, Brassard e Bergeron 2001, convective coupling). A cris-

talizacdo, através da liberacdo de calor latente, retarda a evolug@o e produz um pico na fungdo
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de luminosidade. Conveccdo, quando atinge o limite de degenerescéncia, reduz o isolamento
do envelope nao degenerado e aumenta temporariamente o gradiente total de temperatura, o
que retarda a evolucdo momentaneamente para depois acelererd-la novamente, deixando uma

assinatura na fun¢ao de luminosidade.

Essa caracteristica da func@o de luminosidade foi estudada por nés e publicada em Win-
get et al. (2009) e permitiu explorar a fisica da cristalizacdo do nucleo de anias brancas, que

discutiremos no Capitulo 4.

Figura 2.18: Ajuste dos modelos de sequéncia de esfriamento de ands brancas com atmosfera de H de
Bergeron (2008) ao diagrama cor-magnitude da sequéncia de esfriamento das ands brancas do aglome-
rado globular NGC 6397 medidas por Richer et al. (2008) com ACS/HST. Os pardmetros de médulo de
distncia e avermelhamento aplicados foram (m — M) pgiaw = 12.49 £0.05 ¢ E(F606W — F814W) =
0.22 4+ 0.02 respectivamente, encontrados com o ajuste de uma isécrona de 12 Ganos e Z=0.00019.

Com os pardmetros (m—M)pgraw € E(F606W — F814W) do ajuste da sequéncia principal,
ajustamos modelos de ands brancas com as cores dos filtros do HST/ACS, determinados por
Richer et al. (2008) (figura 2.18). Os modelos de Bergeron sdo para ands brancas com atmosfera

de H e incluem convecg¢ado e absorcdes induzidas por colisdes entre os d&tomos e moléculas de
H.
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Ajustando os modelos de Bergeron (2008) a sequéncia de esfriamento das ands brancas de
NGC 6397, com os parametros obtidos no ajuste de isécrona em toda a sequéncia evolutiva, é

possivel notar que essas ands brancas tém /og(g) préximo de 7.75.

De posse dos valores de médulo de distancia e avermelhamento do meu ajuste de toda a
sequéncia de evolucdo,Winget et al. (2009) ajustaram modelos de atmosfera de ands brancas
de Bergeron (2008) na sequéncia de esfriamento das anas brancas dos dados com correcdo por
movimento proprio de Richer et al. (2008). Winget et al. (2009) encontraram que modelos de

massas entre 0.500 e 0.535 M., apresentam o melhor ajuste no centro da sequéncia (figura 2.19).

Figura 2.19: Sequéncia de esfriamento das anis brancas do NGC 6397 com ajuste de modelos de Berge-
ron (2008) de massa constante.

Esses valores estdo de acordo com as predi¢des de Renzini e Fusi Pecci (1988) e Renzini
et al. (1996) que anas brancas se formando hoje em aglomerados globulares deveriam ter uma
massa de 0.53 +0.02M,. Além disso, medidas espectroscOpicas de Kalirai et al. (2009) deter-
minaram que a massa das ands brancas de M4 € 0.53 +0.01 M., e, para NGC 6752, Moehler et

al. (2004) encontraram que a massa das anas brancas € 0.53 £0.03 M.

Winget et al. (2009) notaram na figura 2.20a que a funcao de luminosidade da sequéncia de
esfriamento dos dados corrigidos por movimento préprio (Richer et al. 2008) apresentava uma
concentracao de estrelas em F814W ~ 26.5. Esse pico também esta presente nos dados em que

a correcao por movimento proprio (figura 2.20b) ndo foi aplicada (Hansen et al. 2007), mas
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Figura 2.20: (a) Fun¢do de luminosidade da sequéncia de esfriamento das ands brancas dos dados de
Richer et al. (2008) com a relacdo de completeza (linha pontilhada). (b) Funcdo de luminosidade da
sequéncia de esfriamento das anas brancas dos dados de Hansen et al. (2007) com a relagdo de comple-
teza. A pequena variacdo na completeza na regido do pico (F814W=26.5) indica que o pico ndo é devido
a efeitos de completeza.

a funcdo de luminosidade continua crescendo depois desse ponto. Logo ele ndo € o maximo
dessa distribui¢do, diferentemente da distribuicao corrigida por movimento proprio em que esse

pico é o maximo.

Kirzhnits (1960), Abrikosov (1960) e Salpeter (1961), independentemente, predisseram, te-
oricamente, que a cristalizacdo ocorreria para alta razao entre a energia de Coulomb e a energia
térmica dos fons, Ecouiomp/ETérmica = I >>1. Para um plasma de componente tinico o valor de
I' ~175 esta de acordo com vérias aproximacoes tedricas diferentes (Slattery, Doolen e Dewitt
1982; Stringfellow, Dewitt e Slattery 1990; Potekhin e Chabrier 2000; Horowitz, Berry e Brown
2007). J4 para uma mistura de carbono e oxigénio, que € relevante no interior de ands brancas,
Horowitz, Berry e Brown (2007) encontraram I" /=237. A introdu¢do de contaminantes dificulta

a cristalizagdo.

van Horn (1968) mostrou que o processo de cristalizacdo deve ser uma transicao de fase de
primeira ordem, com correspondente liberacdo de calor latente. A existéncia da cristalizacao
com liberagcdo de calor latente tinha sido contestada por alguns autores como, por exemplo,

Stishov (1998), ja que nunca tinha sido observada.

Visando testar essa hipotese, Winget et al. (2009) utilizaram modelos de fun¢do de lumino-
sidade para ands brancas com 0.5 M, e valores de massas de camadas como My /M, = 10~*
e Mye/M, = 1072 para sequéncias com atmosfera de H e My./M, = 1072 para sequéncias
com atmosfera de He. O modelo padrao adotado por eles foi o de nicleo de carbono com

cristalizacdo.
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Winget et al. (2009) ajustaram modelos com e sem cristaliza¢gdo, normalizados, na fungdo
de luminosidade das anis brancas do NGC 6397 e, como resultado, obtiveram que o modelo sem
cristalizacdo tem um pico em F814W=26, devido ao acoplamento convectivo, mas continua a
crescer depois desse pico. J4 o modelo com cristalizag¢do se ajusta muito bem nos dados (figura
2.21). Neste ajuste a cristaliza¢do comeca perto do valor U'cgrpono = Ecoutomb/ETérmico ~=170.
Winget et al. (2009) alertam que se o verdadeiro valor de I' for maior (menor) do que esse, a

cristalizac¢do vai ocorrer em magnitudes menores (maiores).

Figura 2.21: Funcdo de luminosidade da sequéncia de esfriamento das ands brancas de NGC 6397 com
funcgdes de luminosidade tedricas normalizadas com (vermelho) e sem (verde) o efeito da cristaliza¢do
e transicdo de fase e com o efeito da cristalizacdo, mas sem a transicdo de fase (azul). Os modelos ndo
foram deslocados para se ajustarem aos dados.

Modelos com o nicleo composto de uma mistura de carbono e oxigénio também foram
ajustados por Winget et al. (2009). Esses modelos consideravam que a quantidade de carbono e
oxigénio € igual no nicleo (50%/50%), levando em consideragdo a incerteza na determinacao da
taxa de reacdo C(a,y)O (Metcalfe, Salaris e Winget 2002). Como resultado Winget et al. (2009)
obtiveram que todos os modelos tém um pico com luminosidade no minimo 0.5 magnitudes
maior do que F814W =~ 26.5, aparentemente incompativel com os dados, indicando que um

nucleo de carbono puro se ajustava melhor aos dados.
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Mais recentemente Horowitz, Schneider e Berry (2010) publicaram um estudo do diagrama
de fase da cristalizagdo de mistura de carbono e oxigénio. Eles demonstraram que, devido ao
fato de que impurezas dificultam a cristalizagdo, a cristalizacdo da mistura desses dois elementos
ocorre em temperatura aproximadamente 1.23 vezes mais baixa do que a do carbono puro. Eles

encontraram entao, que Fmismm(cjo) = Ecoutomb/ETérmica = 220.

Apresentaremos uma explicacdo mais detalhada de Horowitz, Schneider e Berry (2010),

juntamente com as funcdes de luminosidade dos aglomerados NGC 6397 e M 4 no capitulo 4.

2.3 Aglomerado Globular M 4

O aglomerado globular M 4 (figura 2.22) foi descoberto por Philippe Loys de Chéseaux em

1746 e € classificado atualmente como o mais préximo do Sol, a 2.20 kpc (Bica et al. 2006).

Figura 2.22: O aglomerado globular M 4, imagem composta LRGB (luminancia-vermelho-verde-azul)
obtida por George Seitz/Adam Block/NOAO/AURA/NSFE.

2.3.1 Perspectiva historica

Em 1764, M 4 foi o primeiro aglomerado globular para o qual foram resolvidas estrelas
individuais por Charles Messier. Um dos primeiros diagramas cor-magnitude de M 4 (figura

2.23) foi publicado por Alcaino e Liller (1987). Eles estudaram o diagrama cor-magnitude de
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trés aglomerados (@ Centauri, 47 Tucanae e M 4) através de fotometria BVRI (4’ x 2.5") obtida
com o telescopio Danish de 1.54 metros do ESO-La Silla. Para M 4, eles ajustaram modelos
de idades entre 8-18 Ganos com [Fe/H]=-1.27 de Vandenberg e Bell (1985), e obtiveram como
parametros (m—M)y =12.7, E(B—V) =041, E(V —1)=0.38 ¢ E(B—1) = 0.80.
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Figura 2.23: Diagramas cor-magnitude de M 4 obtidos por Alcaino e Liller (1987), com ajuste de is6-
cronas de Vandenberg e Bell (1985) entre 8 (o0 mais alto) e 18 Ganos (0 mais baixo), com parametros
de ajuste (m—M)y =12.7, E(B—V)=0.41, E(V —1)=0.38 ¢ E(B—1) = 0.80. Os modelos evolu-
cionarios daquela época resultavam em idades altas, devido as incertezas nas opacidades e célculo de
conveccao e difusdo.

Para se passar dos primeiros diagramas cor-magnitude de M4 até diagramas com anas
brancas, foram necessdrios oito anos. Richer et al. (1995) publicaram a primeira sequéncia de
esfriamento de ands brancas mais extensa. Eles obtiveram dados do Hubble Space Telescope
com o instrumento Wide Field Planetary Camera 2 (WFPC2) consistindo de 8 exposi¢des na

banda F336W (~U, totalizando 11800s) e F814W (~1, totalizando 5500s).

Para construir o diagrama cor-magnitude (figura 2.24), eles transformaram de U x (U — I
para My x (U —1I)o considerando (m — M)y = 12.65 [derivado utilizando uma luminosidade
do ramo horizontal (HB) de My (RR) = My (HB) = 0.15[Fe/H] + 1.0 (Carney, Storm e Jones
1992; Skillen et al. 1993)] e Vyp = 13.45 (Cudworth e Rees 1990), E(B—V) = 0.37 (Richer
e Fahlman 1984), Ry = 3.1, Ay =4.83E(B—V) e E(U —1) = 2.98E(B — V) (Mathis 1990;
Bessell e Brett 1988).

Para que as estrelas fossem incluidas no diagrama cor-magnitude, Richer et al. (1995) es-
tabeleceram que elas deveriam passar em dois testes. Primeiro, deveriam ser medidas em todas
as oito exposi¢des em U e nas oito exposicdes em I; segundo, cada objeto foi examinado a

olho para garantir parecer uma estrela. Todos os objetos que passassem nesses dois testes eram
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Figura 2.24: Diagrama cor-magnitude de M 4 com dados WFPC2/HST obtidos por Richer et al. (1995)
para o campo PC, WF2 e WF3 juntos, WF4 e todos os campos somados. € possivel notar a sequéncia de
esfriamento de anis brancas no canto mais azul do diagrama.

mantidos nos dados para constru¢do do diagrama.

Para analisar a sequéncia de esfriamento das ands brancas, Richer et al. (1995) construiram
um modelo de esfriamento tedrico para anas brancas com atmosfera de H, utilizando modelos

evoluciondrios com nucleo de carbono (Wood 1995) com camada de He de 1% da massa da
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estrela e camada de H com 0.01% da massa, além de cores dos modelos de atmosfera das DAs
de Bergeron, Wesemael e Beauchamp (1995b). Eles também calcularam uma sequéncia para
ands brancas com atmosfera de He, portanto sem camada de H, e camada de He de 0.01%,

utilizando cores do modelo de atmosfera de He de Bergeron, Saumon e Wesemael (1995a).

Richer et al. (1995) ajustaram modelos de sequéncia de esfriamento de anas brancas de
0.40-0.60M, e encontraram que a massa média 0.504-0.05M., forneceu o melhor ajuste aos
dados. Eles argumentam que a incerteza na massa € dificil de ser determinada, pois esse ajuste
depende da escolha do médulo de distancia e extingdo do aglomerado. Por exemplo, uma
incerteza de 0.1 mag no médulo de distancia modifica o valor do melhor ajuste da massa na

sequéncia de esfriamento em 0.03M,.

Utilizando dados de 14 6rbitas do Hubble Space Telescope com o instrumento Advanced
Camera for Surveys (ACS), Bedin et al. (2009) atingiram a volta para o azul da sequéncia de
esfriamento das ands brancas de M 4. Os dados consistem de 20 exposi¢oes de ~1200s na
banda F606W e 4 exposi¢cdes de ~1200 s mais 10 exposi¢cdes de 360s na banda F775W, além

de imagens de curta exposicdo em ambas bandas para observar as estrelas mais brilhantes.

Para realizar a fotometria, Bedin et al. (2009) primeiramente analisam, simultaneamente
todas as imagens individualmente, procurando pelas fontes mais brilhantes e medindo suas
posicdes. O software subtrai as fontes encontradas de cada imagem e interage procurando por
fontes até que ndo haja mais objetos significativos. Para que o objeto fosse considerado real, ele

teve que aparecer em pelo menos 6 das 34 imagens de longa exposicao.

Para que fosse possivel a separacdo estrela-galdxia, Bedin et al. (2009) definiram o para-
metro RADXS, que mede quanto fluxo hd em pixels fora do nicleo em relagdo ao que prediz
a PSE. Se o RADXS ¢ positivo, o objeto € mais largo do que a PSF; se for negativo, o objeto €
mais estreito do que a PSF. A correcdo por movimento proprio foi similar a descrita na se¢ao
2.2.1, para NGC 6397.

Com isso foi possivel a Bedin et al. (2009) construirem o diagrama cor-magnitude para
esses dados (figura 2.26). Foi possivel notar que todas as fases evolutivas estdo bem definidas
desde o limite da queima de H até quase o topo do ramo das gigantes. A volta para o azul
da sequéncia de esfriamento das ands brancas pode ser observado na magnitude mpgoew =
28.5£0.1 (figura 2.26).

Analisando a funcao de luminosidade da sequéncia de esfriamento das ands brancas, Bedin
et al. (2009) obtiveram a idade de 11.6+0.6 Ganos, que € consistente com o valor que eles en-

contraram com o ajuste de is6cronas de Girardi et al. (2008) para a saida da sequéncia principal
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Figura 2.25: Sequéncia de esfriamento das ands brancas de M 4 com dados WFPC2/HST obtidos por
Richer et al. (1995) com sequéncias de esfriamento tedricas com atmosfera de H (linha continua) e com
atmosfera de He (linha tracejada) para 0.5M. Ao longo do eixo superior estdo indicadas as temperaturas
efetivas das anas brancas com atmosfera de H, e a direita estdo as idades de esfriamento das anas brancas
com atmosfera de H.

(12.0 + 1.4 Ganos). Eles encontraram (m — M) pgoew = 12.68, e uma extingdo Ay = 1.2, para
Ry = 3.8, valor obtido por Clayton e Cardelli (1988) para o Sco, uma estrela distante 1° de M 4
no plano do céu, corresponde a E(B—V) = 0.32.

Para comparar a robustez do método de redugdo aplicado em Bedin et al. (2009), eles apli-
caram essas mesmas técnicas a um subconjunto de 15 das 126 6rbitas utilizadas por Richer et
al. (2008) para o aglomerado NGC 6397. Eles construiram o diagrama cor-magnitude (figura

2.26) e, apesar de as condi¢des ndo serem idénticas e um filtro ser diferente: F814W em vez
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Figura 2.26: (a) Diagrama cor-magnitude de M 4 dos dados obtidos por Bedin et al. (2009) com todas as
fases evolutivas, desde o limite da queima de H até o final da sequéncia de esfriamento das ands brancas.
(b) Diagrama cor-magnitude do subconjunto de 15 6rbitas de dados obtidos por Richer et al. (2008) para
NGC 6397. (c) Diagrama cor-magnitude do conjunto de 126 drbitas de dados obtidos por Richer et al.
(2008) de NGC 6397. E possivel notar que, com 15 rbitas, jd se consegue chegar ao fim da sequéncia de
esfriamento das anis brancas com todas as fases evolutivas bem definidas. (a) e (b) ndo estdo corrigidos
por movimento préprio ou com a separacio estrela-galdxia aplicados.

de F775W, Bedin et al. (2009) conseguiram localizar a volta para o azul da sequéncia de es-
friamento das ands brancas e encontraram a mesma magnitude obtida com as 126 6rbitas, em

MreoewW — 28.7+0.1.

Recentemente, Mucciarelli et al. (2011) analisaram 87 estrelas (36 gigantes e 51 ponto de
saida da sequéncia principal e ramo das sub-gigantes) da sequéncia evolutiva em M 4 espectros-
copicamente, desde o ponto de saida da sequéncia principal até as gigantes vermelhas. Todas

as estrelas utilizadas no artigo foram confirmadas como pertencentes ao aglomerado através



2.3 Aglomerado Globular M 4 70

de movimento proprio, velocidade radial e metalicidade. A posi¢do dessas estrelas no dia-
grama cor-magnitude pode ser vista na figura 2.27. Os dados espectroscopicos foram obtidos
com o espectrografo GIRAFFE@FLAMES no VLT e foram observados com os filtros HR15N
(Acentral = 6650A), HR18 (Acenrar = 7691A) € HR22 (Aponerar = 9205A).
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Figura 2.27: Diagrama cor-magnitude publicado por Mucciarelli et al. (2011) com as estrelas com me-
didas espectroscépicas marcadas em preto.

Os valores de [Fe/H] para algumas das estrelas da amostra de Mucciarelli et al. (2011)
estdo listados na tabela 2.2. Levando em consideracio toda a amostra de estrelas, Mucciarelli
et al. (2011) encontraram a abundancia média de Fe como sendo [Fe/H| = —1.104+0.01, valor
que eles consideram consistente com determinacgdes espectroscOpicas prévias de Ivans et al.
(1999) ([Fe/H] = —1.18+£0.01), Marino et al. (2008) ([Fe/H] = —1.07+0.01) e Carretta et al.
(2009) ([Fe/H] = —1.18 0.02) embora as incertezas médias sejam menores que as diferengas

detectadas. Mucciarelli et al. (2011) também argumentam que ndo ha indicacao estatisticamente
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1D AR Dec T.rr logg [Fe/H] S/R
(J2000) (J2000) (K)  (dex) (dex)
8460 2459471429 -26.3749119 5000 2.8 -1.14 104
8777  245.9373405 -26.3613910 5150 3.2 -1.13 85
9156  245.9069486 -26.3438488 4950 2.7 -1.06 217
13282 245.7901731 -26.3909501 5850 3.9 -1.00 53
28007 245.8049983 -26.6687472 5100 3.0 -1.16 116
28890 245.8083640 -26.6339178 5850 3.8 -1.06 62
28999 245.7440673 -26.6298102 6000 4.0 -1.20 68
29074 245.8010945 -26.6273020 6150 3.9 -1.00 48
29411 245.7990049 -26.6149585 5500 3.7 -1.05 60
29643 2457572145 -26.6058864 5800 3.8 -1.19 68
29729 245.7547183 -26.6022333 5950 3.9 -1.18 58
30167 245.7958060 -26.5866438 5950 3.8 -1.04 60
30475 245.7195282 -26.5759641 5100 3.0 -1.05 158
30922 245.7432036 -26.5602858 6050 4.0 -1.16 48

Tabela 2.2: Reproducido de parte da tabela 1 de Mucciarelli et al. (2011).
de algumas das estrelas observadas com o GIRAFFE@FLAMES.

Parametros espectroscopicos

significativa de que haja diferencas sistemdticas entre estrelas ands e gigantes.

Hendricks et al. (2012) determinaram a razdo da extingdo total para seletiva na linha de
visada de M 4 e obtiveram Ry=3.6240.07. Eles argumentam que em estudos prévios, os autores

sugerem que na direcio de M4 ha um tipo de poeira diferente da padrao que corresponde

a Ry = 3.1+0.05 (Wegner 1993), variando de 3.3 to 4.2, o que causa 16% de variagdo na

determinacdo da distincia desse objeto.

Estudaremos este aglomerado no Capitulo 4



Capitulo 3

ANALISE MULTICROMATICA DE DIAGRAMAS
COR-MAGNITUDE DE NGC 6366

Em Campos et al. (2013) publicamos a analise multicromatica de diagramas cor-magnitude

de NGC 6366, descrita neste capitulo.

Em geral estudos de aglomerado globulares s@o restritos a ajustes de isécronas em somente
um diagrama cor-magnitude. Dadas as incertezas dos modelos, € importante que a determinagao
de parametros dos aglomerados globulares seja baseada em multiplos diagramas cor-magnitude
com tantas cores quantas forem possiveis, especialmente se os dados tiverem comprimentos de
onda bem distantes. Isso enriquece as diferencas de cor entre as estrelas e produz parametros

com menor incerteza.

Schiavon et al. (2012) argumentam que a ultima fronteira do conhecimento da fisica das
populacdes estelares velhas reside no ultravioleta. Nesse sentido, obter modelos evoluciondrios
que reproduzam diagramas cor-magnitude em multiplas cores simultaneamente € extremamente

necessario.

Em nosso trabalho, mostramos a anélise multicromadtica de diagramas cor magnitude do
aglomerado globular NGC 6366 e, levando todos os fatores de incerteza em consideracio, deter-

minamos o mdodulo de distancia, avermelhamento frontal, avermelhamento diferencial e idade.

3.1 Dados Fotométricos

Os dados opticos de nosso trabalho foram obtidos com o telescopio SOAR em 2005, 2009
e 2010. As imagens foram centradas no centro geométrico e tem 2048 x 2048 pixeis, com uma

resolugdo de 0.153” /pixel, cobrindo uma érea de 5’ x 5. Os tempos de exposi¢do para cada



3.1 Dados Fotométricos 73

Banda Tempo de FWHM
Fotométrica Exposicao (s) @)

U 6x(1800) 1.05
B 1800 1.12
B 2x(300) 0.92
B 5x%(30) 1.07
\Y 2x(1800) 1.37
\" 2x(300) 0.95
A% 5%(30) 1.01

Tabela 3.1: Tempo de exposicdo e largura a meia altura (FWHM) de todas as nossas imagens do SOAR.

filtro estdo listados na tabela 3.1.

Os dados fotométricos do Hubble Space Telescope do ACS/WFC foram obtidos no site
http://www.astro.ufl.edu/~ata/public_hstgc/. Esses dados fazem parte do “An ACS Survey of
the Galactic Globular Clusters (GO10775, P.I. Ata Sarajedini). As imagens sdo centradas no
centro do aglomerado e cobrem 3’ x 3’. Cada banda fotométrica (F606W, F814W) foi observada
em uma 6rbita com uma imagem de curta exposicado (10.4 s) e quatro de longa exposi¢ao (140 s).
A comparagio entre 0 campo coberto pelo SOAR (5 x 5") e o da HST/ACS estdo ilustrados na
figura 3.1.

Figura 3.1: Imagens SOAR e Hubble sobrepostas, mostrando a comparagdo entre o tamanho do campo
coberto pelo SOAR (5'x5’) e o campo coberto pelo HST/ACS (3’ x3')

Para determinar o valor da absorcao total para seletiva (Ry) para as estrelas na direcao do
aglomerado, nés usamos dados UBVRI das estrelas padrdes de Peter Stetson (Stetson 2000a;
Stetson, Catelan e Smith 2005) e dados no infravermelho (J e K) do survey DENIS (Borsenber-
ger et al. 20006).
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3.1.1 Reducao do dados SOAR

Faremos uma breve descricdo do método aplicado para a obtencdo dos dados de fotometria

do SOAR, uma explicacdo mais detalhada pode ser encontrada no Apéndice A.

O primeiro passo apds recebermos os dados foi realizar o pré processamento, ou seja, apli-
car as correcoes de overscan (sobre-leitura) e trimming (recorte), remover bias (viés eletronico),
dark (corrente de escuro) e flat field (variacdes de sensibilidade do CCD). A partir dai nds rea-

lizamos a fotometria dos dados SOAR utilizando o programa DAOPHOT (Stetson 1987).

Os principais parametros necessdrios para encontrar estrelas nas imagens a largura a meia
altura (FWHM) e o limite de deteccdo (treshold, em miltiplos de o). Os valores d¢ FWHM
para cada uma das nossas imagens estdo listados na tabela 3.1. O limite de deteccdo é um
parametro muito importante pois um valor muito baixo de treshold pode causar a deteccdo de

fontes espurias; entretanto, um valor muito alto deixaria de detectar fontes mais fracas.

Para calcular a PSF, escolhemos, em média 35 estrelas por imagem. As estrelas ndo podem
ter vizinhas proximas, alto ruido, defeitos do detector proximos a elas ou estarem saturadas.
N6s testamos todas as fungdes fornecidas pelo DAOPHOT para calcular a PSF (Gaussiana,
Lorentziana, Moffat $=1.5, Moffat $=2.5, Moffat $=3.5, Penny1 e Penny2). O software calcula
os parametros das fungdes e o ¥ (definido como a raiz quadrada média dos residuos). A funcdo

que produziu o menor valor de y foi a Moffat $=3.5, ou seja, a que tem o pico mais ingreme.

Um dos parametros de saida da fotometria PSF € o sharpness, relacionado com o tamanho
angular intrinseco do objeto. Para uma estrela isolada o valor do sharpness deve ter um valor

proximo a zero. Nos consideramos que somente objetos com |sharpness|< 2.0 sdo estrelas.

Nos detectamos 2609 estrelas no diagrama cor-magnitude V x B —V, alcan¢ando 3.5 mag-
nitudes abaixo do ponto de saida da sequéncia principal, e 2284 estrelas no V x U —V atin-
gindo 2.5 magnitudes abaixo do ponto de saida da sequéncia principal. O ultimo diagrama
cor-magnitude tem menos estrelas pois a banda U tem extingdo mais alta do que outras bandas

fotométricas e sensibilidade instrumental e atmosférica menor.

ApOs obtermos as magnitudes instrumentais, realizamos a calibragdo para o sistema foto-
métrico padrio. Para isso, obtivemos imagens do campo ao redor da estrela Mark A na mesma
noite das observagdes, em duas massas de ar diferentes, para as bandas B e V. No6s realiza-
mos a fotometria para as estrelas do campo de Mark A com o mesmo método aplicado para
NGC 6366, PSF, para a determinacdo do termo de cor. Também foi possivel utilizar estrelas
padrdo do préprio aglomerado, obtidas no catdlogo de estrelas padroes de Peter Stetson. Nao

foi possivel utilizarmos somente as estrelas do préprio aglomerado para a calibrag¢do pois a mai-
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oria das estrelas em comum entre o campo de NGC 6366 observado com o SOAR e as estrelas
padrdo do Stetson estdo no ramo das gigantes vermelhas, e isso causaria incerteza na calibragdo
de estrelas mais azuis. Entdo, com as magnitudes para as estrelas padrdo, foi possivel, através
de minimos quadrados, determinar as equagdes que transformam as magnitudes instrumentais

para o sistema padrao (tabela 3.2).

Banda Equacgao de calibracgio

B B =0b+(0.60851+0.00432) + (0.02619 £ 0.00552) x (b —v) — (0.26901 +0.03164) x X
v V =v+(0.65476 +0.00883) — (0.09893 +0.00707) x (b —v) — (0.18177 +0.02919) x X
U U =u—(1.20057 +0.00688) + (0.07620 £ 0.01134) x (u — b) — (0.55460 £ 0.04500) x X

Tabela 3.2: Equagdes de calibracdo para o sistema fotométrico padrao dos dados SOAR. As letras maius-
culas correspondem as magnitudes calibradas aparentes e as mintisculas as instrumentais e X € a massa
de ar.

3.2 Avermelhamento diferencial

N6s corrigimos o efeito do avermelhamento diferencial espacial nos dados fotométricos de
NGC 6366 obtidos com 0 SOAR e ACS com um método desenvolvido e aplicado por Charles
Bonatto. Para fazer isso, come¢amos dividindo o campo de NGC 6366 em células regulares
contendo no minimo 50 estrelas por célula. O préximo passo foi selecionar uma sub-amostra de
estrelas contendo provaveis membros (com cores compativeis com a sequéncia do aglomerado)

tendo moderada incerteza em cor (< 0.1 em cor).

Em seguida, os diagramas de Hess (densidade de distribui¢cdo de estrelas) construidos a par-
tir de diagramas cor-magnitude extraidos em todas as células sdo comparados com o diagrama
de Hess médio, aquele que contém todas as estrelas membro, variando o médulo de distancia
aparente e o excesso de cor ao longo do vetor avermelhamento de acordo com as relagdes de
absorcao de Cardelli, Clayton e Mathis (1989). Com isso busca-se minimizar os residuos da
diferenca entre os diagramas de Hess. Uma vez que um aglomerado com avermelhamento di-
ferencial deve conter células mais vermelhas e mais azuis do que a média, este procedimento é

equivalente a calcular a dispersd@o do avermelhamento em torno da média.

O dltimo passo foi calcular a diferenga em e(B — V) [valor de E(B —V) de cada célula
individual] entre todas as células e a mais azul, obtendo assim, a distribui¢ao célula por célula de
OE(B—V), a partir da qual foi possivel computarmos os valores médio e maximo ocorrendo no
aglomerado, (SE(B—V)) e SE(B —V )ax, respectivamente (Bonatto, Campos e Kepler 2013,
aceito para publicacdo). Nds descobrimos que a diferenca maxima entre o diagrama Hess das
células é SE(B—V) =0.112 (figura 3.2) e o avermelhamento diferencial médio para NGC 6366
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é de (0E(B—V)) =0.055+0.018, similar ao 6E(B—V) ~ 0.03 estimado por Alonso et al.
(1997).

Figura 3.2: Os diagramas de densidade de estrelas de Hess mais azul (direita-acima) e mais vermelho
(direita-abaixo) de NGC 6366 para os dados da ACS. A diferenca em avermelhamento entre ambos
totaliza E (B —V) = 0.112 (mostrada como uma linha vertical). O painel & esquerda mostra o diagrama
de Hess observado.

Com esta andlise, foi possivel gerar o mapa de avermelhamento para NGC 6366, que €
mostrado na figura 3.3. E possivel perceber que as estrelas no norte parecem mais fracas e mais

vermelhas do que estrelas no sul, resultado que esta de acordo com Alonso et al. (1997).
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Figura 3.3: O mapa de avermelhamento para o aglomerado globular NGC 6366. As estrelas no norte
aparecem mais fracas do que as estrelas no sul.

3.3 Razao da extin¢ao total para seletiva Ry

Para uma determinagdo de distancia mais precisa, € necessario que levemos o avermelha-
mento interestelar em consideragdo. No artigo de Ducati, Ribeiro e Rembold (2003), das 1380
estrelas, distribuidas por oito regides da Galédxia, para as quais o valor de Ry foi determinado
por eles, encontramos as quatro estrelas angularmente mais proximas de NGC 6366. Como
pode ser visto na figura 3.4, a estrela mais préxima se localiza a aproximadamente 4° do aglo-
merado globular e tem Ry = 3.437. O valor de Ry para todas essas quatro estrelas ao redor de
NGC 6366 ¢ maior do que o valor da média da Galdxia de Ry = 3.1040.05 (Wegner 1993).
Isso poderia indicar que o valor de Ry na dire¢cdo de NGC 6366 seria maior do que a média.
Entretanto, efeitos dindmicos no géds e poeira podem causar variacdes bruscas no valor de Ry,
tornando possivel que o avermelhamento em um determinado ponto de uma regido seja muito

maior ou menor do que a tendéncia da regido.
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Figura 3.4: Figura gerada com o auxilio do software Aladin (http : / /aladin.u— strasbg.fr/aladin.gml),
ilustrando a posi¢do de quatro estrelas com o valor de Ry determinado por Ducati, Ribeiro e Rembold
(2003). O pequeno quadrado azul no centro delimita uma 4rea de 14.7' x 14.7' do aglomerado globular
NGC 6366.

Entdo, nés determinamos o valor de Ry para NGC 6366, aplicando o método desenvolvido
por Ducati, Ribeiro e Rembold (2003), com estrelas do préprio aglomerado. Com esse método,
¢ possivel determinar simultaneamente o valor total da absor¢cdo Ay e o relativo Ry através do
ajuste da fun¢do de extin¢do de Cardelli, Clayton e Mathis (1989) aos dados fotométricos das

estrelas.

Para realizar esta andlise nds utilizamos estrelas de NGC 6366 com dados UBVRI do cata-
logo de padrdes de Peter Stetson (Stetson 2000a; Stetson, Catelan e Smith 2005) e dados nas
bandas JK do catdlogo DENIS (Borsenberger et al. 2000, third release). Entdo, classificamos as
estrelas como membros de NGC 6366 construindo o diagrama cor-magnitude em diferentes co-
res. Cada estrela que consistentemente aparecia na sequéncia evoluciondria do aglomerado em
todos os diagramas cor-magnitude, dentro de um o (incerteza da magnitude), foi considerada

como estrela membro para a determinacdo do avermelhamento.

Para classificar o tipo espectral das estrelas, nés usamos as tabelas de Alonso, Arribas e
Martinez-Roger (1999) que fornecem a temperatura efetiva de estrelas gigantes (FO-KS) para
diferentes cores, levando a metalicidade em consideracdo. Consideramos todo o intervalo de
incertezas de metalicidade e avermelhamento de NGC 6366 (0.65 < E(B—V) <0.73¢ —1.0<
[Fe/H] < —0.50). Como as tabelas de Alonso, Arribas e Martinez-Roger (1999) sdo apenas
para estrelas gigantes, usamos apenas estrelas do ramo das gigantes vermelhas em nossa andlise,

€ nossa amostra contém 29 estrelas.
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No6s aplicamos o método desenvolvido por Ducati, Ribeiro e Rembold (2003), ajustando as
curvas de extin¢do as cores das estrelas membro e obtivemos Ry = 3.06 £ 0.14 para NGC 6366,
onde a incerteza € definida pelo desvio padrao da média dos valores encontrados variando me-
talicidade e avermelhamento. Esse valor € compardvel ao valor médio da Galédxia obtido por
Wegner (1993), entretanto, foi determinado com estrelas do proprio aglomerado, e representa a

extin¢do integral média na linha de visada do caminho até o aglomerado.

3.4 Analise dos dados SOAR e ACS

Milone et al. (2012a) mediram a fracao de bindrias de varios aglomerados globulares, dentre
eles NGC 6366, com dados ACS/WFC como parte do Globular cluster treasury project. Eles
estimaram que a fracao de estrelas bindrias para NGC 6366 é f;fl)T =0.18440.014. Para levar
o efeito das bindrias, e também o espalhamento fotométrico, em considerac¢io, nés calculamos
a linha de tendéncia média de cada diagrama cor-magnitude. A linha de tendéncia média foi
determinada através do cdlculo do valor médio da cor e da magnitude de bins de 0.04 mag,

excluindo, por inspecdo visual, a regido das estrelas bindrias.

Dotter et al. (2008) compararam seus modelos de isécronas com os modelos de BaSTI
(Pietrinferni et al. 2004, 2006; Cordier et al. 2007), Padova (Girardi et al. 2000), Victoria-
Regina (VandenBerg, Bergbusch e Dowler 2006) e Yale-Yonsei (Yi, Kim e Demarque 2003;
Yi, Demarque e Kim 2004). Eles mostraram que hd um consenso geral entre os diferentes
grupos, com excecao das isdcronas de Padova se mostrarem mais quentes € mais azuis na baixa
sequéncia principal e mais frias e mais vermelhas perto do ponto de saida da sequéncia principal
e do ramo das gigantes vermelhas. Os modelos Yale-Yonsei, Victoria, Regina e Basti mostraram
diferencas perto do ponto de saida da sequéncia principal onde os tratamentos overshooting no
nicleo adotados sdo diferentes, e na baixa sequéncia principal onde as equacdes de estado

adotadas e as massas minimas diferem.

Jofré e Weiss (2011) exploraram o efeito da difusdo atdmica nas idades de populacdes es-
telares pobres em metais do halo e encontraram uma diferenca absoluta de 4 Ganos para idades
obtidas, ignorando ou incluindo difusio atdmica na sequéncia principal nos modelos estelares.
Eles também testaram a idade usando isécronas de BaSTI (Cassisi et al. 2004; Pietrinferni et al.
2004) e Yale-Yonsei (Yi, Kim e Demarque 2003; Yi, Demarque e Kim 2004), como um exem-
plo de is6cronas com e sem difusdo, respectivamente. Eles encontraram que idades obtidas com
modelos de BaSTI concordam com as de isécronas sem o efeito da difusdo atdmica, enquanto os

resultados de Yale-Yonsei concordaram melhor com isécronas que incluiam o efeito da difusao
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atomica. Jofré e Weiss (2011) argumentaram que estrelas pobres em metais do halo pareceriam

mais velhas do que o Universo se a difusdo atdmica fosse completamente inibida dos modelos.

Levando a andlise de Jofré e Weiss (2011) em considera¢do, nds ajustamos modelos de
isécronas a linha de tendéncia média dos trés diagramas cor-magnitude (V x B—V,V xU —V
e F606W x F606W — F814W) de NGC 6366 com modelos de Dartmouth Stellar Evolution
Database (Dotter et al. 2008, DSED - versao 2012) e PAdova and TRieste Stellar Evolution
Code (Bressan et al. 2012, PARSEC), ambos incluindo a difusdo atbmica na sequéncia principal
(no capitulo 2.1.2 nés compardvamos os dados de NGC 6366 aos modelos de Padova, mas esses

modelos ndo incluiam o efeito da difus@o na sequéncia principal).

N6s consideramos todo o intervalo de metalicidades previamente determinadas para esse
aglomerado, que é —1.0 < [Fe/H] < —0.5. A partir de fotometria na banda de TiO de sete
gigantes, Johnson, Mould e Bernat (1982) derivaram [Fe/H| = —0.6+£0.2. Da Costa e Seitzer
(1989), de espectros obtidos do tripleto infravermelho do Ca II de varias gigantes pertencentes
ao aglomerado, estimaram [Fe/H| = —0.85; mais recentemente Da Costa e Armandroff (1995)
reanalisaram os mesmos dados e estimaram [Fe/H| = —0.67 (mas ainda sem utilizar as novas

determinacdes da metalicidade do Sol).

Dentre as estimativas da idade de NGC 6366 encontradas na literatura estd a andlise de
Alonso et al. (1997), comparando a linha de tendéncia média desse aglomerado com as de
NGC 6171 (aglomerado velho e rico em metais) e Pal 12 (aglomerado mais jovem conhecido),
ambos com [Fe/H| ~ —0.80. Eles encontraram que a idade de NGC 6366 é muito similar a de
NGC6171, e Pal 12 é 4 a 5 Ganos mais jovem. Rosenberg et al. (1999) estimaram uma idade de
aproximadamente 11 Ganos, usando uma base de dados de 34 aglomerados globulares, através
da andlise de idades relativas pela diferenca de magnitudes AVFOB entre o ramo horizontal e
o ponto de saida da sequéncia principal, e a diferenca de cor §(V —I)@s.5s entre o ponto de
saida da sequéncia principal e o ramo das gigantes vermelhas (onde a cor do ramo das gigantes
vermelhas € medida 2.5 magnitudes acima do ponto de saida da sequéncia principal). Salaris
e Weiss (2002), com o mesmo método aplicado por Rosenberg et al. (1999), usando um grupo
de aglomerados globulares para os quais eles estimavam que as idades eram bem determinadas
(M 15, M3, NGC6171, 47 Tucanae), encontraram como idade de NGC 6366 9.5 + 1.4 Ganos.
Para incorporar todas as determinacdes prévias de idade, nos consideramos o intervalo de 9 a

13 Ganos.

Na figura 3.5 nés mostramos nosso diagrama cor-magnitude de V x U —V, o primeiro
diagrama cor-magnitude no ultravioleta para esse aglomerado, juntamente com o ajuste de is6-

cronas de Dartmouth (DSED), realizado por inspe¢ao visual, a linha de tendéncia média dos
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dados. Para cada modelo de is6crona, com determinadas idade e metalicidade, variamos o mo-
dulo de distancia e avermelhamento até que fosse encontrado o melhor ajuste. O mesmo tipo de
ajuste foi realizado nas outras duas cores (V x B—V e F606W x F606W — F814W). Levando
em conta o valor da soma dos quadrados das diferencas (S), ndo € dificil notar que, quanto
mais a metalicidade diminui (de baixo para cima), os modelos se ajustam melhor aos dados, até
[Fe/H| = —0.67, quando o melhor ajuste, menor valor de S, é encontrado. Esse modelo é o que
melhor se ajusta em todos os setores do diagrama cor-magnitude, tendo o valor da metalicidade
consistente com a determinacgdo espectroscopica de Da Costa e Armandroff (1995) de estrelas
gigantes do aglomerado. Conforme a metalicidade continua a diminuir, os modelos ndo se ajus-
tam mais aos dados. N6s também realizamos a andlise para as trés cores com os modelos de

PARSEC, encontrando resultados similares.

Figura 3.5: Ajustes de isdcronas de Dartmouth Stellar Evolution Database a linha de tendéncia média
(linha vermelha traco-pontilhada) de dados SOAR de NGC 6366, na cor U —V, determinada através do
célculo do valor médio da cor e da magnitude de bins de 0.04 mag, excluindo, por inspecdo visual, a
regido das estrelas bindrias. Considerando o intervalo completo de determinagoes para esse aglomerado
e idades de 9 Ganos (azul), 11 Gyr (magenta) and 13 Gyr (verde). O melhor ajuste, menor valor de S,
ocorre para [Fe/H| = —0.67, consistente com a determinagio espectroscopica mais recente de Da Costa
e Armandroff (1995)
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Quando comparamos os ajustes das isdcronas de DSED e PARSEC (figuras 3.6 € 3.7), um
ponto importante € que modelos DSED ajustam melhor a baixa sequéncia principal e ao ramo
das sub-gigantes, e isso deve estar relacionado a equagdo de estado adotada por Dotter et al.
(2008) para estrelas com massa mais baixa do que 0.80 M,. Por esse motivo, nds utilizamos as

isécronas de DSED para determinar os parametros do aglomerado.

Figura 3.6: Ajustes das isdcronas de PARSEC e DSED a linha de tendéncia média (linha vermelha traco-
pontilhada) de dados ACS de NGC 6366, com [Fe/H| = —0.67 £0.07 (Da Costa e Armandroff 1995) e
idades de 9 Ganos (azul), 11 Ganos (magenta) e 13 Ganos (verde). Os modelos de DSED ajustam o ramo
das sub-gigantes e a baixa sequéncia principal melhor do que os de PARSEC.

Os ajustes de isécronas DSED para as trés cores com [Fe/H| = —0.67 £0.07 (figuras 3.6
e 3.7) mostram que, enquanto o melhor ajuste para U —V ocorre com 9 Ganos, para B —V esta
em torno de 11 Ganos, e para F606W — F814W ocorre com 13 Ganos. O melhor ajuste com
isécronas de PARSEC para U —V e F606W — F814W ocorre nas mesmas idades de DSED.
Para B —V, o melhor ajuste ocorre em 13 Ganos. Com isso, estimamos a idade como sendo

11.00 £ 1.15 Ganos, com modelos de DSED.
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Figura 3.7: Mesmo que a figura 3.6 para ajustes das isécronas de PARSEC e DSED a linha de tendéncia
média (linha vermelha trago-pontilhada) de dados do SOAR de NGC 6366, com [Fe/H| = —0.67 +0.07
(Da Costa e Armandroff 1995) e idades de 9 Ganos (azul), 11 Ganos (magenta) e 13 Ganos (verde). As
incertezas ndo diminuem quando ajustamos cores simultaneas, pois um dnico modelos nao ajusta as trés
cores simultaneamente.
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Quando ajustamos mais do que uma cor, um unico modelo ndo ajusta as trés cores simul-
taneamente. Os modelos evoluciondrios t€m melhorado ao longo dos anos, mas eles ainda ndo
ajustam bem os dados, principalmente quando se trata do ramo das gigantes vermelhas. Isso in-
dica que os modelos evoluciondrios ainda t€ém problemas ndo resolvidos, tais como convecg¢ao,
tabelas de opacidades, correcdes bolométricas e relacdes Cor-Temperatura efetiva (7if) para
transformar quantidades tedricas (luminosidade e 7¢f) para magnitudes e cores ou a presenca de

populacdes multiplas reais.

Pietrinferni et al. (2009) argumentaram que se a abundancia total de CNO for a mesma
que na composi¢do ¢-enriquecida, € possivel usar modelos a-enriquecidos para representar
sub-populacdes de aglomerados globulares afetados por anticorrelagdes CNONa. Para levar
os argumentos de Pietrinferni et al. (2009) em consideragdo, nds ajustamos modelos de DSED
a-enriquecidos com diferentes valores, mas ndo encontramos nenhuma melhora nos ajustes aos

dados.

3.5 Resultados e Conclusoes

N6s mostramos que os modelos de DSED levam a um melhor ajuste aos dados em compa-
racdo aos de PARSEC, especialmente no ramo das sub-gigantes e na baixa sequéncia principal,
possivelmente relacionado a equagdo de estado adotada por Dotter et al. (2008) para estrelas

com baixa massa e as tabelas de opacidades para estrelas mais frias incluidos nesses modelos.

O valor médio do avermelhamento diferencial que encontramos em uma drea cobrindo 3’ x
3" ((8E(B—V)) =0.05540.018) é muito préximo do valor estimado por Alonso et al. (1997)
cobrindo uma drea de 12.2' x 12.2' [6E(B — V) ~ 0.03], mas nosso método leva a diferenca
entre cada célula no aglomerado em consideracdo, e desloca essas estrelas para o diagrama
médio ao longo do vetor de avermelhamento; enquanto Alonso et al. (1997) calculou a linha
de tendéncia média para quatro metades do aglomerado (metades norte e sul, leste e oeste)
e, entdo comparou a diferenca entre as linhas no diagrama cor-magnitude, encontrando que
ndo ha diferenca entre as linhas de leste e oeste, mas estrelas no norte aparecem mais fracas e

avermelhadas do que as estrelas do sul.

No6s também determinamos a razdo da extincdo total para seletiva para NGC 6366, en-
contrando Ry = 3.06 £ 0.14, valor determinado com provaveis estrelas membros do aglome-
rado. Com isso, estimamos as relagoes E(B—V) = 1.02E(F606W — F814W) e E(B—V) =
0.57E(U — V) usando Cardelli, Clayton e Mathis (1989) e Fitzpatrick e Massa (2007), e deter-

minamos o avermelhamento frontal, distincia e idade de NGC 6366 como:
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o E(B—V)=0.69+0.02(int) +0.04(ext);
o d =[3.82+0.15(int) +0.01(ext)] kpc;

o /dade =11.00+1.15 Ganos;

onde “int” significa incerteza interna (incertezas relacionadas a fotometria e calibracdo) e “ext”
significa incerteza externa (aquelas relacionadas ao ajuste dos modelos), obtida variando o
ajuste do modelo de is6cronas, para mais € para menos um o, em relagdo a linha de tendéncia
média.

Nossos valores de idade, distancia e avermelhamento diferencial para NGC 6366 parecem
estar de acordo com as determinacdes de Sarajedini et al. (2007) e Paust et al. (2009), mas
os nossos valores de incertezas nos parametros sao maiores. Entretanto, diferentemente de
autores prévios, nos consideramos todos os fatores de incerteza em todos os passos, incluindo
a determinacdo de Ry com estrelas membro, nao o valor médio da Galdxia, valor geralmente
utilizado para determinar pardmetros de aglomerados globulares. Outro ponto importante é que
nés levamos o efeito das incertezas nos modelos em consideracao, através do ajuste de multiplas

cores, mas assumimos uma tnica populagdo para todas as cores.

A idade determinada para NGC 6366 em nossa andlise pode estar superestimada se o aglo-
merado for enriquecido de CNO. Entretanto, até agora ndo ha determinacio de abundancias de
CNO para este aglomerado. Nossos resultados também podem estar afetados pela presenca de
multiplas populagdes, detectadas recentemente no ramo das gigantes vermelhas de NGC 6366

por Monelli et al. (2013) com um novo indice fotométrico cy g = (U —B) — (B—1)

Uma conclusio importante € que as incertezas no ajuste de isécronas para NGC 6366 nao
diminuem quando usamos multiplas cores, pois um unico modelo ndo ajusta as trés cores simul-
taneamente. Claramente, os modelos falham em reproduzir as sequéncias evoluciondrias obser-
vadas de NGC 6366 (especialmente para estrelas com baixa T.¢) em diagramas cor-magnitude
construidos com fotometria obtida com instrumentos diferentes como SOAR e ACS, mesmo se
ajustamos modelos o-enriquecidos. Isso indica que os modelos de is6cronas ainda tém proble-
mas que permanecem sem solugdo, possivelmente convecgio, tabelas de opacidade, correcdes

bolométricas e relacdes cor-temperatura efetiva.

Com esse trabalho, nds determinamos incertezas realistas nos parametros de NGC 6366.
Esse tipo de andlise deve ser estendido a outros aglomerados globulares para uma determinagao

mais precisa dos parametros da Galéxia.



Capitulo 4

ANAS BRANCAS EM AGLOMERADOS
GLOBULARES

De acordo com Moehler e Bono (2008), o uso de ands brancas de aglomerados em vez
de ands brancas do campo no estudo da formacdo, propriedades fisicas e evolugdo estelar é

justificado por vérias propriedades, tais como:

e ands brancas em aglomerados globulares estdo localizadas a aproximadamente a mesma

distancia e t€ém, em geral, 0 mesmo avermelhamento;

e ¢ possivel obter as propriedades evoluciondrias das progenitoras, j4 que a composi¢ao
quimica e a massa tipica do ponto de saida da sequéncia principal sdo, geralmente, bem

conhecidos;

e a densidade de ands brancas em aglomerados globulares é varias ordens de magnitude
maior do que as densidades locais de anas brancas das populacdes do halo, disco espesso
e disco fino, permitindo observacdes de amostras homogéneas de ands brancas sem a

necessidade de surveys de campo amplo;

e as ands brancas mais frias de aglomerados globulares velhos sdo remanescentes das es-

trelas mais velhas que se formaram durante a formacdo do halo.

Os primeiros estudos que detectaram ands brancas em aglomerados globulares datam dos
anos 1980 (Ortolani e Rosino 1987; Richer e Fahlman 1988). InvestigacOes um pouco mais
detalhadas foram obtidas somente mais tarde, com o Hubble Space Telescope. Moehler e Bono
(2008) argumentaram que as observacdes de ands brancas em aglomerados globulares indica-
vam que as sequéncias de esfriamento concordam, em geral, com os modelos tedricos. Entre-

tanto, sO recentemente Richer et al. (2008) obtiveram os primeiros dados que alcangcam a volta
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para o azul das ands brancas do aglomerado NGC 6397; posteriormente Bedin et al. (2009) e

Kalirai et al. (2012) obtiveram dados semelhantes para M 4 e 47 Tucanae, respectivamente.

Em nosso trabalho utilizamos a tabela fotométrica de dados obtidos com o HST/ACS por
Richer et al. (2008) e Bedin et al. (2009) dos aglomerados globulares NGC 6397 e M 4, respec-
tivamente. Com esses dados estudamos a cristalizacdo de ands brancas através da liberacdo de
calor latente na sequéncia de esfriamento. Além disso, demonstramos o problema dos modelos
de sequéncia de esfriamento de ands brancas na volta para o azul e proporemos uma possivel

solugdo, mistura de He.

4.1 Ciristalizacao de anas brancas

No artigo Winget et al. (2009), estudamos a fisica da cristalizacdo em um plasma denso de
Coulomb através de observagdes do aglomerado globular NGC 6397, utilizando os diagramas
de fase de Segretain (1996). Com esse estudo demonstramos que os dados sdo consistentes
com uma transi¢ao de fase de primeira ordem, liberando calor latente durante a cristalizagdo, ja
que hd um excesso de estrelas na funcao de luminosidade dos dados no ponto que os modelos
prevém que as estrelas cristalizam. Além disso, baseados em ajustes de funcdo de luminosidade
de nicleo de carbono puro e 50/50 de carbono e oxigénio, concluimos que o melhor ajuste de
modelos de funcao de luminosidade sugeria que ou havia muito pouco oxigénio no interior de
ands brancas de aglomerados globulares, ou a mistura de carbono e oxigénio devia cristalizar

em um valor de I' muito maior do que de um plasma de um s componente.

Esse resultado gerou novo interesse no estudo da cristalizacao de uma mistura de carbono
e oxigénio. Horowitz, Schneider e Berry (2010), Medin e Cumming (2010) e DeWitt (2010)
calcularam o diagrama de fase para a mistura de carbono e oxigénio em interiores de anis
brancas. Na figura 4.1 podemos ver o diagrama de fases de Horowitz, Schneider e Berry (2010)
que usaram simulacdes de dinAmica molecular envolvendo fases liquidas e s6lidas. O principal
resultado desse trabalho foi que, para fracdes de massa de oxigénio menores do que cerca de

60%, a temperatura de fusdo da mistura € muito préxima a temperatura para carbono puro.

Em Winget et al. (2010) recalculamos os modelos de funcdo de luminosidade das anas
brancas utilizando o diagrama de fases de Horowitz, Schneider e Berry (2010) e aplicamos para

os dados do aglomerado M 4, e novamente para os dados do aglomerado NGC 6397.

Para o NGC 6397, utilizamos as mesmas cores teéricas de modelos de atmosfera de Berge-
ron (2008) e os mesmos valores de modulo de distincia e extincdo de Winget et al. (2009), ou

seja, ndo hd liberdade de deslizar o modelo de func@o de luminosidade em magnitude ou cor
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Figura 4.1: A temperatura de fusdo da mistura carbono/oxigénio 7 sobre a temperatura de fusdo de
carbono puro ¢, versus a fragdo de oxigénio xp = 1 — x¢. Os resultados da simulagdo de dindmica
molecular de Horowitz, Schneider e Berry (2010) estdo representados pelos circulos vermelhos ligados
por uma linha pontilhada. A fracdo de oxigénio xp na fases liquida e sélida estdo em linhas separadas,
sendo que a linha mais alta representa a fase liquida e a linha mais baixa representa a fase sélida. O
diagrama de fase de Medin e Cumming (2010) estd representado como a linha preta sélida, Ogata et
al. (1993) pela linha pontilhada azul, Segretain (1996) pela linha traco-pontilhada verde. A linha preta
pontilhada representa o valor de I'=178 que conecta diretamente o carbono puro com o oxigénio puro.

para que ele se ajuste aos dados. A funcdo de luminosidade em F814W é mostrada na figura
4.2. Foram ajustados modelos com separagdo de fase e com 50/50 de carbono e oxigénio, um
com o diagrama de fase antigo de Segretain e Chabrier (1993), e outro com o diagrama de fase
de Horowitz, Schneider e Berry (2010). Para explicar o acimulo de estrelas em mpg4w ~ 26.5
concluimos que a cristalizag@o ocorre com liberacdo de calor latente, e que o ajuste obtido com
modelos de fun¢ao de luminosidade calculados para uma mistura de carbono e oxigénio usando
dindmica molecular € comparavel aquele obtido para modelos de carbono puro, ou seja, com-
pativel com anas brancas com nicleo de carbono e oxigénio até 60%, para essas massas de ands
brancas, como esperado pelos modelos evoluciondrios, dentro do limite de incerteza da se¢ao

de choque da reagdo de C(a.,y)O.

Em Winget et al. (2010), voltando para o estudo de M 4 e utilizando a mesma técnica apli-

cada ao aglomerado NGC 6397, construimos a funcdo de luminosidade e entdo, ajustamos os
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modelos tedricos de funcao de luminosidade, sem a liberdade de deslizar os modelos em mag-
nitude ou cor, pois os parametros de ajuste utilizados vieram do ajuste da is6crona a sequéncia
principal. O ajuste dos modelos tedricos de funcdo de luminosidade para as ands brancas de
M 4 pode ser visto na figura 4.3. Neste artigo obtivemos conclusdes importantes. A abundancia
interna de ands brancas do disco obtida via asterosismologia aponta que hé partes aproxima-
damente iguais de carbono e oxigénio no nucleo dessas estrelas (Romero et al. 2012). Isso é
consistente com o que foi observado com os ajustes de modelos as fun¢des de luminosidade
de ands brancas em NGC 6397 e M4. Além disso, a razdo entre a energia de Coulomb e a
energia térmica dos fons na cristalizacio € substancialmente maior em uma mistura de carbono
e oxigénio, se a fracdo de oxigénio for maior do que 60%, do que para um plasma de um s6

componente.

Figura 4.2: Modelos de func¢do de luminosidade ajustados a funcdo de luminosidade observada do aglo-
merado NGC 6397. Todos os modelos foram calculados com a razdo 50/50 de carbono e oxigénio. O
modelo com a legenda PSSC e massa 0.5M, usa o diagrama de fases de Segretain e Chabrier (1993),
os modelos com a legenda PSHB usam o diagrama de fases de Horowitz, Schneider e Berry (2010) e
massas de 0.5M¢ e 0.53M. O valor entre parénteses representa a média dos residuos do ajuste de cada
modelo.

Nosso colaborador, Pierre Bergeron, da Universidade de Montreal, calculou modelos de
sequéncia de esfriamento de ands brancas especificamente para esse projeto em abril de 2013,
usando cdlculos similares aos de Tremblay, Bergeron e Gianninas (2011), que incluem os perfis

de alargamento Stark (efeito do campo elétrico nos niveis do H; o campo elétrico € causado pela
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Figura 4.3: Modelos de func¢do de luminosidade ajustados & funcdo de luminosidade observada do aglo-
merado M 4. O modelo com a legenda PSSC e massa 0.5M, usa o diagrama de fases de Segretain e
Chabrier (1993), os modelos com a legenda PSHB usam o diagrama de fases de Horowitz, Schneider e
Berry (2010) e massas de 0.48M,, 0.5M, e 0.53M. O valor entre parénteses representa a média dos
residuos do ajuste de cada modelo.

ionizacao parcial do H, tanto por temperatura, quanto por pressao) otimizados desenvolvidos

por Tremblay e Bergeron (2009).

Antes de ajustar esses modelos de sequéncia de esfriamento aos dados, nds ajustamos mo-
delos de is6cronas a sequéncia principal para obter o médulo de distancia e avermelhamento e,
assim, eliminar a liberdade de deslocar os modelos de sequéncia de esfriamento em magnitude
ou cor, da mesma maneira que em Winget et al. (2009). Baseados nos resultados publicados por
nés em Campos et al. (2013), para obter os parametros do aglomerado NGC 6366, usamos 0s
modelos de Dartmouth Stellar Evolution Database (Dotter et al. 2008, DSED - versao 2012),
que incluem o efeito da difusdo na sequéncia principal e, segundo Aaron Dotter (comunicagdo
privada), a versao 2012 teve o cdlculo da correcdao bolométrica atualizado; em particular, a inte-
gracao em comprimento de onda foi modificada para ser consistente com a descri¢ao de Girardi
et al. (2008) que usa contagens de fotons ao invés de contagens de energia, descri¢do que era
usada em Dotter et al. (2008). A integracdo por contagem de fétons € mais apropriada pois a

maioria dos detectores modernos a utiliza, e ndo amplificadores de energia.

Para este trabalho usamos os dados de NGC 6397 obtidos por Richer et al. (2008) e dados
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de M 4 obtidos por Bedin et al. (2009), como descritos nas se¢des 2.2.1 e 2.3.1, respectivamente.
Realizamos o ajuste das isécronas aos dados de M 4 e NGC 6397 levando em conta as determi-
nacdes espectroscopicas da metalicidade para os dois aglomerados realizadas por Mucciarelli
et al. (2011) e Korn et al. (2007) respectivamente. Geramos modelos de 11, 12 e 13 Ganos e
metalicidades de [Fe/H| = —1.10 para M4, e [Fe/H| = —2.20 para NGC 6397.

Realizamos o ajuste por inspecao visual, considerando a linha de tendéncia média dos dados

no diagrama cor-magnitude (figuras 4.4 e 4.5) e obtivemos 0s seguintes parametros:

e NGC 6397

- (m—M)F606W = 12.78:i:0.04(ext)
— E(B—V) = 0.220+0.007(ext)

e M4

- (m_M)F6O6W = 12.64j:0.05(ext)
_ E(B—V) = 0.356=0.005(ext)

onde “ext” significa incerteza externa, obtida variando o ajuste do modelo de isdcronas,
para mais e para menos um o, em relacio a linha de tendéncia média. E possivel notar nas
figuras 4.4 e 4.5 que o ramo das gigantes vermelhas dos modelos ndo se ajusta aos dados, isso
se deve aos problemas nos modelos citados no capitulo 1.3.1. As incertezas internas, ou seja, as
relacionadas a fotometria ou calibracdo, ndo foram fornecidas nas tabelas fotoétricas, por isso

nao foram computadas.

Para obtermos os valores de avermelhamento em termos de E(B — V), utilizamos as equa-
coes de Cardelli, Clayton e Mathis (1989) com Ry = 3.1 £0.05 para NGC 6397 (Wegner 1993,
média da Galaxia) e Ry = 3.62 £ 0.07 para M4 (Hendricks et al. 2012, estrelas na direcdo
do aglomerado) e obtivemos E(B —V) = 1.12E(F606W — F775W), para M4, e E(B—V) =
0.96E (F606W — F814W ), para NGC 6397.

De posse dos valores de modulo de distancia e avermelhamento para ambos os aglomerados,
passamos para sequéncia de esfriamento das ands brancas. Lembrando que, como estamos
usando os parametros obtidos através do ajuste da sequéncia principal, ndo temos a liberdade

de deslizar os modelos de sequéncia de esfriamento nos dados em magnitude ou cor.

E possivel notar nas figuras 4.6 ¢ 4.7 que o modelo que melhor ajusta os dados tem massa
igual a 0.5M.,. Para NGC 6397 a massa &, provavelmente, um pouco menor, ~ 0.48M,, mas

como ainda sé temos modelos com intervalos de 0.1M,, vamos considerar a massa de 0.5M,
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Figura 4.4: Diagrama cor-magnitude de NGC 6397 dos dados obtidos por Richer et al. (2008) com o
nosso ajuste de isécronas de DSED geradas com [Fe/H] = —2.20, metalicidade obtida por determinacdes
espectroscopicas de Korn et al. (2007) e idades de 11 (linha azul), 12 (linha verde) e 13 Ganos (linha
vermelha).

Figura 4.5: Diagrama cor-magnitude de M4 dos dados obtidos por Bedin et al. (2009) com o nosso
ajuste de isécronas de DSED geradas com [Fe/H] = —1.10, metalicidade obtida por determinacdes
espectroscéopicas de Mucciarelli et al. (2011) e idades de 11 (linha azul), 12 (linha verde) e 13 Ganos
(linha vermelha).
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Figura 4.6: Sequéncia de esfriamento das ands brancas de NGC 6397 dos dados obtidos por Richer
et al. (2008) com modelos de Pierre Bergeron calculados para esse trabalho, com modelos de 0.4M,
(log(g) ~ 7.7, verde), 0.5M, (log(g) ~ 7.8, azul) e 0.6M (log(g) ~ 8, vermelho) e atmosferas de
H (linha continua) e He (linha tracejada). Os parametros de mddulo de distancia e avermelhamento
aplicados foram (m — M) peoew = 12.78 +0.04 ¢ E(F606W — F814W ) = 0.22040.007 respectivamente,
encontrados com o ajuste de uma isécrona de 12 Ganos e [Fe/H] = —2.20. As barras de incerteza medem
1o e a incerteza em cor foi definida por 6reosw_rs1aw = ((Oreosw)?) + (GF814w)2)1/2.

Figura 4.7: Mesmo que a figura 4.6 para dados de M 4 obtidos por Bedin et al. (2009). Os parametros
de médulo de distancia e avermelhamento aplicados foram (m — M) peoew = 12.64£0.05 e E(F606W —
F775W) = 0.356 +0.005 respectivamente, encontrados com o ajuste de uma is6crona de 12 Ganos e
[Fe/H] = —1.10. A incerteza em cor foi definida por 6reosw_r775w = ((Greosw)?) + (GF775W)2)]/2
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para NGC 6397 por enquanto. Outro ponto importante a ser notado nas figuras 4.6 € 4.7 € que
nenhum dos modelos de atmosfera de H prevé corretamente a volta para o azul, ponto que seré

tratado na sec¢do 4.2.

N6s construimos a funcao de luminosidade para as ands brancas dos aglomerados NGC 6397
e M 4 contando o nimero de estrelas por bin de magnitude, até a magnitude em que a volta para

o azul comega. A partir dai separamos em bins de magnitude e cor, como pode ser visto na
figura 4.8.

Figura 4.8: Diagrama cor-magnitude da sequéncia de esfriament das ands brancas observadas em
NGC 6397 e M4. O resultado da soma das estrelas em cada bin de magnitude e cor estd mostrado
na figura.

Ap6s calcularmos o ndmero de estrelas por bin de magnitude/cor, usamos modelos de
0.5M, para convertermos as magnitudes médias de cada bin para magnitude bolométrica. As
figuras 4.9 e 4.10 mostram as fungdes de luminosidade das ands brancas dos aglomerados
NGC 6397 e M 4 respectivamente. Ambas as figuras t€m os modelos de fun¢do de luminosi-
dade tedricas com nicleos de C e C/O (50/50), gerados por nosso colaborador Michael Houston
Montgomery, da Universidade do Texas, para este projeto, usando o diagrama de fases de Me-
din e Cumming (2010), que corroboram com as simula¢des mais recentes de Schneider et al.
(2012).

Schneider et al. (2012) determinaram o diagrama de fases liquido-s6lido para a mistura de

carbono-oxigénio através de dinamica molecular de duas fases, enquanto Medin e Cumming
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(2010) usaram modelos de energias livres. Schneider et al. (2012) argumentam que a boa con-
cordancia entre seus modelos e os modelos de Medin e Cumming (2010) sugere que o diagrama

de fases para o sistema carbono-oxigénio é conhecido com boa precisao.

Figura 4.9: Funcdo de luminosidade das anis brancas observadas em NGC 6397 com o ajuste de modelos
tedricos de funcdo de luminosidade de 0.5Mg, calculados por Michael Houston Montgomery para este
projeto.

Nao é possivel determinar se o nicleo das ands brancas dos aglomerados é composto de
C ou C/0, pois, como argumentado por Horowitz, Schneider e Berry (2010), para fracdes de
massa de oxigénio menores do que 60%, a temperatura de fusdo € muito proxima a temperatura
de carbono puro. Entretanto, podemos afirmar, novamente, que a cristalizagao das anas brancas,

com liberacao de calor latente acontece, na magnitude bolométrica ~ 14.8 (Tor ~ 4900K).
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Figura 4.10: Mesmo que a figura 4.9 para dados de M 4.

4.2 A volta para o azul

Hansen (1998) e Saumon e Jacobson (1999) mostraram que as anas brancas mais frias sao
muito mais “azuis” do que se esperava, e argumentaram que isso se devia a opacidade causada
pela absorcao induzida por colisdo. Hansen (1998) argumentou que, de acordo com a astero-
sismologia, ands brancas com atmosfera de H, tém camadas de H na superficie com massa de
10~*M_, como deduzido por Clemens (1993), e isso sugeriria que essas estrelas sobreviveriam
como estrelas com atmosfera de H, apesar dos efeitos de mistura das zonas de convec¢ao, ainda
mais em ands brancas cujas progenitoras eram estrelas com baixa metalicidade, como as es-
trelas do halo ou de aglomerados globulares. Entretanto, Hansen (1998) afirmou que somente
quando fosse possivel examinar as estrelas anas brancas mais fracas dos aglomerados globu-
lares € que seria possivel testar empiricamente o efeito de idades avancadas e progenitores de

baixa metalicidade.

Como mostramos na se¢do 4.1, quando ajustamos modelos de sequéncia de esfriamento
de ands brancas de atmosfera de H, nenhum dos modelos de prevé corretamente a volta para o
azul da sequéncia de esfriamento das ands brancas. Visando uma solucdo para esse problema,
nosso colaborador Pierre Bergeron gerou modelos de sequéncia de esfriamento de anas brancas

com atmosferas formadas por uma mistura de H e He. Os ajustes desses modelos foram feitos



4.2 A volta para o azul 97

da mesma maneira que os ajustes dos modelos de atmosfera de H e He na secdo 4.1, e estdo

mostrados nas figuras 4.11 e 4.12 para NGC 6397 e M 4, respectivamente.

Na sequéncia de esfriamento de anas brancas do aglomerado NGC 6397 (figura 4.11) po-
demos notar que o modelo que corresponde a magnitude da volta para o azul é o modelo com
log(He/H)=—1, enquanto para os dados de M 4 (figura 4.12) é o modelo com /og(He/H)=0.
Entretanto, como podemos ver nos ajustes de ambos os aglomerados, ha a possibilidade de mais
de um modelo de mistura se ajustar aos dados, ou seja, a mistura pode ocorrer em diferentes

propor¢des para uma mesma sequéncia de esfriamento de ands brancas.

Figura 4.11: Sequéncia de esfriamento das ands brancas de NGC 6397 com modelos de 0.5M, e atmos-
feras formadas por uma mistura de H e He, calculados por Pierre Bergeron para esse trabalho. As barras
de incerteza medem 16 e a incerteza em cor é definida por 6reosw _rs1aw = [(GFeosw )?) + (Orgiaw )?] 172,

E possivel formar ands brancas com atmosfera de He de trés maneiras:

e ands brancas que foram DB toda a sua vida;

e estrelas do tipo DA se transformam em estrelas do tipo DB em algum lugar acima de
~ 15000K através da dilui¢do da atmosfera radiativa fina de H com o envelope convectivo
da base de He;

e abaixo de ~ 12000K, onde a parte inferior da camada convectiva de H mergulha na
estrela, e eventualmente, mistura com o envelope de He. Se a camada de H € suficiente-

mente fina, uma atmosfera dominada por He € produzida (Tremblay e Bergeron 2008).
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Figura 4.12: Mesmo que a figura 4.11 para M 4. As barras de incerteza medem 10 e a incerteza em cor
¢ definida por Greo6w—rs1aw = [(Oreoew)?) + (Orsiaw)?]'/%.

O ponto mais profundo alcangado pela parte inferior da zona de conveccdo do H € alcancado
levemente abaixo de 5000K, aproximadamente 107°M,, a convecgdo ndo pode cruzar o nicleo
degenerado onde o transporte de calor é efetuado pelos elétrons degenerados, por condugao, ja
que eles se movem relativisticamente. Se a mistura na atmosfera ndo ocorreu até entdo ela nao
ocorreria mais. Castanheira e Kepler (2008, 2009) e Romero et al. (2012) mostraram, através
de estudos asterosismoldgicos com muito mais estrelas e mais detalhes do que Clemens (1993),
a existéncia de ands brancas com a espessura da camada de H entre 107°° < M, < 107%.
Castanheira e Kepler (2009) argumentam que isso indica que ands brancas com atmosfera de
H, mesmo se suas massas estdo perto do valor mais provdvel, podem ter se formado com massa
de H varias ordens de magnitude menores do que o valor previsto pela teoria, isto é, € provavel
que a perda de massa durante a sua evolucao foi, na verdade, mais eficiente do que a assumida

pelos modelos evolucionarios incluindo perdas de massa tipo Reimers (1977).

Mesmo com a mistura de H e He na atmosfera das anas brancas, a hipétese da absor¢ao
induzida por colisdo ndo estaria descartada, ja que esse efeito pode acontecer em trés diferen-
tes “sabores” na atmosfera das anas brancas: absor¢do por H molecular devido a colisdes com
outras moléculas de H, com H atdmico ou com He. Para que a absor¢do induzida por colisdo
ocorra, € necessdrio que a pressdo atmosférica seja muito alta, ndo importa sua composi¢ao.

No caso das atmosferas dominadas por H, a absor¢@o induzida por colisdo ocorre em tempe-
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raturas muito baixas, ou seja, luminosidades muito baixas e, nesse caso, a opacidade devido a
absorc¢do induzida por colisdo devido a H, — H; prevalece. Nas atmosferas dominadas por He,
com tracos de H, as atmosferas sdo muito mais transparentes, € consequentemente, essas altas
pressoes atmosféricas necessdrias para que a absorc¢ao induzida por colisdo devido a Hy — He se
torne importante sdo atingidas a temperaturas e luminosidades mais altas (Bergeron e Leggett
2002). Entretanto, os célculos das opacidades devido a absor¢cdo induzida por colisdo ainda
sdo extremamente incertos, pois muitos detalhes ainda foram deixados de fora dos calculos e
muito trabalho nesta drea ainda precisa ser feito (Borysow, Frommhold e Moraldi 1989a; Bory-
sow e Frommhold 1989b; Borysow, Jorgensen e Zheng 1997; Borysow e Grae Jgrgensen 2000;
Saumon et al. 2012).

Com essa andlise propomos que, para prever corretamente a volta para o azul da sequén-
cia de esfriamento das ands brancas, é necessdrio que a mistura de H e He na atmosfera seja
levada em conta, além da absor¢ao induzida por colisdo. Ainda ndo € possivel prever qual dos
dois efeito € dominante para que a volta ocorra, mas modelos com atmosferas formadas pela
mistura de H e He sdo definitivamente necessérios para que a volta ocorra em luminosidades

compativeis com os dados.



Capitulo 5

PERSPECTIVAS

O objetivo principal € estender esse tipo de andlise que realizamos em Campos et al. (2013),
determinagdo de Ry e estudo multicromaticos, para tantos aglomerados globulares quantos fo-
rem possiveis, com o objetivo maior de obter os parametros astrofisicos dos aglomerados glo-
bulares com incertezas realistas e, assim, poder aplicar o método de Bica et al. (2006) para
determinar a distancia ao centro da Galdxia através da distribui¢do dos aglomerados ao redor

do centro de massa da Galaxia.

Pretendo aplicar a outros aglomerados globulares o método de determinacdo da razdo da
extincdo total para seletiva desenvolvido por Ducati, Ribeiro e Rembold (2003) com estrelas
pertencentes aos mesmos. O uso do valor médio da Galdxia é um fator grande de incerteza
na determinacdo da distancia dos aglomerados ao Sol, e consequentemente, a determinagdo da

distancia ao centro da Galaxia através dos aglomerados globulares fica prejudicada.

Para dar continuidade ao trabalho publicado em Campos et al. (2013), em 2011A, obtive
dados fotométricos nas bandas BVR, com o telescopio SOAR para o aglomerado globular
NGC 6544, classificado atualmente como o terceiro mais préximo ao Sol e pouco estudado
devido a sua posic¢do na direcdo do centro Galactico (¢ = 5.8° b = —2.2°) e sua extingao fron-
tal relativamente elevada E(B — V) = 0.73 (Harris 1996). Esses dados jé estdo disponiveis e
prontos para serem analisados. Além disso, obtive dados do arquivo publico do WFPC2/HST e
ACS/HST de NGC 6544, nas bandas F555W, F439W, F435W,F625W e F658N. Aplicaremos

a mesma andlise de Campos et al. (2013) a esses dados.

Também obtive a concessdo de tempo do telescopio SOAR em 2013A para a obtengdo
de espectros com sinal/ruido superior a 100 para estrelas um intervalo de magnitudes desde
V =15.39 (RGB) até V = 18.6 (IMSTO), istoé, nove estrelas individuais de NGC 6366. Nosso

intuito € realizar uma andlise semelhante a de Alves-Brito et al. (2005); eles derivaram [Fe/H|
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para o aglomerado globular 47 Tuc através de espectroscopia de alta resolucio de cinco gigantes
(R~45 000 para largura da fenda 1”, e R~55 000 largura de fenda de 0.8”, com uma escala de
pixel de 0.0147A/pixel), baseados nas linhas de Fel e Fell. Com esse estudo poderemos deter-
minar a metalicidade desse aglomerado através da espectroscopia, possibilitando uma redugao
nos fatores de incerteza da obten¢do de parametros através do ajuste de isGcronas, pois teremos

um parametro livre a menos a considerar no ajuste.

Também pretendo realizar o estudo da func¢do de luminosidade, segregacdo de massa, fun-
cdo de massa inicial para NGC 6366 e NGC 6544.

Para dar continuacdo tanto a andlise da cristalizacdo quanto a volta para o azul das anas
brancas através do estudo de aglomerados globulares, pretendo ir ao Space Telescope Science
Institute, visando aperfeicoar os métodos de fotometria para a detec¢ao de anas brancas em ima-
gens do telescopio espacial Hubble. No momento ha imagens do aglomerado globular 47 Tuc,
disponiveis no arquivo publico, nas bandas F110W, F160W, F390W, F606W e F814W que al-
cancam a sequéncia de esfriamento das ands brancas, e eu pretendo reduzi-las e, novamente

aplicar o método desenvolvido em Campos et al. (2013) e Winget et al. (2009, 2010).

Além disso, também submeti uma proposta de observacdo para Hubble Space Telescope,
propondo obter dados profundos do aglomerado NGC 6366, nas bandas F606W e F814W,
visando obter uma determinag¢do precisa dos parametros fisicos desse aglomerado. O campo que
propomos observar tem observacgdes prévias de Sarajedini et al. (2007) e, com isso, podemos
medir o movimento préprio das estrelas, bem como estudar a cinemdtica e a dindmica das
estrelas do aglomerado. Por fim queremos estudar a fisica da cristalizacdo das anas brancas, a
volta para o azul, além de explorar a dependéncia da sequéncia de esfriamento das ands brancas

com a metalicidade das estrelas progenitoras.
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Apendice A

FOTOMETRIA POR AJUSTE DE FUNCAO DE
ESPALHAMENTO PUNTUAL (PSF)

O primeiro passo consiste no pré-processamento dos dados para que se possa passar da ima-
gem bruta (raw) para uma imagem onde todos os pixeis tenham uma intensidade proporcional
ao numero de fétons incidente. De acordo com Kepler e Saraiva (2013), os passos para realizar

o pré-processamento dos dados sdo, basicamente:

esubtracio da sobre-leitura (overscan),
esubtracao do viés eletronico (bias),
ecorrecdo por variagcoes de sensibilidade (flat fielding),

ecorrecdo por corrente de escuro (dark).

Apbs esses passos podemos passar para a fotometria dos dados.

Listaremos aqui como realizar a fotometria de um aglomerado globular através do ajuste de

func¢ao de espalhamento puntual (PSF), utilizando o software DAOPHOT (Stetson, 1987).

A versao original do DAOPHOT de Peter Stetson é composta de um conjunto de cédigos
FORTRAN, obtidos através do envio de um email para peter.stetson@nrc-cnre.gc.ca, € primei-
ramente, € necessario que se definam alguns parametros, que serdo utilizados na detec¢do e
medida da magnitude das estrelas do aglomerado e sdo inseridos em trés tabelas de pardme-

tros: daophot.opt, phot.opt e allstar.opt. Esses arquivos devem ser criados em cada diretério em
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que hajam imagens que se queira realizar a fotometria. O programa pode rodar sem que esses

arquivos estejam presentes, mas serd necessario definir manualmente cada um dos parametros.

O arquivo daophot.opt lista os parametros que o DAOPHOT precisa para rodar e deve ter o

seguinte formato:

READ NOISE (ADU; 1 frame) = 4.40
GAIN (e-/ADU; 1 frame) = 2.00

LOW GOOD DATUM (in sigmas) = 3.00
HIGH GOOD DATUM (in ADU) = 57000
FWHM OF OBJECT = 7.30

THRESHOLD (in sigmas) = 2.50

LS (LOW SHARPNESS CUTOFF) = 0.20
HS (HIGH SHARPNESS CUTOFF) = 1.40
LR (LOW ROUNDNESS CUTOFF) = -1.00
HR (HIGH ROUNDNESS CUTOFF) = 1.00
WATCH PROGRESS = 1.00

FITTING RADIUS = 12.00

PSF RADIUS = 24.00

VARIABLE PSF = 0.00

SKY ESTIMATOR = 0.00

ANALYTIC MODEL PSF = 4.00

EXTRA PSF CLEANING PASSES =5.00
USE SATURATED PSF STARS = 1.00
PERCENT ERROR (in%) = 5.00

PROFILE ERROR (in %) = 5.00

Os parametros minimos necessarios sdo o ruido de leitura (READNOISE) e o ganho (GAIN)
do detector, informagao que deve estar no header da imagem, a largura a meia altura das fontes
da imagem (FWHM - full width half maximum) e o valor mdximo, em contagens, que um pixel
pode ter na imagem (HIGH GOOD DATUM), geralmente € menor do que o valor de saturagio

do CCD, para levar em conta a perda de linearidade em altas contagens.

O parametro FITTING RADIUS (raio de ajuste) € auto explicativo, ele define a area circular
dentro da qual os pixels serdo usados para realizar o ajuste do perfil da funcdo de espalhamento
puntual. J4 o PSF RADIUS (raio da PSF) define o raio, em pixels, do circulo no qual a fun¢do de
espalhamento puntual serd definida. Ele deve ser maior do que o raio da estrela mais brilhante

que se quer obter a fotometria. THRESHOLD ¢é o limite de detec¢do, dado em sigmas. O
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valor do threshold seguro € entre quatro e seis vezes o sigma do céu. Um valor muito baixo
de threshold pode causar a medida de pontos espurios, apenas flutua¢des randomicas de fundo,

mas um valor muito alto deixaria de detectar as fontes mais fracas.

WATCH PROGRESS= 1.00 define que os resultados serdo mostrados na tela do computador
em tempo real. Caso isso ndo seja necessario basta modificar para WATCH PROGRESS=0.
VARIABLE PSF define o grau de complexidade com o qual a func¢io de espalhamento puntual
sera modelada, mas, de acordo com o manual do DAOPHOT, é aconselhavel manter em 0.0 até

que se tenha certeza do que estd sendo feito.

ANALITIC MODEL PSF define qual o modelo sera utilizado como uma primeira aproxi-
macao da funcdo de espalhamento puntual, as op¢des de fungdes sdo Gaussiana (0.0), Lorentzi-
ana (1.0), Moffat B=1.5 (2.0), Moffat f=2.5 (3.0), Moffat f=3.5 (4.0), Penny1 (5.0) e Penny2 (6.0).

Os demais parametros do arquivo daophot.opt devem ser mantidos sem modificacdo, pelo
menos no principio. Para descri¢des mais detalhadas dos parametros, basta ler o User’s manual

for DAOPHOT I escrito por Stetson (2000b).

O arquivo phot.opt define os valores de abertura e do anel de céu que serdo utilizados na
fotometria de abertura, que € realizada medindo o ndmero de fétons incidentes dentro de uma
abertura circular e descontando a contribui¢do do céu, subtraindo uma média obtida de um anel

em torno do objeto. O arquivo phot.opt tem o formato abaixo:

Al1=0.5
A2=1
A3=1.5
A4=2
A5=25
A6=3
A7=4
A8=5
A9 =6
AA =T
AB =8
AC=9
IS=10
0S =20

onde € possivel utilizar tantas aberturas (Ai) quanto se queira, mas geralmente, no caso da

fotometria por ajuste da PSF, somente uma abertura € necesséria. Os outros dois parametros
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sdo o raio interno e externo do céu, IS e OS respectivamente. IS deve ser sempre maior do que o
valor da abertura levando em conta os anéis de difracdo da imagem e, OS sempre maior do que
IS.

Ja allstar.opt define os parametros do ajuste da PSF, que se diferencia do daophot.opt apenas
por ter um parametro que define se podera haver recentragem das coordenadas (X,y) das estrelas

(=1.0) durante o ajuste ou nao (=0.0).
FITTING RADIUS =12.0

CE (CLIPPING EXPONENT) = 6.00
REDETERMINE CENTROIDS = 1.00
CR (CLIPPING RANGE) =2.50
WATCH PROGRESS = 1.00
MAXIMUM GROUP SIZE = 50.00
PERCENT ERROR (in %) = 0.75
PROFILE ERROR (in %) = 5.00

IS (INNER SKY RADIUS) = 14.00
OS (OUTER SKY RADIUS) = 24.00

As estimativas da abertura, FWHM, FITTING RADIUS e PSF RADIUS podem ser deter-
minadas com o auxilio da tarefa imexamine do software IRAF. Essa tarefa realiza uma fotome-
tria interativa, ou seja, aponta-se o cursor para uma estrela da imagem e, dependendo do que
se quer obter, utilizam-se os seguintes comandos: o comando “a” (de fotometria de abertura)
fornece uma tabela com as contagens e a forma da estrela escolhida e o parametro FWHM. Ja o
comando “r” fornece um perfil radial da estrela que mostra se ha saturacdo. Com o FWHM me-
dido para em torno de dez estrelas, calcula-se a média e define-se o valor de FWHM. FITTING
RADIUS geralmente € igual ao FWHM, a nao ser que haja muita “aglomeracao” (crowding) de
estrelas, quando se usa um valor menor. PSF RADIUS deve ser maior do que o raio da estrela
mais brilhante que se quer obter a fotometria, logo, para que possamos estimar seu valor, olha-
mos o perfil gerado pela tarefa imexamine quando usamos o comando “r”” € o raio onde o perfil

se funde com o ruido € o valor de PSF RADIUS.

Voltando ao software DAOPHOT, a tarefa find examina a imagem e mede o pico de con-
tagens dentro de um circulo de raio igual ao FWHM, seguida de uma estimativa do fundo
calculado em volta da estrela. Entdo esse valor de fundo € subtraido do valor total de contagens
e o valor resultante é dividido pelo valor do sigma do céu. Se esse valor for maior do que o

valor do limite de deteccao (threshold), esse ponto é contado como uma fonte.

O arquivo de saida da tarefa find fornece, dentre outras coisas, uma identidade e as coorde-
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nadas das estrelas (em pixeis). Esse arquivo € entdo utilizado na tarefa photometry que realiza
a fotometria de abertura das estrelas. Nessa tarefa, para obter a magnitude das estrelas, € neces-
sario definir o tamanho da abertura para a qual serd medido o nimero de fétons incidentes da
estrela +céu e os raios internos e externos do anel ao redor dessa estrela que fornecera o valor

do céu). Esse valor de céu serd subtraido da medida dos fotons incidentes dentro do circulo.

Antes de realizar a fotometria por ajuste da funcdo de espalhamento puntual, a tarefa pick
escolhe, no arquivo de saida do photometry, provéveis estrelas PSF. Quanto mais crowding no
campo, mais candidatas a PSF sdo necessarias. Um valor tipico fica entre 25 a 50 estrelas. Se
WATCH PROGRESS= 1.00 ou 2.00, o programa ird gerar um grafico em escalas de cinza no
terminal com cada estrela que ele escolheu como PSF, e perguntara se vocé deseja incluir essa
estrela na funcdo de espalhamento puntual, para a qual vocé deve responder Y (sim) ou N (ndo).
As estrelas candidatas a PSF ndo devem ter companheiras proximas nem estarem sobrepostas

com outras estrelas.

Entdo basta rodar ALLSTAR, programa que gera a lista da fotometria por ajuste da fungao
de espalhamento puntual, além de uma imagem em que todas as estrelas na lista de fotometria
foram apagadas. Se apds examinar essa imagem subtraida voc€ notar que ainda hé estrelas na
imagem, basta rodar o find na imagem subtraida e, com a tarefa append juntar os arquivos de

find da imagem original e da subtraida em um (superfind).

O préximo passo € refazer a fotometria de abertura na imagem original com o arquivo
“superfind” como arquivo de posicao das estrelas, rodar o ALLSTAR novamente, com 0 novo

arquivo de saida da fotometria de abertura e, novamente olhar a imagem subtraida.
Esses passos se repetem até que a imagem subtraida esteja satisfatoriamente sem estrelas.

Para fazer a fotometria para os demais filtros, basta trazer todas as imagens para o sistema
de coordenadas da primeira imagem (com a tarefa GEOTRANS do IRAF) e utilizar o dltimo
arquivo “superfind” como arquivo de entrada da tarefa phot, isso para que possamos manter as
“ID” das estrelas fixas. Ap0s basta escolher as candidatas a PSF para a imagem, calcular a PSF

e rodar ALLSTAR.

O préximo passo € calibrar as magnitudes aparentes instrumentais para o sistema fotomé-
trico padrdo. Para isso obtém se dados de um campo de estrelas padrdo, na noite da observagao,
em, pelo menos, duas massas de ar. E necessario obter a fotometria para as estrelas do campo

padrdao com o mesmo método e parametros aplicados para os dados.

Comparando as magnitudes aparentes padrdes (U,B,V) com as magnitudes aparentes ins-

trumentais (u,b,v), levando-se em conta a massa de ar da observacao, sdo obtidas equagdes de
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calibracdo, que t€ém uma forma bem especifica. Nas equacdes A.1, A.2 e A.3 podemos ver as

equacdes de transformacgdo para as bandas B, V e U respectivamente.

B = b+ Constanteg + Termo de Corg X (b —v) + Extingdop X Massa de ar (A.1)
V =v+Constantey + Termo de Cory X (b—v) + Extingdoy X Massa de ar (A.2)
U = u+ Constantey + Termo de Cory X (u—b) + Extingdoy x Massa de ar (A.3)

Essas equagdes sao resolvidas através do ajuste de minimos quadrados e fornecem os para-
metros constante (ponto zero), termo de cor e extin¢cdo. Aplicando essas equacdes nas magni-
tudes aparentes instrumentais das estrelas observadas, sdo obtidas as magnitudes aparentes das

estrelas no sistema padrao.
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ABSTRACT

We present multichromatic isochrone fits to the colour-magnitude data of the globular cluster
NGC 6366, based on Hubble Space Telescope Advanced Camera for Surveys/Wide Field
Channel and Southern Astrophysical Research photometric data. We corrected the photometric
data for differential reddening and calculated the mean ridge line of the colour-magnitude
diagrams. We compared the isochrones of Dartmouth Stellar Evolution Database and PAdova
and TRieste Stellar Evolution Code both with microscopic diffusion starting on the main
sequence. Bracketing all previous determinations of this cluster, we tested metallicities from
[Fe/H] = —1.00 to [Fe/H] = —0.50, and ages from 9 to 13 Gyr. After determining the total to
selective extinction ratio only from stars belonging to this cluster, Ry = 3.06 + 0.14, we found
the parameters for this cluster to be E(B — V) = 0.69 =+ 0.02(int) +0.04(ext), (m — M)y =
15.02 £ 0.07(int) +0.13(ext), Age = 11 + 1.15Gyr. Evolutionary models fail to reproduce
the low-Tg sequence in multiband colour-magnitude diagrams, indicating that they still have
an incomplete physics. We found that the Dartmouth Stellar Evolution Database isochrones
better fit the subgiant branch and low main sequence than the PAdova and TRieste Stellar

Evolution Code.

Key words: globular clusters: general —globular clusters: individual: NGC 6366.

1 INTRODUCTION

Galactic globular clusters (GCs) are considered to be excellent lab-
oratories for the study of stellar evolution, mainly because the stars,
in most GCs, follow a single isochrone, suggesting that they formed
roughly at the same time and with the same metallicity. In the con-
text of Galaxy formation models, accurate astrophysical parameters
(e.g. age, metallicity, mass and distance) of GCs are a source of in-
formation on Galaxy evolution. In addition, they can also be used
to determine the distance to the centre of the Galaxy as done, for
example by Bica et al. (2006).

Usually, astrophysical parameters of GCs are obtained by fitting
models to the stars present in colour-magnitude diagrams (CMDs).
There are at least two free physical parameters, age and metallicity,
which are intrinsic to the models, and with two fitting parameters,

*Based on observations obtained at the Southern Astrophysical Research
(SOAR) telescope, which is a joint project of the Ministério da Ciéncia,
Tecnologia, e Inovagdo (MCTI) da Replblica Federativa do Brasil, the US
National Optical Astronomy Observatory (NOAO), the University of North
Carolina at Chapel Hill (UNC) and Michigan State University (MSU).

t Based on observations with the NASA/ESA Hubble Space Telescope, ob-
tained at the Space Telescope Science Institute, which is operated by AURA,
Inc., under NASA contract NAS5-26555, under programs GO-10775 (PI:
A. Sarajedini).

1 Based on data from DENIS Consortium Epchtein et al. (1999).

8 E-mail: fabiola.campos@ufrgs.br

© 2013 The Authors

extinction and distance. In addition, it is necessary to take the un-
certainties in the construction of isochrones into account, since they
propagate to the derived parameters.

Among the problems associated with the evolutionary models are
the lack of a precise description of convection. Red giant stars and
low-mass main sequence have a deep convective envelope, causing
a large uncertainty in the models. Besides, stars lose mass (higher
rates for massive stars) in the form of stellar wind, and this loss
increases several orders of magnitude for stars that already left the
main sequence. Theoretically predicting the mass-loss rate is very
difficult, and the evolutionary models use prescriptions consistent
with observations of stars that are at a similar stage. Mass-loss
depends heavily on metallicity, and this dependence is difficult
to measure, creating more uncertainties in the models. It is still
necessary to account for the uncertainties associated with opacity,
where the problem is the lack of several molecular species in the
opacity tables. This effect is important not only in giant stars, but
also at the lower main sequence (Bressan et al. 2013).

Bolte & Hogan (1995) argue that using the colour of the main-
sequence turn-off point (MSTO) must be avoided when determining
the age of GCs. The MSTO has the highest uncertainty predicted in
stellar models, contributing significantly, together with other input
parameters, to the total uncertainty. If the MSTO brightness is used
to determine the GC age, an uncertainty of 25 per cent in distance
generates an uncertainty of 22 per centin age (Bolte & Hogan 1995).

On top of the uncertainties in the evolutionary models, there is
also the problem of lack of precision in determining the interstellar
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reddening, as this value varies considerably throughout the Galaxy.
The total to selective extinction ratio (Ry) depends upon the envi-
ronment along the line of sight (Mathis 1990), and the distribution
of dust and gas in the Galaxy is neither isotropic nor homogeneous,
being composed not only of different sizes of dust clouds, but also
different chemical composition and sizes of dust grains. Mathis
(1990) argue that dust properties can vary significantly, even on
small angular scales. As an example, Hendricks et al. (2012) stud-
ied the dust properties in the line of sight to the Galactic GC M4.
They obtain Ry = 3.62 + 0.07 with the Cardelli, Clayton & Mathis
(1989) extinction law. In fact, they argue that, in former studies, the
authors suggest a dust type different than the standard assumption
of Ry = 3.1 £ 0.05 (Wegner 1993), varying from 3.3 to 4.2, causing
16 per cent of variation in distance.

D’Antona et al. (2009) studied stars of M 4 and NGC 1851, two
GCs with similar metallicity and age. They found that the red giant
branch (RGB) ‘bump’ and subgiant branch (SGB) of M 4 is fainter
than in NGC 1851, which can be explained if the total CNO in
M 4 is higher than in NGC 1851. This implies that different initial
C+N+0 abundances between both clusters may lead to differences
in the turn-off morphology that can otherwise be attributed to an
age difference.

Marino et al. (2011, 2012) studied the implications of chemical
enrichment and the relative ages of the different populations of M22
and w Cen, respectively. They showed that if they take the observed
values of CNO abundances into account in the isochrones, the faint
and the bright SGB of M22 are almost coeval, and if the effect of
C+N-+0 is not considered, the faint SGB is 1-2 Gyr older than the
bright one. In the case of w Cen, they found that the most metal-rich
population is enhanced by ~0.5 dex in [(C+N+0)/Fe] relative to
the most metal-poor one. Comparing isochrones with standard and
enhanced CNO, they found that the enhanced ones give younger
ages for the same turn-off luminosity. They conclude that a trend
in CNO/Fe could help reducing the large age spread among the
subpopulations of @ Cen.

Milone et al. (2012a) studied the multiple populations in 47
Tucanae, two of which are clearly present through all evolutionary
phases. The authors argue that the most straightforward interpre-
tation of the difference between these two populations is that the
one that has less stars is the remnant of the first stellar generation,
while the other carries the signatures of CNO and proton-capture
processing at high temperatures. The majority population of 47 Tu-
canae should be considered as a second stellar generation, formed
from the material that was partly processed through stars from the
first generation.

The most recent determinations of distance to the Galaxy centre
from the spatial distribution of the GCs (7.2 & 0.3 kpc; Bica et al.
2006) and through the orbital period of the star SO-2 around the
central black hole (8.4 & 0.4 kpc; Ghez et al. 2008) are significantly
different. This difference can be related to the fact that the value
of Bica et al. (2006) may be underestimated because they used the
mean value of Ry = 3.1 to all GCs, where Ry in different lines
of sight in the Galaxy can vary from 2.6 to 7.6 (Ducati, Ribeiro
& Rembold 2003). On the other hand, the black hole may not
be at the centre of the mass distribution of the Galaxy (Merritt
& Milosavljevit 2005 and references therein) and, thus, a precise
determination of the distance to the GCs is necessary.

In general, GCs studies are restricted to isochrones fits to a single
CMD. Given the uncertainties in the models, it is important to de-
termine the GCs parameters based on multichromatic CMDs, espe-
cially with the data at wavelengths wide apart. This would enhance
the colour differences among stars and produce the parameters with

lower uncertainty. Another important point, as argued by Schiavon
et al. (2012), is that the last frontier of our growing understanding
of the physics of old stellar populations resides in the ultraviolet. In
this sense, obtaining evolution models that reproduce multicolour
CMDs simultaneously is extremely necessary.

This paper is organized as follows: in Section 2, we describe
previous works about NGC 6366. In Section 3, we describe the
data used in our paper. In Section 4, we describe the observations,
the procedure of reduction and the calibration of the Southern As-
trophysical Research (SOAR) photometric data. In Section 5, we
analyse and discuss the CMD of the cluster, along with the de-
termination of Ry in the line of sight of NGC 6366. Results and
concluding remarks are given in Section 6.

2 NGC 6366

NGC 6366 is a relatively open GC, currently ranked as the fifth
nearest to the Sun. It is located near the disc and is fairly rich in
metals.

Zinn (1985) classified the metal-poor GCs with slow rota-
tional velocity, high velocity dispersion (Vyox &~ 50 + 23kms™!
and V, = 114 + 9kms~1) and distribution essentially spherical
around the Galactic centre as belonging to the halo. The metal-
rich GCs with a more flatten distribution around the Galactic cen-
tre, with fast speed and lower velocity dispersion (Vio; ~ 152 £+
29kms~!and V, = 71 kms~1) have been rated as belonging to the
bulge and disc of the Galaxy (Zinn 1985). Later Barbuy, Bica &
Ortolani (1998) classified the metal-rich GCs as belonging to the
bulge.

For NGC 6366, Da Costa & Seitzer (1989) argue that its kinematic
parameter (V, = 125 + 13kms™!) is incompatible with the disc,
which led it to be classified as belonging to the halo system.

According to Harris (1993), Rosenberg et al. (2000) and Sara-
jedini et al. (2007), NGC 6366 has received little attention due to
its low central concentration, its projection near the Galactic core
direction of the Galaxy (¢ = 18:41) and low Galactic latitude (b =
16240), its high extinction and differential reddening.

The most recent V. x B — V CMD in the literature was pub-
lished by Alonso et al. (1997). The data were obtained with the 2.5
Isaac Newton telescope and covered a field of 12.1 x 12.1 arcmin?,
reaching the magnitude V ~ 20.5. They found E(B — V) = 0.70 &+
0.05 and (m — M)o = 12.26 + 0.15. They show the presence of
differential reddening in NGC 6366, because the northern half of
the stars are fainter and redder than the southern half, resulting in a
difference of AE(B — V) = 0.03 between the stars from both sides.

Sarajedini et al. (2007) published data obtained with the Ad-
vanced Camera for Surveys (ACS)/Hubble Space Telescope (HST).
They reached about seven magnitudes below the MSTO, i.e.
megosw ~ 25.8. Fitting Dartmouth Stellar Evolution Database mod-
els (DSED; Dotter et al. 2007a) with [Fe/H] = —0.73 and [«/Fe] =
+0.2 and ages between 10 and 14 Gyr, they found a reddening of
E(F606W-F814W) = 0.70 and (m — M), = 12.69.

Paust et al. (2009) used the same data published by Sarajedini
et al. (2007), finding a reddening of E(F606W-F814W) = 0.76
and (m — M), = 12.6, fitting DSED models (Dotter et al. 2007b)
with 13.5Gyr and [Fe/H] = —0.85. However, the main goals in
the analysis from Paust et al. (2009) were the luminosity and mass
functions.

Marin-Franch et al. (2009), by measuring relative ages, classified
NGC 6366 as an old GC with relative ages ranging from 12.16 to
13.30 Gyr, depending on metallicity scales. More recently Dotter
et al. (2010), performing isochrone fitting, also with HST/ACS data
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Table 1. Some previous determinations of NGC 6366 parameters.

Author [Fe/H] EB —-V) Distance (kpc) Age (Gyr)
Harris (1993) —0.78 0.80 3.00 -
Harris (1996; 2010 edition) ~ —0.59 0.71 3.50 -
Alonso et al. (1997) —0.80 0.70+0.05 2.80 -
Sarajedini et al. (2007) —-0.73 0.75 3.75 12-14
Paust et al. (2009) —0.85 0.78 3.31 135
Dotter et al. (2010) —-0.70 0.73 3.52 12.00 + 0.75

Notes. Distance calculated considering Ry = 3.1 (Wegner 1993).

obtained by Sarajedini et al. (2007), estimated the age of NGC 6366
as 12.00 £+ 0.75Gyr with [Fe/H] = —0.70 and [«/Fe] = +0.2.
Table 1 summarizes previous findings for NGC 6366.

3 PHOTOMETRIC DATA

The optical ground data on NGC 6366 discussed in this work were
obtained with the SOAR telescope in 2005, 2009 and 2010. The
images were centred at the geometric centre and have 2048 x
2048 pixels, with a resolution of 0.153 arcsec pixel~?, covering
5 x 5arcmin®. The exposure times for each filter were: 6 x (18005s)
forU;5 x (30s),2 x (300s)and 1 x (1800s) for B, and 5 x (30s),
2 x (300 s) and 2 x (1800 s) for V. To minimize saturation for
the brightest stars, images with short exposure times were obtained
only for B and V bands.

The HST ACS/Wide Field Channel (WFC) photometric data were
obtained from http://www.astro.ufl.edu/~ata/public_hstgc/. The
data are part of the HST treasury programme ‘An ACS Survey of the
Galactic Globular Clusters’ (GO10775 P.I. Ata Sarajedini, Saraje-
dini etal. 2007). The images are centred at the cluster core, covering
3 x 3arcmin?. Each photometric band (F606W and F814W) was
observed in one orbit, with one short exposure image (10.4 s) and
four long exposures (140 s) for each filter.

To determine the interstellar Ry of cluster stars, we use UBVRI
data from Stetson standard stars (Stetson 2000, 2005) and infrared
(J and K) data from the third DENIS release (Borsenberger et al.
2006).

4 DATA REDUCTION

After the basic pre-processing steps, overscan correction and trim-
ming, bias removal, dark current removal and flat-fielding, we
performed the photometry on the SOAR data, with the software
DAOPHOT (Stetson 1987). The main parameters necessary to find the
stars in the image are the standard deviation (o, in counts), the full
width at half-maximum (FWHM) and the detection limit (thresh-
old, in multiples of o'). A very low threshold can cause the detection
of non-star sources, just random fluctuations of background but, a
very high value would fail to detect faint sources. The values of the
FWHM for each of our images are listed in Table 2.

Although NGC 6366 is relatively open and our images cover only
approximately one-third of its size, the images still present some
source confusion, mainly because, in the long exposure images,
the bright stars are saturated and can fuse with nearby stars. To
minimize this effect, we performed the photometry by fitting the
point spread function (PSF).

To calculate the PSF, we choose, on average, 35 stars per image.
These stars are below saturation, do not have close neighbours,
high noise or detector defects near them. We tested all the functions
provided by paopHoT to calculate the PSF [Gaussian, Lorentzian,

Table 2. FWHM of all our SOAR images.

Band Exposure time FWHM
(@ @ ©))
U 6 x (1800) 1.05
B 1800 112
B 2 x (300) 0.92
B 5 x (30) 1.07
Vv 2 x (1800) 1.37
\Y 2 x (300) 0.95
\ 5 x (30) 1.01

Notes. Column 1: photometric band; Column 2:
exposure time in seconds; Column 3: full width
at half-maximum (arcsec).

Moffat (8 = 1.5, 2.5 and 3.5), Penny1 and Penny2]. The software
calculates the parameters of the functions and the x (defined as the
mean square root of the residuals). The function that produced the
lowest y was Moffat with 8 = 3.5, that with the steepest peak.

One of the output parameters of the PSF photometry is sharpness,
related to the intrinsic angular size of the object. For an isolated star,
sharpness must have a value close to zero; but for semiresolved
galaxies and double sources, sharpness will be significantly higher
than zero. For cosmic rays and image defects, the value of sharpness
will be much lower than zero. We considered that only objects with
|sharpness| < 2.0 are stars. We detected 2609 stars in the V x B —
V CMD, reaching 3.5 mag bellow the MSTO, and 2284 stars in the
V x U —V, reaching 2.5 mag below the MSTO. The latter CMD has
less stars than the former because the U band has higher extinction
than the other photometric bands.

After obtaining the instrumental magnitudes, we performed a
calibration to the standard photometric system. We obtained im-
ages of the field around the photometric standard Mark A on the
same night of the data observations in two different air masses for
bands B and V. We performed the photometry on the images of the
standard field using the same methods applied to NGC 6366. So,
with the magnitudes for the standard stars, it was possible, through
least squares, to determine the equations that transform the instru-
mental magnitudes to the standard system. We used standard stars
from the cluster field itself from the catalogue of Peter Stetson,
found at http://wwwa3.cadc-ccda.hia-iha.nrccnrc.gc.ca/community
/STETSON/standards/. We could not use only stars from the cluster
itself to do the calibration, because most of the Stetson standard
stars in common with the field of NGC 6366 observed by SOAR
were in the RGB, and this would cause uncertainty in the calibration
of bluer stars.

We also corrected the photometric data (SOAR and HST
ACS/WEFC) for differential reddening. We started by dividing the
WEFC/ACS field of view across NGC 6366 in a regular grid of
13 x 13 (13.8 x 13.8arcsec?) cells along right ascension and
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declination, so that the minimum number of stars in each cell is
50. Next, we selected a subsample of stars containing probable
members (with colours compatible with the cluster sequence) hav-
ing low to moderate colour uncertainty. Then, the individual Hess
diagrams built from CMDs extracted in all cells are matched to
the mean (containing all the probable member stars available in the
image) one, by shifting the apparent distance modulus and colour
excess along the reddening vector by amounts related to the redden-
ing value e(B—V) according to the absorption relations in Cardelli
et al. (1989). Since a differentially reddened cluster should contain
cells bluer and redder than the mean, this procedure is equivalent to
computing the reddening dispersion around the mean. The last step
is to calculate the difference in e(B — V) between all cells and the
bluest one, thus yielding the cell to cell distribution of SE(B — V),
from which we compute the mean and maximum values occurring
in the GC, (SE(B — V)) and E(B — V)max, respectively (Bonatto,
Campos & Kepler 2013).

We found that the maximum difference between the Hess diagram
of the cells are SE(B — V) = 0.112 (Fig. 1) and the mean differential
reddening for NGC 6366 is (SE(B — V)) = 0.055 + 0.018, similar
to the SE(B — V) ~ 0.03 estimated by Alonso et al. (1997). With
this analysis, we could generate the reddening map for NGC 6366
that is shown in Fig. 2. It is possible to notice that the stars at the
north appear fainter and redder than stars in the south, in agreement
with Alonso et al. (1997).

Figure 1. The bluest (top-right panel) and reddest (bottom-right panel)
Hess diagrams of NGC 6366. The difference in reddening between both
amounts to SE(B-V) = 0.112 (shown as the vertical line). The left-hand
panel shows the observed average Hess diagram.

Figure 2. The reddening map for NGC 6366. The stars at the north appear
fainter and redder than stars in the south.

5 DATA ANALYSIS

5.1 Isochrone fitting

Milone et al. (2012b) measured the fraction of binaries and the
distribution of the GCs, including NGC 6366, observed by the
HST WFC/ACS as a part of the Globular Cluster Treasury project.
They estimated that the fraction of binary stars for NGC 6366 is
for9T = 0.184 4 0.014. To take the effects of binarity and also the
photometric scatter into account, we calculated the mean ridge line
(MRL) of each CMD. The MRL was determined by calculating the
mean value of colour and magnitude of bins of 0.04 mag excluding
the binary stars.

Dotter et al. (2008) compared their isochrone models with those
from BaSTI (Pietrinferni et al. 2004, 2006; Cordier et al. 2007),
Padova (Girardi et al. 2000), Victoria—Regina (Vandenberg, Berg-
busch & Dowler 2006) and Yale-Yonsei (Yi, Kim & Demarque
2003; Yi, Demarque & Kim 2004). They showed that there is
a general agreement among the different sets, except for Padova
isochrones that appeared hotter and bluer on the lower main se-
quence and cooler and redder near the MSTO and on the RGB.
Yale-Yonsei, Victoria—Regina and BaSTI| show differences near
the MSTO, where the adopted core overshooting treatments differ
and on the lower main sequence where the adopted equation of state
and minimum masses differ.

Jofré & Weiss (2011) explored the effect of atomic diffusion in
the resulting ages of halo metal-poor stellar populations and found
an absolute difference of 4 Gyr for ages obtained ignoring or in-
cluding atomic diffusion in the stellar models. They also tested
the age using BaSTI (Cassisi et al. 2004; Pietrinferni et al. 2004)
and the Yonsei-Yale isochrones (Yi et al. 2003, 2004), as exam-
ples of isochrones without and with diffusion, respectively. They
found that ages obtained with BaSTI models agreed with those
obtained with isochrones without atomic diffusion, while Yonsei—
Yale results agreed better with isochrones with atomic diffusion.
Jofré & Weiss (2011) argue that metal-poor halo stars would be
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older than the Universe if the atomic diffusion is fully inhibited in
the models.

Taking the analysis of Jofré & Weiss (2011) into account, we
performed the isochrone fitting to the MRL of the three CMDs (V x
B —V,V x U—Vand F606W x F606W-F814W) of NGC 6366
with DSED (Dotter et al. 2008, version 2012) and PAdova and
TRieste Stellar Evolution Code (PARSEC; Bressan et al. 2012),
both including atomic diffusion starting on the main sequence.

We considered the full range of metallicity previously determined
for this cluster, which is —1.0 < [Fe/H] < —0.5. Pike (1976), by
computing the S parameter (Hartwick 1968) to his photometric data
and adopting E(B — V) = 0.72 & 0.02, estimated [M/H] = —0.50 &+
0.2. From TiO band photometry of seven giants, Johnson, Mould &
Bernat (1982) derived [Fe/H] = —0.6 & 0.2. Zinn & West (1984)
recalibrated the TiO bandstrength indices on to their own abundance
system and derived [Fe/H] = —0.99 + 0.25. Da Costa & Seitzer
(1989), from spectra obtained of the Ca i1 infrared triplet of several
giants belonging to the cluster, estimated [Fe/H] = —0.85; more
recently Da Costa & Armandroff (1995) reanalyzed the same data
and estimated [Fe/H] = —0.67.

Among the age estimates of NGC 6366 found in the literature is
the analysis by Alonso et al. (1997), comparing the MRL of this
cluster to the ones of NGC 6171 (old and metal-rich GC) and Pal12
(youngest known GC), both with [Fe/H] ~ —0.80. They found that
the age of NGC 6366 is very similar to that of NGC 6171, and Pal
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12 is 4-5Gyr younger. Rosenberg et al. (1999) estimated an age
of about 11 Gyr, using a data base of 34 GCs, through the anal-
ysis of relative ages by the magnitude difference A VL between
the horizontal branch and the MSTO, and the colour difference
8(V — N)@25 between the MSTO and the RGB (where the RGB
colour is measured 2.5 mag above the TO). Salaris & Weiss (2002),
using a group of GCs whose ages they estimate to be well deter-
mined (M15, M3, NGC 6171 and 47 Tucanae), give an age of 9.5 +
1.4 Gyr for NGC 6366, with the same method applied by Rosen-
berg et al. (1999). To bracket all previous determinations, we used
models with ages ranging from 9 to 13 Gyr.

In Fig. 3, we show our CMD of the V x U — V, the first ultraviolet
CMD for this cluster, together with the fit of DSED models to the
MRL, performed by visual inspection. It is not difficult to notice, by
looking at the low main sequence and the SGB that, as the metallicity
decreases (bottom to the top), the models fit the data better, until
[Fe/H] = —0.67, when the best fit is found. This model is the
best fit in all sectors of the CMD, having a metallicity consistent
with the spectroscopic determination by Da Costa & Armandroff
(1995) of RGB stars in the cluster. As metallicity continues to
decrease, the models no longer fit the data. We also performed the
analysis to the three colours with PARSEC models, finding similar
results.

An important point in Fig. 4 is that DSED models fit better the
lower main sequence and the SGB than PARSEC,; this is possibly
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Figure 3. DSED fits to the MRL (red dash—dotted line) of NGC 6366, at U — V colour, considering full range of metallicity determinations for this cluster and
ages of 9 Gyr (blue), 11 Gyr (magenta) and 13 Gyr (green). The best fit occurs for [Fe/H] = —0.67, consistent with the most recent spectroscopic determination

by Da Costa & Armandroff (1995).
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Figure 4. PARSEC and DSED fits to the MRL (red dash—dotted line) of the ACS/HST data, with [Fe/H] = —0.67 £ 0.07 (Da Costa & Armandroff 1995)
and ages of 9 Gyr (blue in online version), 11 Gyr (magenta in online version) and 13 Gyr (green in online version). DSED fits the SGB and the lower main

sequence better than PARSEC.

related to the equation of state adopted by Dotter et al. (2008) for
stars with mass lower than 0.80 M. For that reason, we use DSED
to determine the parameters of the cluster.

The DSED fit for the three CMDs with [Fe/H] = —0.67 £ 0.07
(Figs 4 and 5) shows that, while the best fit to U — V occurs with
9 Gyr, for B — Vitis around 11 Gyr, and for F606W-F814W, with
13 Gyr. The PARSEC best fit to U — V and F606W-F814W occurs
at the same ages as DSED. For B — V, the best PARSEC fit occurs
also around 13 Gyr. With that, we find the age as 11.00 + 1.15 Gy,
with DSED models.

Even when we fit more than one colour, a single model does not
fit the three colours simultaneously. The evolutionary models have
improved over the years, but they still do not fit the data well, mostly
when we consider the RGB. This indicates that the evolutionary
models still have unsolved problems, such as convection, opacity
tables, bolometric corrections and colour effective temperature (Tefr)
relations to transform theoretical quantities (luminosity and Te¢) to
magnitudes and colours.

Pietrinferni et al. (2009) argues that if the total CNO abundance is
the same as in the reference «-enhanced composition, one can safely
use «-enhanced isochrones to represent GC subpopulations affected
by CNONa anticorrelations. To take Pietrinferni et al. (2009) ar-
guments into account, we performed the fitting of DSED models
with different values of «-enhancement, but no improvement in the
isochrone fittings were found.

5.2 Total to selective extinction ratio

For a precise distance, we must take the interstellar reddening into
account. So, we determined Ry for NGC 6366, by applying the
method developed by Ducati et al. (2003) with stars belonging
to the cluster itself. With this method, it is possible to determine
simultaneously the total absorption Ay and the relative Ry from the
fit of the extinction law by Cardelli et al. (1989) to the photometry
of the stars.

To perform this analysis, we used NGC 6366 stars with UBVRI
data from Stetson standard stars and JK data from the DENIS third
release. Then, we classified the stars as members of NGC 6366 by
building the CMD in different colours. Each star that consistently
occurs in the cluster evolutionary sequence in all CMDs, within
the photometric uncertainties, is considered a cluster member. To
classify the spectral type of the stars, we used Alonso, Arribas &
Martinez-Roger (1999) tables of the effective temperature of giant
stars (FO—KS5) for different colours, taking metallicity into account,
considering all the range of uncertainties of NGC 6366 (0.65 <
E(B — V) <0.73and —1.0 < [Fe/H] < —0.50). Since Alonso et al.
(1999) tables are only for giant stars, we used only RGB stars in
our analysis, and our sample ended up with 29 stars.

We applied the method developed by Ducati et al. (2003), fit-
ting the extinction curves to the colours of member stars, obtain-
ing Ry = 3.06 + 0.14 for NGC 6366. This value is comparable
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Figure 5. Same as Fig. 4 for SOAR data. The uncertainties do not decrease when we fit simultaneous colours, because a single model does not fit the three

colours simultaneously.

to the mean value for the Galaxy of Wegner (1993), but it was
determined with stars from the cluster itself, and represents the
integral extinction through the line of sight all the way to the
cluster.

6 RESULTS AND CONCLUSIONS

We show that DSED models lead to a better fit to the data than
PARSEC, specially in the SGB and the low main sequence, possibly
related to the equation of state adopted by Dotter et al. (2008) for
stars with low mass and the opacity tables for cooler stars.

The mean value of the differential reddening that we found
in an area covering 3 x 3arcmin® ((SE(B — V)) = 0.055 +
0.018) is close to the estimate by Alonso et al. (1997) covering
12.2 x 12.2arcmin? (SE(B — V) ~ 0.03), but our method takes the
difference between each cell in the cluster into account, and shifts
these stars to the mean diagram along the reddening vector; while
Alonso et al. (1997) calculated the fiducial lines for four halves of
the cluster (i.e. northern, southern, eastern and western halves) and,
then compared de resulting lines on the CMD, finding that there is
no difference between the mean lines of the west and east, but stars
at the north are fainter and redder than stars in the south.

We also determined the total to selective reddening ratio for
NGC 6366, finding Ry = 3.06 + 0.14, determined with proba-
ble member stars. With that, we estimated the relations E(B —
V) = 1.02E(F606W-F814W) and E(B — V) = 0.57E(U — V) us-
ing Cardelli et al. (1989), and determined foreground reddening,
distance and age of NGC 6366 as

E(B — V) =0.69 £ 0.02(int) £ 0.04(ext);

d = [3.82 £ 0.15(int) & 0.01(ext)] kpc;

Age = 11.00 + 1.15Gyr; where “int’ means internal uncertain-
ties, i.e. the uncertainties related to the measurements and calibra-
tions; and ‘ext’ the external ones, i.e. those related to the model
fittings.

Our values of age, distance and foreground reddening for
NGC 6366 seem to agree with the recent determinations of Saraje-
dini et al. (2007) and Paust et al. (2009), but our quoted values of
the uncertainties in the parameters are larger. However, unlike pre-
vious authors, we consider all terms of uncertainty in all the steps,
including the Ry determination with member stars, not the mean
value of the Galaxy, as commonly used to determine the parameters
of GCs. Another important point is that we take the effect of uncer-
tainties due to the models into account, through the fit to multiple
colours.

The age determined for NGC 6366 in our analysis could be
overestimated if the cluster is CNO enhanced. However, so far there
is no C+N+O determination for this cluster. Our results could
be affected by the presence of multiple populations, detected by
Monelli et al. (2013) with a new photometric index cy g | = (U —
B) — (B — 1) in NGC 6366’s RGB.

One important conclusion is that isochrone fit uncertainties to
NGC 6366 do not decrease when we use multiple colours, because
a single model does not fit the three colours simultaneously. Clearly,
models fail to reproduce the observed evolutionary sequences of
NGC 6366 (especially for the low—Teg stars) in CMDs built with
photometry obtained with different instrumentation such as SOAR
and ACS/HST, even if we fit isochrone models with «-enhancement.
This indicates that isochrone models still have problems that remain
unsolved, possibly convection, opacity tables, bolometric correc-
tions and colour-effective temperature relations.

With this work, we determined realistic uncertainties in the pa-
rameters of NGC 6366. This kind of analysis must be extended to
other GCs for a more precise determination of fundamental param-
eters of the Galaxy.
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1 INTRODUCTION

ABSTRACT

We build differential-reddening maps for 66 Galactic globular clusters (GCs) with
archival HST WFC/ACS F606W and F814W photometry. Because of the different
GC sizes (characterised by the half-light radius Rp) and distances to the Sun, the
WFC/ACS field of view (200" x 200”) coverage (Rops) lies in the range 1 < Rops /Ry S
15 for about 85% of the sample, with about 10% covering only the inner (Rops < Ri)
parts. We divide the WFC/ACS field of view across each cluster in a regular cell grid,
and extract the stellar-density Hess diagram from each cell, shifting it in colour and
magnitude along the reddening vector until matching the mean diagram. Thus, the
maps correspond to the internal dispersion of the reddening around the mean. Depend-
ing on the number of available stars (i.e. probable members with adequate photometric
errors), the angular resolution of the maps range from ~ 7" x 7" to ~ 20" x 20”. We
detect spatially-variable extinction in the 66 globular clusters studied, with mean
values ranging from (JE(B —V)) = 0.018 (NGC6981) up to (0E(B—V)) =~ 0.16
(Palomar 2). Differential-reddening correction decreases the observed foreground red-
dening and the apparent distance modulus but, since they are related to the same
value of E(B — V), the distance to the Sun is conserved. Fits to the mean-ridge lines
of the highly-extincted and photometrically scattered globular cluster Palomar 2 show
that age and metallicity also remain unchanged after the differential-reddening cor-
rection, but measurement uncertainties decrease because of the reduced scatter. The
lack of systematic variations of (§E(B — V)) with both the foreground reddening and
the sampled cluster area indicates that the main source of differential reddening is
interstellar.

Key words: (Galazy:) globular clusters: general

Over the years, several approaches have been used to
map DR across the field of particular GCs, mostly focusing

arXiv:1307.3935v1 [astro-ph.GA] 15 Jul 2013

Spatially-variable extinction, or differential reddening (here-
after DR), occurs in all directions throughout the Galaxy
and is also present across the field of view of most glob-
ular clusters (GCs). By introducing non-systematic confu-
sion in the actual colour and magnitude of member stars
located in different parts of a GC, it leads to a broadening
of evolutionary sequences in the colour-magnitude diagram
(CMD). Thus, together with significant photometric scat-
ter, unaccounted-for DR hampers the detection of multiple-
population sequences and may difficult the precise determi-
nation of fundamental parameters, especially the age, metal-
licity and distance of GCs.

* Based on observations with the NASA /ESA Hubble Space Tele-
scope, obtained at the Space Telescope Science Institute, which
is operated by AURA, Inc., under NASA contract NAS5-26555,
under programs GO-10775 (PI: A. Sarajedini) and GO 11586 (PI:
A. Dotter).
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on rather restricted stellar evolutionary stages of the CMD.
A rather comprehensive review of early works can be found
in Alonso-Garcia et al. (2011, 2012). More recently, Milone
et al. (2012a) study the DR of 59 GCs observed with the
Hubble Space Telescope (HST) WFC/ACS. Their method
involves defining a fiducial line for the main-sequence (MS)
and measuring the displacement (along the reddening vec-
tor) in apparent distance modulus and colour for all MS
stars. This correction proved to be important for a better
characterization of multiple sub-giant branch populations in
NGC 362, NGC 5286, NGC 6656, NGC 6715, and NGC 7089
(Piotto et al. 2012). Alonso-Garcia et al. (2011, 2012) search
for DR in several GCs observed with the Magellan 6.5m tele-
scope and HST. Their approach is similar to that of Milone
et al. (2012a) but, instead of restricting to the MS, they
build a mean ridge line (MRL) for most of the evolution-
ary stages expected of GC stars. Along similar lines, Mas-
sari et al. (2012) use HST WFC/ACS photometry to esti-
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mate the DR in the highly-extincted stellar system Terzan 5,
which presents an average (mostly foreground) colour excess
of E(B —V) = 2.38. They build a regular grid of 25 x 25
cells across the field of view of Terzan 5 and search for spatial
variations, with respect to the bluest cell, in the mean colour
and magnitude of MS stars extracted within each cell. The
cell to cell differences in the mean (apparent distance mod-
ulus and colour) values are entirely attributed to internal
reddening variations, which they find to reach a dispersion
of E(B—V) ~ 0.67 around the mean.

In the present paper we use archival HST WFC/ACS
data to estimate the differential reddening in a large sam-
ple of Galactic GCs. Our approach incorporates some of the
features of the previous works, while including others that
we propose to represent improvements. For instance, we use
all the evolutionary sequences present in the CMD of a GC,
take the photometric uncertainties explicitly into account,
and exclude obvious non-member stars to build the Hess
diagram. Thus, instead of defining a fiducial line, we use
the actual stellar density distribution present in the Hess
diagram of all stars as the template against which internal
reddening variations are searched for. In short, we divide the
on-the-sky projected stellar distribution in a spatial grid, ex-
tract the CMD of each cell, convert it into the Hess diagram,
and find the reddening value that leads to the best match of
this cell with the template Hess diagram. The final product
is a DR map with a projected spatial resolution directly re-
lated to the number of stars available in the image. This, in
turn, can be used to obtain the DR-corrected CMD.

This paper is organised as follows: in Sect. 2 we briefly
discuss the data and the photometric cuts applied. In Sect. 3
we describe the approach adopted. In Sect. 4 we discuss the
results for the GC sample. Concluding remarks are given in
Sect. 5.

2 THE GC SAMPLE

Most of the GCs focused here are part of the HST
WFC/ACS sample obtained under program number
GO 10775, with A. Sarajedini as PI, which guarantees
some uniformity on data reduction and photometric qual-
ity. GO 10775 is a HST Treasury project in which 66 GCs
were observed through the F606W and F814W filters. For
symmetry reasons, we work only with GCs centred on the
images. Also, for statistical reasons (Sect. 3), our approach
requires a minimum of ~ 3000 stars (probable members with
adequate colour uncertainty) available in the CMD. Both
restrictions reduced the sample to 60 GCs. In addition, we
include the 6 GCs (Pyxis, Ruprecht 106, IC 4499, NGC 6426,
NGC 7006, and Palomar 15) observed with WFC/ACS un-
der program GO 11586, with A. Dotter as PI. These 6 GCs
satisfy our symmetry/number of stars conditions. Further
details on the observations and data reduction are in Milone
et al. (2012a) and Dotter, Sarajedini & Anderson (2011),
respectively for both samples. The final sample contains 66
GCs.

The field of view of WFC/ACS is & 200" x 200", which
implies that, depending on the GC distance and intrinsic
size, different fractions of the angular distribution of clus-
ter stars are covered by the observations. We characterize
this effect by measuring the ratio between the maximum

separation reached by WFC/ACS (=~ 100”) computed at
the GC distance and its half-light radius (taken from the
2010 update of Harris 1996 - hereafter H10), 8 = Rops/Rh-
The results are given in Table 1. A first-order analysis of
the structural parameters in H10 shows that the tidal and
half-light radii relate linearly as R; ~ 10 Rj. Thus, in most
cases we are sampling the very inner GC parts, since =~ 10%
of our sample has 3 < 1, such as in the case of NGC 6397
and NGC 6656; most of the sample, ~ 85%, lies in the range
spanned by 1 < 8 < 15, with 4 GCs (NGC 4147, Palomar 15,
Palomar 2, NGC 7006) reaching higher coverage levels.

Still regarding the photometric quality, Anderson et al.
(2008) show that unmodelable PSF variations introduce a
slight shift in the photometric zero point as a function of the
stars location in the field. The shifts cancel out when large
areas are considered, but may be as large as +0.02 mag in
colour when comparing stars extracted from different, small
areas across the field of GCs. In addition, they note that this
residual variation is very hard to distinguish from actual
spatially-variable reddening. We’ll return to this point in
Sect. 4.

Galactic GCs suffer from varying fractions of field-star
contamination (Milone et al. 2012a). Since comparison fields
obtained with the same instrumentation are not available,
we minimise non-member contamination in our analysis by
applying colour-magnitude filters to exclude obvious field
stars. These filters are designed to exclude stars with colour
and/or magnitude clearly discordant from those expected
of GC stellar evolutionary sequences. For high-quality pho-
tometry, these filters are more significant for fainter stars.
We designed filters for each GC individually, respecting par-
ticularities associated with the CMD morphology (e.g. the
presence of a blue horizontal branch or a red clump, blue
stragglers, etc.) and photometric uncertainties. A typical ex-
ample of such a filter is shown in Fig. 1 for NGC 1261.

Despite the high quality of the sample, photometric un-
certainties, which increase towards fainter magnitudes, may
lead to a significant broadening of the lower main sequence.
Thus, as an additional photometric quality control, we dis-
card any star with colour uncertainty (oco;) higher than a
given threshold (o.maz ). For statistical reasons, we work with
ocol between 0.2 and 0.4 mag, lower for GCs with a high
number of available stars (> 2 x 10°) and increasing other-
wise. Depending on the photometric quality and the amount
of field-star contamination, the colour-magnitude filter com-
bined to the o criterion exclude, on average, ~ 15 — 40%
of the stars originally available in the CMDs. Parameters
of the GC sample are given in Table 1, where the Galactic
coordinates and the foreground reddening are taken from
H10.

3 THE ADOPTED APPROACH

The underlying concept is that, if DR is non negligible,
CMDs extracted in different parts of a GC would be simi-
lar to each other but shifted along the reddening vector by
an amount proportional to the relative extinction between
the regions. In this sense, minimization of the differences by
matching the CMDs can, in principle, be used to search for
the extinction values affecting different places of a GC.
Obviously, differences between CMDs extracted from

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-11
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Figure 1. Example of a colour-magnitude filter (shaded poly-
gon) used to minimize field contamination on NGC 1261. The in-
set shows morphological differences in CMDs extracted from the
relatively crowded centre and an outer region of NGC 104.

various parts of the same GC are expected to occur either
by dynamical evolution (e.g. mass/luminosity segregation),
by the presence of multiple populations (e.g. Milone et al.
2012b and references therein), or by observational limita-
tions (e.g. crowding tends to produce a deficiency of faint
stars in the central parts of a GC with respect to the outer
parts). For instance, the latter effect is clearly illustrated by
the CMDs of NGC 104 extracted at the relatively crowded
centre and in a ring ~ 100" away from it (inset of Fig. 1),
a sparser region that allows detection of fainter stars. Then,
a direct comparison between a central and an outer CMD
might come up with differences that could be erroneously in-
terpreted as DR. Thus, to minimize effects unrelated to DR,
CMDs extracted in different parts of a GC are compared to
the mean CMD. Specifically, the mean CMD contains all
the WEC/ACS image stars that remain after we apply our
photometric criteria (Sect. 2). Statistically, the mean CMD
displays the spatially-averaged colour and magnitude prop-
erties of a GC, weighted according to the number of stars in
each region. In this sense, variations detected among CMDs
extracted in different parts of a GC should reflect the disper-
sion of reddening around the mean value. In addition, since
the mean CMD contains the highest (with respect to the
partial CMDs) number of stars, this procedure maximizes
the statistical significance of the CMD comparison.
However, the direct comparison between CMDs may
also introduce some additional problems. Among these, we

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-11

Differential reddening in globular clusters 3

17 g
19 L
21 | & g

23 g
20 | {24 % g

25

21

F606W

17 A
22 118 B
19 B
23 - 120 B
21
122 L
23 -

25 124

25

08 1 12 14 16 18 08 1 12 14 16 18
(F606W-F814W)

Figure 2. The bluest (top-right panel) and reddest (bottom-
right) Hess diagrams of NGC6388 are compared to the mean
(observed) one (left). The difference in reddening between both
amounts to dE(B — V) = 0.133.

call attention to the discreteness associated with CMDs (es-
pecially those built with a small number of stars) and the
remaining photometric uncertainties (see Sect. 2). To min-
imize these effects, we work with the (rather continuous)
Hess diagram®.

Photometric uncertainties - which are assumed to be
Normally distributed - are taken into account when building
the Hess diagrams. Formally, if the magnitude (or colour) of
a given star is given by T + o, the probability of finding it
at a specific value z is given by P(z) = \/2170 67%(121)2.
Thus, for each star we compute the fraction of the magni-
tude and colour that occurs in a given bin of a Hess dia-
gram, which corresponds to the difference of the error func-
tions computed at the bin borders; by definition, the sum of
the density over all Hess bins is the number of input stars.
Since we are comparing cells with unequal numbers of stars,
the corresponding Hess diagrams are normalized to unity,
so that differences in number counts do not introduce biases
into the analysis.

Then, the on-the-sky stellar distribution of the remain-
ing stars (Nomp) is divided in a grid of cells with a dimen-
sion that depends on the number of stars, and the CMD
of each cell is extracted and converted into a Hess dia-
gram. As an additional quality constraint, we only com-

I Hess diagrams show the relative density of occurrence of stars
in different colour-magnitude cells of the CMD (Hess 1924).
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Figure 3. Convergence pattern (Ryms as a function of e(B — V))
computed for the bluest (solid line) and reddest (dashed) cells of
selected GCs.

pute DR for cells having a number of stars higher than a
minimum value Np,in. After some tests, we settled for the
range 50 < Npin < 150, higher for the GCs with more stars
available. The spatial grid dimensions range from 30 x 30
to 10 x 10, with resolution increasing with the number of
stars. Consequently, the angular resolution of the DR maps
range from ~ 7’ x 7" to ~ 20" x 20”. Grid resolution, Nin,
Omaz, and Noarp, are listed in Table 1 for all GCs. Finally,
we search for the optimum value of § E(B — V') that leads to
the best match between the Hess diagram of a cell and that
of the whole distribution. The reddening vector has axes
with amplitudes corresponding to the absorption relations
Aposw = 2.866E(B — V) and Apgiaw = 1.880E(B — V),
derived according to Cardelli, Clayton & Mathis (1989) for
a G2V star.

Part of this process is illustrated in Fig. 2, in which the
Hess diagrams of the bluest and reddest cells of NGC 6388
are compared to the overall/mean one. Except for the
evolved sequences (and the relative stellar density), the
bluest and reddest cell diagrams have similar morphologies,
differing somewhat in magnitude and colour.

As discussed above, our approach assumes that DR
plays the dominant role in producing variations such as those
in Fig. 3 among CMDs extracted in different regions of the
same GC. Consequently, this reduces the problem to search-
ing for a single parameter, namely the internal colour excess
0E(B — V) difference between regions. We achieve this by
minimising the root mean squared residuals (R,ms) between
the mean (H) Hess diagram and that extracted from a given

NGC104 NGC6715
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Figure 4. Differential-reddening maps of NGC 104, NGC 6715,
Palomar 2 and Terzan8. The range of values of §E(B — V) is
shown by the vertical bars.

cell (H.), each composed of n and m colour and magnitude
bins, where

Ryms = (1)

1 i [H(i,5) - He(i, )]
Ne ij=1 lﬁ(z,]) + HC(Zvj)]

The sum is restricted to non-empty Hess bins, and the
normalisation by the total density in each bin gives a higher
weight to the more populated bins®. Finally, the squared
sum is divided by the number of stars in the cell, which
makes R,ns dimensionless, and preserves the number statis-
tics when comparing the convergence pattern for cells with
unequal numbers of stars. All things considered, the relative
weight that each evolutionary sequence has in the analysis is
proportional to the respective Hess stellar density, roughly
the number of stars it contains.

To minimise R,ms we use the global optimisation
method known as adaptive simulated annealing (ASA), be-
cause it is relatively time efficient, robust and capable of
finding the optimum minimum (e.g. Goffe, Ferrier & Rogers
1994; Bonatto, Lima & Bica 2012; Bonatto & Bica 2012).
Since the CMD cells may be somewhat bluer or redder than
the mean one, the search starts with the parameter e(B — V')
being free to vary between —0.5 and +0.5. The initial trial

2 In Poisson statistics, where the uncertainty of a measurement

N is 0 = VN, our definition of Ryms is equivalent to the usual
2

X°.

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-11



point is randomly selected within this range and the start-
ing value of R, is computed. Then ASA takes a step by
changing the initial parameter, and a new value of Ryps is
evaluated. Specifically, this implies that all stars in the cell
have their colour and magnitude changed according to the
new value of e(B — V). By definition, any R,.,s-decreasing
(downhill) move is accepted, with the process repeating from
this new point. Uphill moves may also be taken, with the
decision made by the Metropolis (Metropolis et al. 1953)
criterion, which enables ASA to escape from local minima.
Variation steps become smaller as the minimisation is suc-
cessful and ASA approaches the global minimum.

We illustrate the convergence pattern (Ryms as a func-
tion of e(B —V)) for the bluest and reddest cells of some
representative GCs in Fig. 3. Regardless of the number of
available GC stars, low for NGC 6144 (~ 2 x 10*) and higher
for Palomar2 (~ 4.2 x 10*), NGC 1261 (~ 8.4 x 10*), and
NGC 6388 (~ 2.7 x 10%), the R,.ms shape is similar, present-
ing a conspicuous and rather deep minimum, which is easily
retrieved by our approach.

4 RESULTS

The first step is to compute e(B — V), the internal difference
in E(B — V) of all cells with respect to the mean Hess dia-
gram. Once the bluest cell is identified, we compute its differ-
ence in e(B — V') with respect to the other cells, thus giving
rise to the actual distribution of DR values dE(B — V) in a
given GC. Cells having a number of stars lower than Ny,
(usually those lying at the image borders) are attributed a
0E(B — V) corresponding to the average among the nearest
neighbour cells. Finally, the colour and magnitude of all stars
in a cell are corrected for the corresponding 6E(B — V),
a process that is repeated for all cells in the grid. What
emerges from this procedure is the corresponding DR map,
such as those illustrated in Fig. 4, and the DR-corrected
CMDs (e.g. Fig. 5).

Our approach computes colour shifts among stars ex-
tracted from different regions across the GCs. Thus, be-
fore proceeding into the analysis, we have to consider the
potential effects of unaccounted-for zero-point variations
across the respective fields. As discussed in Anderson et al.
(2008), stars extracted from wide-apart regions may present
a difference in colour (related to zero-point variation) of
A(Fsoew —Fgraw ) < 0.04, which our approach would take as
a difference in reddening of §E(B — V') < 0.04. Correction
for this residual zero-point variation would require having
access to a detailed map of the shifts for all GCs in Ta-
ble 1. Since this information is not available, in what follows
we either call attention to or exclude from the analysis the
GCs in which colour shifts due to zero-point variation may
dominate over differential reddening.

The DR maps shown in Fig. 4 are typical among our
GC sample. They show that extinction may be patchy
(as in the centre of NGC6715) and scattered (as across
Terzan 8), rather uniform (as in Palomar 2, where it is ap-
parently distributed as a thin dust cloud lying along the
north-south direction), or somewhat defining a gradient (like
in NGC 104). However, most of the cells in NGC 104 have
0E(B — V) < 0.04 (Table 1 and Fig. 6), which suggests that

(© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-11
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Figure 5. CMDs of selected GCs before (left panels) and af-
ter (right) differential-reddening correction. For visualization pur-
poses, arbitrary shifts have been applied to the colour axis.

most of the colour pattern across its field is extrinsic, prob-
ably related to the zero-point variation.

Turns out that our approach is capable of detecting
some measurable amount of DR in the 66 GCs dealt with in
this paper. To summarize this point, we show in Fig. 6 the
distribution function (DF) of the 0 E(B — V') measured over
all cells of selected GCs, from which the mean and maxi-
mum DR values, (0E(B —V)) and 0E(B —V), .., can be
measured. Some GCs, like NGC 104, NGC 2808, NGC 5286,
and NGC 6715, have roughly log-normal DF's, while in oth-
ers like Palomar?2, the DFs are flat and broad. The ma-
jority (67%) of the GCs have the mean DR characterized
by (JE(B—-V)) < 0.04 (a range of values that may be
mostly related to zero-point variations), with the highest
value (0E(B —V)) = 0.161 occurring in Palomar2. Re-
garding the maximum DR value, 67% of the GCs have
OE(B—=V), 0. S 0.09, with the highest dE(B-V), =
0.375 again in Palomar 2. For a more objective assessment
of the range of §E(B — V) occurring in the GCs, we give
in Table 1 the average and maximum values of 0E(B — V)
found for each GC.

By construction, when our approach corrects a CMD
cell by the corresponding DR value, it shifts both the colour
and magnitude of all stars in the cell towards smaller val-
ues of apparent distance modulus and colour excess. Thus,
the correction brings together the cell’s photometric scat-
ter that, after applying to all cells, makes the blue and red
CMD ridges somewhat bluer. We note that this same effect
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Table 1. General properties and derived parameters of the GC sample

GC l b 3 NMRA X NDE Npin Omazx NC]\/ID E(B — V) <5E(B — V)> 6E(B — V)ma:v
) (©) (cells) (stars) (mag)  (10* stars) (mag) (mag) (mag)
1) (2) B @ (5) 6 (7 (8) 9) (10) (11)
NGC6441 353.53 —5.01 10 30 x 30 150 0.2 28.6 0.47 0.069 + 0.036 0.175
NGC 6388 345.56 —6.74 9.0 25 X 25 150 0.2 27.0 0.37 0.047 £ 0.019 0.133
NGC5139  309.10 14.97 0.5 30 x 30 150 0.2 26.9 0.12 0.028 + 0.009 0.050
NGC2808 282.19 —11.25 6.0 30 x 30 150 0.2 25.8 0.22 0.028 + 0.011 0.068
NGC6715 5.61 —14.09 15 25 x 25 150 0.2 23.4 0.15 0.077 £+ 0.010 0.101
NGC 7089 53.37 —35.77 54 25 X 25 150 0.2 20.9 0.06 0.032 + 0.009 0.055
NGC 7078 65.01 —27.31 5.2 25 X 25 150 0.2 19.9 0.10 0.032 +0.014 0.065
NGC5024 332.96 79.76 6.8 25 x 25 150 0.2 19.9 0.02 0.030 + 0.009 0.068
NGC5286 311.61 10.57 8.0 25 X 25 125 0.3 17.6 0.24 0.061 £+ 0.017 0.112
NGC 5272 42.22 7871 2.2 25 x 25 150 0.3 15.0 0.01 0.031 + 0.009 0.063
NGC104 305.89 —44.89 0.7 25 X 25 125 0.3 14.8 0.04 0.028 + 0.009 0.051
NGC 6205 59.01 40.91 2.1 25 X 25 125 0.3 13.9 0.02 0.026 + 0.009 0.054
NGC5986  337.02 13.27 5.3 25 x 25 150 0.3 13.6 0.28 0.048 + 0.022 0.111
NGC 6341 68.34 34.86 4.1 25 X 25 125 0.3 12.3 0.02 0.030 + 0.010 0.064
NGC 1851 244.51 —35.03 11 25 X 25 125 0.3 12.0 0.02 0.025 £+ 0.010 0.054
NGC6093 352.67 19.46 8.2 23 x 23 100 0.3 11.3 0.18 0.039 + 0.015 0.078
NGC 362 301.53 —46.25 5.2 23 x 23 100 0.3 10.5 0.05 0.032 + 0.009 0.056
NGC 5904 3.86 46.80 2.1 23 x 23 100 0.3 10.3 0.03 0.033 + 0.009 0.068
NGC6541 349.29 —11.19 3.5 23 x 23 100 0.3 10.1 0.14 0.033 +0.017 0.092
NGC1261 270.54 —52.12 11 23 x 23 100 0.3 8.4 0.01 0.024 + 0.008 0.049
NGC5927  326.60 4.86 3.5 23 x 23 100 0.3 8.4 0.45 0.059 + 0.031 0.169
NGC 6656 9.89 —7.55 0.5 23 x 23 100 0.3 8.3 0.34 0.047 £ 0.018 0.100
NGC6304 355.83 5.38 2.1 20 x 20 100 0.2 7.3 0.54 0.047 + 0.020 0.109
NGC6779 62.66 8.34 4.3 23 x 23 80 0.3 6.9 0.26 0.052 + 0.018 0.093
NGC 7099 27.18 —46.84 3.9 20 x 20 80 0.3 6.0 0.03 0.030 + 0.010 0.064
NGC 6934 52.10 —18.89 11 20 x 20 80 0.3 5.9 0.10 0.031 +0.012 0.069
NGC4833 303.60 —8.02 14 20 x 20 80 0.3 5.6 0.32 0.042 + 0.015 0.093
NGC 7006 63.77 —19.41 46 15 x 15 100 0.3 5.5 0.05 0.030 + 0.010 0.055
NGC6101 317.74 —15.82 7.3 20 x 20 80 0.3 5.4 0.05 0.026 + 0.009 0.054
NGC6723 0.07 —-17.30 2.8 18 x 18 80 0.3 5.4 0.05 0.027 + 0.009 0.051
NGC 6254 15.14 23.08 1.1 18 x 18 80 0.3 5.2 0.28 0.060 + 0.023 0.117
NGC 6637 1.72 —-10.27 5.2 18 x 18 80 0.3 5.1 0.18 0.031 + 0.007 0.058
NGC4590 299.63 36.05 3.4 18 x 18 80 0.3 5.0 0.05 0.046 + 0.017 0.089
NGC6584 342.14 —16.41 9.0 18 x 18 80 0.3 4.9 0.10 0.029 + 0.009 0.055
1C 4499 307.35 —20.47 5.5 18 x 18 100 0.3 4.7 0.23 0.031 £ 0.012 0.064
NGC6752 336.49 —25.63 1.0 18 x 18 80 0.3 4.4 0.04 0.030 + 0.012 0.064
NGC 6426 28.09 16.23 11 15 x 15 100 0.3 4.3 0.36 0.047 + 0.022 0.097
NGC 6624 2.79 —7.91 438 18 x 18 80 0.3 4.3 0.28 0.047 + 0.019 0.114
Palomar 2 170.53 —9.07 25 15 x 15 80 0.3 4.2 1.24 0.161 + 0.090 0.375

Table Notes. Col. 1: GC identification; Cols. 2 and 3: Galactic coordinates; Col. 4: Fraction of the half-maximum radius covered by
WFC/ACS; Col. 5: RA and DEC grid; Col. 6: Minimum number of stars for a cell to be used in DR computation; Col. 7: Maximum
allowed colour uncertainty; Col. 8: Number of stars remaining after applying the colour-magnitude filter and with o.o; < 0maa; Col. 9:
Foreground reddening (H10); Col. 10: Mean differential colour excess (values lower than 0.04 may be related to zero-point variations);

Col. 11: Maximum value reached by the differential colour excess.

shows up in the CMDs of Terzan5, for which a different
approach was applied by Massari et al. (2012) to correct
for DR (see their Fig. 4). In addition, since the reddening
vector for F606W and F814W is roughly directed along the
MS, the colour and distance modulus shift should be more
conspicuous in the evolved sequences, as shown in Fig. 5 for
selected GCs.

For a more objective assessment of the changes intro-
duced by our DR correction into the CMDs, we examine
the colour spread along the main sequence. The first step
involves rectifying the main sequence, which is achieved by
subtracting - for each star - the colour corresponding to
the fiducial line, which basically traces the highest-density
track of the CMD (or Hess diagram). In the present cases,

we divide the main-sequence in bins 0.1 or 0.2 mag wide (de-
pending on the number of stars in each bin) and build the
distribution function for the colour of all stars within each
bin. Then, we fit a Gaussian to the distribution function,
from which we take the colour corresponding to the high-
est stellar density - which represents the fiducial colour for
the mid-point of the bin. After subtracting the fiducial line,
we build the residual colour distribution function (i.e. the
number-density of stars within a given colour bin) for the
full magnitude range of the main sequence. This process is
illustrated in Fig. 7 for NGC 104 and Palomar 2, previous to
DR correction. The markedly different residual colour dis-
tributions (quite narrow for NGC 104 and broad for Palo-
mar 2) reflect the very different DR properties of both GCs

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-11
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GC ¢ b B NRA X NDE Nmin  Omaz Neymbp E(B-V) (JE(B-V)) G6EMB-V), 4
(®) ®) (cells) (stars) (mag) (10* stars) (mag) (mag) (mag)
(1) (2) (3) (5) 6) (7 (8) 9) (10) (11)
NGC 6809 8.79 —23.27 1.0 20 x 20 80 0.4 3.8 0.08 0.027 £+ 0.010 0.050
NGC 6681 2.85 —12.51 6.3 15 x 15 80 0.4 3.7 0.07 0.024 + 0.007 0.041
NGC 6981 35.16 —32.68 9.0 16 x 16 80 0.4 3.2 0.05 0.018 + 0.008 0.038
NGC 6218 15.72 26.31 1.3 18 x 18 80 0.3 2.8 0.19 0.027 + 0.008 0.056
NGC 3201 277.23 8.64 0.8 18 x 18 80 0.4 2.7 0.24 0.057 + 0.019 0.118
Lynga 7 328.77 —2.80 3.3 15 x 15 80 0.4 2.6 0.73 0.073 +0.037 0.191
NGC 6362 325.55 —17.57 1.8 18 x 18 80 0.4 2.5 0.09 0.025 + 0.008 0.046
NGC 5466 42.15 73.59 3.5 18 x 18 80 0.4 2.4 0.01 0.024 + 0.009 0.048
NGC 288 152.30 —89.38 2.0 15 x 15 60 0.4 2.1 0.03 0.047 + 0.018 0.091
Terzan 8 5.76  —24.56 13 15 x 15 80 0.4 2.0 0.12 0.022 + 0.010 0.055
NGC6144 351.93 15.70 2.7 15 x 15 60 0.4 1.9 0.36 0.038 +0.016 0.079
NGC 2298 245.63 —16.00 5.5 15 x 15 60 0.4 1.8 0.14 0.062 + 0.024 0.126
NGC 6652 1.53 —11.38 10 15 x 15 60 0.4 1.8 0.09 0.025 + 0.008 0.047
NGC6171 3.37 23.01 1.8 13 x 13 50 0.4 1.8 0.33 0.061 + 0.025 0.112
NGC 6352 341.42 —7.17 14 15 x 15 60 0.4 1.7 0.22 0.042 + 0.018 0.092
NGC 5053 335.70 78.95 3.3 15 x 15 60 0.4 1.7 0.01 0.029 + 0.011 0.058
NGC 4147 252.85 77.19 20 13 x 13 50 0.4 1.7 0.02 0.019 + 0.009 0.045
Rup 106 300.88 11.67 10 15 x 15 70 0.5 1.7 0.20 0.026 + 0.010 0.051
NGC 6397 338.17 —11.96 0.4 13 x 13 60 0.4 1.3 0.18 0.019 + 0.009 0.051
Arp2 8.55 —20.79 8.0 15 x 15 60 0.4 1.0 0.10 0.026 + 0.010 0.059
NGC 6838 56.75 —4.56 1.2 11 x 11 50 0.4 0.9 0.25 0.035 + 0.015 0.074
Terzan 7 3.39 —20.07 14 11 x 11 50 0.4 0.8 0.07 0.033 +0.011 0.055
NGC6717 12.88 —10.90 5.2 11 x 11 50 0.4 0.8 0.22 0.025 + 0.010 0.057
Palomar 15 18.88 24.30 20 11 x 11 50 0.5 0.7 0.40 0.033 +£0.014 0.088
Pyxis 261.32 7.00 — 11 x 11 50 0.5 0.7 0.21 0.038 + 0.012 0.070
NGC 6366 18.41 16.04 0.6 13 x 13 50 0.4 0.6 0.71 0.055 £+ 0.018 0.112
NGC 6535 27.18 10.44 4.0 10 x 10 50 0.4 0.3 0.34 0.020 + 0.011 0.044

(Table 1 and Fig. 6). Figure 8 shows the residual colour dis-
tributions (restricted to the main sequence) before and af-
ter DR correction for selected GCs. The narrowing effect on
the main sequence is conspicuous, especially for the highest
differentially-reddened GC of our sample, Palomar 2.

We further illustrate our approach in Fig. 9 with
NGC2298 (E(B-V) 0.14, (0E(B -V)) 0.062,
0E(B—-V), .. = 0.126), displaying the results in a simi-
lar fashion as in Milone et al. (2012a), which also serves to
compare the different approaches more objectively. As ex-
pected, the DR correction decreases the colour spread over
most of the rectified main sequence. To better quantify the
colour spread, we build the colour distribution function for
each interval AF606WW = 1mag, within the range 19 — 24
(similar to that used by Milone et al. 2012a). Finally, we fit
a Gaussian to these functions, from which we measure the
dispersion (o.) around the mean colour spread. Both before
and after DR correction, o. increases towards fainter magni-
tudes; obviously, o. values measured after DR, correction are
smaller than the respective ones before correction. Although
following a similar pattern, our o. values are a little lower
than those found by Milone et al. (2012a). This difference
is possibly related to the fact the first step into the analysis
involves excluding probable field stars (with colours exces-
sively red or blue with respect to the expected GC evolution-
ary sequence) by using the colour-magnitude filter (Sect. 2).
As an additional comparison, both the North-South gradient
pattern indicated by our approach for the differential red-
dening in NGC 6366 (Fig. 2 in Campos et al. 2013) and the

(© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-11

relative reddening values (Table 1) are consistent with those
found by Alonso et al. (1997), AE(B — V) ~ 0.03 between
both hemispheres.

An observational consequence of correcting a CMD for
DR is a slight decrease in the apparent distance modulus
and colour excess by amounts related to E(B — V') accord-
ing to the adopted reddening vector. Consequently, the GC
distance to the Sun should remain unchanged, since the
distance decrease implied by the smaller apparent distance
modulus is exactly compensated by the increase associated
with the lower foreground colour-excess.

Figure 10 illustrates the above issue with Palomar 2, the
worst-case scenario in terms of mean, maximum (Table 1)
and distribution of DR values (Fig. 6), as well as photomet-
ric scatter. We first build the mean-ridge line (MRL) for the
MS, sub-giant and red-giant branches both for the observed
(top-left panel) and DR-corrected (bottom-left) CMDs. The
differences in apparent distance modulus and foreground
colour excess become clear when both MRLs are placed on
the same panel (top-right). A near-match of both MRLSs oc-
curs when the apparent distance modulus and the colour ex-
cess of the observed CMD are shifted by A(m— M) reosw =
—0.5 and A(F606W — F814W) = —0.19, respectively. For
these filters, the ratio between the DR-corrected (d.) and
observed (d,) distances can be expressed as log(d./d,) =
(A(m — M) reosw — 2.92 x A(F606W — F814W)) /5. For
the MRLs of Palomar 2, the shifts produce a small increase
(~ 3%) in the distance, probably lower than the observa-
tional uncertainties. Thus, given the lower DR values and
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Figure 6. Distribution function of §E(B — V') for a representa-
tive GC sub-sample. For comparison purposes, the DF's are nor-
malized to the peak. Values within the shaded area may be af-
fected by residual zero-point variations.

photometric scatter of the remaining GCs of our sample,
the corresponding changes in distance should be lower than
that of Palomar 2.

Since the mean CMD morphology is essentially con-
served by the DR correction, age and metallicity determi-
nations based on MRLs are expected to come up with un-
changed results as well, but their measured uncertainties
should decrease, as the overall CMD scatter is reduced.

By definition, foreground reddening is the amount of
extinction that affects uniformly all stars in a CMD. In this
context, it is obvious that not all of the extinction needs to
be actually located outside the cluster. For instance, suppose
a GC affected by an internal DR distribution in which the
minimum value is higher than zero and with no intervening
extinction. Consequently, the minimum DR value would be
mistaken as foreground. In this sense, our analysis above
shows that part of the assumed foreground reddening may in
fact be internal. In the case of Palomar 2, the DR correction
makes the overall CMD bluer by about AE(B — V) = —0.2,
thus implying a lower foreground reddening than that given
in H10 (and reproduced in Table 1).

Finally, in Fig. 11 we study dependences and correla-
tions among the derived parameters. In this analysis we ex-
clude the GCs having the maximum and mean DR lower
than 0.04 mag; the final sub-samples contain 65 GCs with
SE(B—=V), ... > 0.04 and only 22 with (JE(B-V)) >
0.04. Both the foreground and maximum reddening pa-
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22 t t t t T t t t
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(F606W — F814W) AColour

Figure 7. The fiducial line (solid curve, left panels) is used to
rectify the main sequence (right panels), from which the residual
colour distribution is computed (inset in right panels).

rameters appear to anti-correlate with the distance to the
Galactic plane (|b]) at different degrees (top-left panel); the
mean-DR, on the other hand, presents an essentially flat
distribution of values. As expected, the foreground absorp-
tion E(B — V) clearly increases towards the Galactic plane
according to E(B —V) = (1.59 & 0.44) x |p|~(0-78+018)
with the mild correlation coefficient CC = 0.63. A sim-
ilar, but shallower dependence occurs for the maximum
DR, 6E(B—V), . = (0.24 + 0.05) x ||~ (*40£E0-98) " it
CC =0.48.

Both 6E(B —V),... and (¢E(B — V)) are similarly un-
correlated with the angular distance to the Galactic centre
(JAZ]); the same occurs with the foreground E(B — V'), but
with the scatter having larger amplitude (top-right panel).
Regarding the dependence on the foreground E(B — V), the
maximum DR values appear to increase with E(B — V) es-
pecially for E(B —V) 2 0.2 (bottom-left panel). Indeed,
the best representation for 0E(B — V'), is a straight line,
0E(B—=V), .. =(0.0434£0.004)+(0.20£0.01)x E(B —V),
with the strong correlation coefficient CC = 0.85. The re-
striction to (0E(B —V)) > 0.04 precludes a similar fit to
(0E(B — V)), but it also appears to increase for E(B — V) 2>
0.2. This suggests that interstellar (external) reddening is
the dominant source of DR.

The issue concerning the internal/external to the clus-
ters nature of the differential-reddening source can be inves-
tigated from another perspective. Although the fraction of
the cluster area covered by WFC/ACS 8 = Rops/ Ry, varies

© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-11
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Figure 8. Residual colour distribution function of the main se-
quence of selected GCs before (solid curve) and after (shaded
curve) differential-reddening correction.

significantly among our sample (Table 1), its effect on the
mean DR values is essentially negligible (Fig. 11, bottom-
right). A reasonable assumption is that, if the source of
DR is essentially internal to the clusters, with the dust dis-
tribution following the cluster stellar structure, differences
in dE(B —V) - and thus the mean DR - should increase
with 8. In this context, the lack of a systematic variation of
(0E(B —V)) with 8 indicates that most of the DR source
is external to the clusters, which is consistent with the con-
clusion of the previous paragraph.

5 SUMMARY AND CONCLUSIONS

In this work we derive the differential-reddening maps of
66 Galactic globular clusters from archival HST WFC/ACS
data uniformly observed (and reduced) with the F606W and
F814W filters. The angular resolution of the maps are in the
range ~ 7" x 7" to ~ 20" x 20”. According to current census
(Ortolani et al. 2012, and references therein), our sample
comprises about 40% of the Milky Way’s globular cluster
population, which implies that the results can be taken as
statistically significant.

We start by dividing the WFC/ACS field of view across
a given GC in a regular grid with a cell resolution that varies
with the number of available stars. Next, we select a sub
sample of stars containing probable members having low to
moderate colour uncertainty. Then, the stellar-density Hess
diagrams built from CMDs extracted in different cells of

(© 0000 RAS, MNRAS 000, 1-11
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Figure 9. The major part of the main sequence of NGC 2298
shown before (top panels) and after (bottom) DR correction.
Subtraction of the fiducial line (left panels) allows visualization
of the colour spread along the rectified main sequence (middle).
The intrinsic colour dispersion is measured in intervals of 1 mag
by means of Gaussian fit to the distribution function (right); the
measured dispersion (o) is given in each panel (in all cases the
uncertainty in o is < 0.001).

the grid are matched to the mean one (containing all the
probable-member stars available in the WFC/ACS image)
by shifting the apparent distance modulus and colour excess
along the reddening vector by amounts related to the red-
dening value e(B — V') according to the absorption relations
in Cardelli, Clayton & Mathis (1989). This is equivalent to
computing the reddening dispersion around the mean, since
a differentially-reddened cluster should contain cells bluer
and redder than the mean. Finally, we compute the dif-
ference in e(B — V') between all cells and the bluest one,
thus yielding the cell to cell distribution of d E(B — V'), from
which we compute the mean and maximum values occurring
in a given GC, (¢E(B —V)) and 6E(B—-YV),, .., respec-
tively. This process also gives rise to the DR maps and the
DR-corrected CMDs.

We find spatially-variable extinction in the 66 GCs stud-
ied in this paper, with mean values (with respect to the
cell to cell distribution) ranging from (§E(B — V)) ~ 0.018
(NGC6981) up to (JE(B—V)) ~ 0.16 (Palomar2). As a
caveat, we note that values of 6E(B — V) < 0.04 may be
related to uncorrected zero-point variations in the original
photometry. By comparing dependences of the DR-related
parameters with the distance to the Galactic plane, fore-
ground reddening, and cluster area sampled by WFC/ACS,
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modulus by 0.5 mag and the foreground reddening by 0.19 mag
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we find that the main source of differential reddening is in-
terstellar (external to the GCs).

Regarding the CMD analyses based on mean-ridge lines

(and theoretical isochrones), the DR correction decreases
both the apparent distance modulus and foreground red-
dening values, but does not change the observed distance
to the Sun, age and metallicity. Besides, the measured un-
certainties in these fundamental parameters are expected to
decrease, since the overall CMD scatter is reduced. Anyone
interested in having access to the code and/or DR maps built
in this paper - or having the data of specific GCs analysed
by us - should contact C. Bonatto.
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ABSTRACT

We explore the physics of crystallization in the deep interiors of white dwarf (WD) stars using the color-magnitude
diagram and luminosity function constructed from proper-motion cleaned Hubble Space Telescope photometry of
the globular cluster NGC 6397. We demonstrate that the data are consistent with the theory of crystallization of
the ions in the interior of WD stars and provide the first empirical evidence that the phase transition is first order:
latent heat is released in the process of crystallization as predicted by van Horn. We outline how these data can be
used to observationally constrain the value of I' = Ecouiomb/ Ethermal N€@r the onset of crystallization, the central
carbon/oxygen abundance, and the importance of phase separation.

Key words: dense matter — equation of state — globular clusters: individual (NGC 6397) — stars: luminosity

function, mass function — white dwarfs

1. STAR FORMATION HISTORY AND PHYSICS FROM
THE WHITE DWARF STARS

White dwarf (WD) stars are the inevitable progeny of nearly
all (~97%) stars (e.g., Fontaine et al. 2001, hereafter FBB).
Their distribution can be used to extract two things: age of
the stellar population and cooling physics of the WD stars.
The two are interrelated, but qualitatively different. Extracting
the age and history of star formation has become known as
WD cosmochronology. An excellent review emphasizing this
connection and the attendant uncertainties is given by FBB.

The techniques of WD cosmochronology have been success-
fully applied to the disk by a number of investigators (e.g.,
Winget et al. 1987; Wood 1992; Hansen & Liebert 2003, and
references therein) and are being continuously refined. They
have also been applied to a variety of open clusters and cali-
brated against main-sequence turnoff and related methods (e.g.,
Kalirai et al. 2007; DeGennaro et al. 2008, and references
therein). The Hubble Space Telescope (HST) photometry ob-
tained by Richer and Hansen and their collaborators (Hansen
et al. 2002, 2007; Richer et al. 2008) has yielded a new harvest
of information for WD populations. They have used the Ad-
vanced Camera on the HST to reach the terminus of the WD
cooling sequence, giving us a qualitatively different tool for an-
alyzing the WD population. Hansen et al. (2007) used Monte
Carlo techniques in conjunction with their cooling models to de-
termine the age of NGC 6397 from the WD stars, attempting to
account for uncertainties in the basic physical parameters of the
WD stars to determine an age for the cluster; using goodness-
of-fit criteria, they arrive at an age for the cluster, based on WD
cooling, of 11.47 + 0.47 Gyr.

Finding the signature of the key physical properties of the WD
stars in the disk luminosity function (hereafter LF) has proven
more difficult than getting an age constraint. This is because the
disk population contains stars formed at different times and from
different main-sequence progenitors. This is greatly simplified

6 NSF Astronomy & Astrophysics Postdoctoral Fellow.
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in a cluster sample and, most of all, in an old globular cluster. In
this Letter, we focus on the HST photometry of NGC 6397 and
the distribution of WD stars in the color-magnitude diagram
(hereafter CMD). We report evidence for a “bump” in the LF
due to the release of the latent heat of crystallization and we
show how this can be refined to yield more accurate measures
of these processes.

2. ANCHORING THE WD EVOLUTIONARY SEQUENCES
IN THE COLOR-MAGNITUDE PLANE

We fit main-sequence, pre-WD, and WD evolutionary models
simultaneously. The main-sequence and pre-WD models we
used for this work were computed with the Padova stellar
evolution code (Marigo et al. 2008). We used a variety of
metallicities to determine the best fit to the main-sequence and
WD models.

Our WD evolutionary models have updated constitutive
physics (see, e.g., Bischoff-Kim et al. 2008). We place the
new generation of WD evolutionary models of DA and DB
WD stars in the observed Fgiaw versus Fgosw CMD using
P. Bergeron’s model atmosphere grids’ (for a detailed descrip-
tion, see Bergeron et al. 1995; Holberg & Bergeron 2006;
Holberg et al. 2008) along with an analytical correction to the
Kowalski (2007) results for the effect of Ly« far red-wing ab-
sorption. This correction is small and will be discussed in a
forthcoming paper.

Our best fit of the CMD in the natural ACS color system gives
a metallicity of Z = 0.00012 + 0.00001, E(Feosw — Fsraw) =
0.2240.02, and (m — M) = 12.4940.05 (Figure 1) and a main-
sequence turnoff age of 12*%% Gyr. The age is consistent with
the values found by Richer et al. (2008) and Hansen et al. (2007),
even though they used the Dartmouth Evolutionary Sequence
(DES). The metallicity is a factor of two lower than Richer
et al. (2008) but is in agreement with the independent direct
spectroscopic determinations based on VLT data (Korn et al.
2007). The values of these parameters fix the WD cooling tracks

7 http://www.astro.umontreal.ca/~bergeron/CoolingModels/.
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Figure1l. Bestfit to the proper-motion screened HST data on NGC 6397 using the
Padova stellar evolution code (Marigo et al. 2008). This fit gives [Fe/H] = —2.2,
(m — M) = 12.49, and E(Fsosw — Fs1aw) = 0.22. This anchors our WD
sequences in the CMD.

in the CMD and eliminate the freedom to slide the tracks as
has been done in other works (e.g., Hansen et al. 2007). This
constrains the best-fit total WD mass throughout the CMD. It
is clear from Figure 2 that the tracks fit the bulk of the sample
well.

The data (see Figure 2) are taken from the proper-motion
selected sample of Richer et al. (2008). This is a more ho-
mogeneous sample than that of Hansen et al. (2007) but is
smaller because of the reduced area and magnitude limits of
the proper-motion data. Four features stand out in Figure 2:
there is a gap in the distribution near Fgi4yw = 24.5 that may
be statistically significant, there is a noticeable concentration of
stars near Fgia = 26.5, there is a terminus at approximately
Fgiaw = 27.6, and a noticeable turn to the blue before the
terminus. These last two features were noted in Hansen et al.
(2007). In this Letter, we focus on what we can learn from the
concentration, or clump, of stars near 26.5, providing a physical
explanation.

3. PHYSICS WITH THE CMD AND LF

The CMD constrains the mechanical and thermal properties of
the WD stars (Richer et al. 2008). Once the evolutionary tracks
have been anchored by the main sequence and WD sequence
simultaneously as described above, we can move on to exploring
the physics contained in the CMD. Hansen et al. (2007) point
out that the location of the terminus provides a simple lower
limit to the age of the cluster from the WD cooling times. For
our models, this WD cooling limit is reached at about 10.5 Gyr
for pure carbon core models. This age limit is consistent with the
values quoted in Hansen et al. (2007) and Richer et al. (2008).
The position of the tracks is insensitive to processes affecting
only the age; to examine these we must look to the LF, the
number of stars observed as a function of magnitude.

CRYSTALLIZATION PHYSICS FROM WDs L7

For the parameters described above, it is evident from Figure 2
that models with masses in the range of 0.500-0.535 M, best fit
the region near the center of the clump. This increases slightly
for decreased values of m — M and is also a function of the
reddening. We emphasize again that simultaneously fitting the
main sequence and WD sequence provides tight constraints on
both the distance modulus and the reddening.

In Figure 3, we show the LF of both the Hansen et al. (2007)
and Richer et al. (2008) samples. The peak in both LFs near
Fg14w = 26.5 suggests that evolution slows through this region.
In the sample of Hansen et al. (2007), the LF continued to
rise well past this peak, so it was not the maximum of the
distribution; it completely dominates the distribution after the
application of the proper-motion selection (Richer et al. 2008).
The completeness estimates of both samples have been carefully
considered by the respective authors (Figure 3, dotted lines) and
the relatively slow variation of the completeness near this peak
implies it is not the result of incompleteness. We therefore seek
a physical explanation of this peak in the context of a physical
process that occurs near this point in the models.

Two processes occur in the dominant DA models near this
point: crystallization and convective coupling (e.g., FBB). Crys-
tallization, through the release of latent heat, slows down evolu-
tion and produces a bump in the LF. Convection, when it reaches
down to the degeneracy boundary, decreases the insulation of
the nondegenerate envelope and temporarily increases the total
temperature gradient; this serves to slow down the evolution,
briefly, then causes it to speed up again. This produces a broad
feature in the WD cooling curve that will have a signature in the
LF.

3.1. TheT of Crystallization

Crystallization in the dense Coulomb plasma of WD interiors
was theoretically predicted independently by Kirzhnits (1960),
Abrikosov (1960), and Salpeter (1961) to occur when the ratio
of the Coulomb energy to the thermal energy of the ions (the
ratio “T"”) is large. For a one-component plasma (OCP), there
is universal agreement among different theoretical approaches
that crystallization occurs when I ~ 175 (e.g., Slattery et al.
1982; Stringfellow et al. 1990; Potekhin & Chabrier 2000;
Horowitz et al. 2007). There is a similar consensus, based
largely on a density-functional approach, that this value of T’
also holds for a binary carbon and oxygen mixture. Such a
mixture is likely relevant to WD interiors. Recently, Horowitz
et al. (2007) used a massive molecular dynamics computation
to explore crystallization in a dense Coulomb plasma. They
found T = 175 for an OCP, while for a specific mixture of
elements they found I ~ 237. As we show, such a difference
is potentially measurable from the observations of WD stars in
globular clusters or older open clusters.

3.2. LFswith and without Crystallization

Hansen et al. (2007) demonstrated in their analysis that the
entire observed sequence represents a very narrow range of
WD masses, including magnitudes well below Fgi4w = 26.5.
It is therefore reasonable for purposes of this initial exploration
to adopt a fiducial mass. On the basis of the model tracks
in the CMD shown in Figure 2, we choose the model that
passes nearest the color of the red edge of the clump of stars
corresponding to the peak in the LF; this model has a mass of
0.5 M. For the layer masses, we assume My /M, = 10~ and
Mye/M, = 1072 for the DA sequences, and Mye/M, = 1072
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NGC 6397 white dwarfs with DA and DB evolutionary tracks with
Bergeron-Kowalski Colors and E=0.22,(m-M)=12.49
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Figure 2. NGC 6397 WDs with DA and DB evolutionary sequences using the atmospheres of Holberg & Bergeron (2006). This includes an analytical adjustment for

the effects of Ly« red-wing opacity as computed by Kawalski (2007).
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Figure3. Top panel: the observed WD LF (histogram) and completeness relation
(dotted line) of the Richer et al. (2008) sample for NGC 6397. Lower panel: the
same for the Hansen et al. (2007) sample. For both samples, we note that the
completeness changes fairly slowly over the region of the observed rapid falloff
of stars while remaining above 50%.

for the DB sequence. We adopt a carbon core model including
the effects of crystallization for this sequence.

Assuming a constant star formation rate, the theoretical LF is
proportional to the “cooling function” of an evolutionary model
sequence. This function is given by the derivative (dz/dm),
where m is the Fgi4y magnitude of a given model and t is its
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Figure 4. Observed WD LF of NGC 6397 (Richer et al. 2008, histogram)
with LFs from theoretical evolutionary sequences of 0.5 Mg DA models with
pure carbon cores (lines): crystallization with (Pure_C_Xtal) and without
(Pure_C_Xtal_No_LH) the release of latent heat, and excluding the physics
of crystallization altogether (Pure_C_No_Xtal). The normalization of the
theoretical curves is chosen to minimize the rms residuals in the neighborhood of
the peak, between the magnitudes of 25.1 and 27.7, the faintest value calculated
for the no crystallization case. The value of the average residual for each curve
is listed in the legend, e.g., it is 4.77 for the “Pure_C_Xtal” case.

age. Since we will be comparing directly with the data, we also
multiply the theoretical LF by the completeness correction given
explicitly in Table 4 of Richer et al. (2008) and shown in the
top panel of our Figure 3. Finally, we normalize the resulting
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curves by minimizing their rms residuals in the neighborhood
of the peak, between an Fgi4y 0f 25.1 and 27.5.

In Figure 4, we show the LF of our fiducial sequence
(Pure_C_Xtal), that of a sequence with crystallization artifi-
cially suppressed (Pure_C_No_Xtal), and that of one including
crystallization but artificially excluding the latent heat of crystal-
lization (Pure_C_Xtal_No_LH); all are plotted over a histogram
of the observed LF. The no crystallization and no latent heat se-
quences show evidence of a bump due to convective coupling
around Fg14w ~ 26, but do not continue to rise through the ob-
served maximum; this is clearly inconsistent with the data, and
no adjustment of mass or internal composition can bring them
into good agreement. In terms of x2, for average observational
errors of ~5.5 stars/bin in the neighborhood of the peak, we
have x? = 0.75 for the crystallizing sequence and x? ~ 2.2
for the no crystallization and no latent heat sequences, a nearly
threefold increase in x2. Thus, the sequence with crystallization
provides a much better match to the data.

3.3. Constraining Crystallization, Phase Separation, and Core
Composition

In the years since van Horn (1968), the realization that the
cores of normal mass WD stars should consist of a mixture of
carbon and oxygen implied that crystallization may also release
energy resulting from phase separation of the carbon and oxygen
(Stevenson 1977; Barrat et al. 1988; Segretain & Chabrier 1993;
Segretain et al. 1994; Isern et al. 2000). This occurs because
when a carbon/oxygen mixture crystallizes, the oxygen content
of the solid should be enhanced. Since WDs crystallize from
the center outward, this leads to a net transport of oxygen
inward and carbon outward, and because oxygen is slightly
heavier than carbon this differentiation releases gravitational
energy.

We have included this energy in our models as described in
Montgomery et al. (1999). For these computations, we have
assumed the carbon and oxygen abundances are equal through-
out the core. This underestimates the oxygen abundance com-
pared to that predicted by standard stellar evolution calcula-
tions (e.g., Salaris et al. 1997), but the remaining uncertainty
in the C(e, y)O reaction rate (Metcalfe et al. 2002; Assuncédo
et al. 2006) leads to a degree of uncertainty in the C/O ra-
tio and profile. In Figure 5, we show several LFs: crystal-
lization only (CO_Xtal), crystallization with phase separation
(CO_Xtal_PS), no crystallization (CO_No_Xtal), pure oxygen
core with crystallization (Pure_O_Xtal), and a pure carbon DB
sequence (Pure_C_DB_Xtal). Asis readily apparent, all of these
sequences have a peak which is too bright by at least 0.5 mag in
Fgiaw.

These results have several interesting possible interpretations.
First, the results seem to suggest that the oxygen content of
these stars is relatively small or zero, since it is the higher
crystallization temperature of oxygen which shifts the peak in
the LF to smaller magnitudes. The only way to accommodate
more oxygen would be to have lower-mass models, in conflict
with the distance modulus (Hansen et al. 2007). The colors (e.g.,
Figure 2) also make it difficult to appeal to lower masses with
higher oxygen abundances. Additionally, for plausible initial-
final mass relations (IFMRs), the main-sequence lifetime for
single stars becomes more problematic with lower WD masses
even with the IFMR dependency on metallicity of Meng et al.
(2008). Thus, the constraint on the interior oxygen abundance
becomes stronger. Taken at face value, these results indicate that
the carbon-to-oxygen ratio is much greater than 1, and we will
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Figure 5. Same as Figure 4 but for DA model sequences with uniform, 50:50
carbon/oxygen cores: crystallization only (CO_Xtal), crystallization and phase
separation (CO_Xtal_PS), and no crystallization (CO_No_Xtal). In addition,
we show a pure oxygen DA sequence (pure_O_Xtal) and a pure carbon DB
sequence (pure_C_DB_Xtal). All models have 0.5 M.

be able to make a more quantitative statement from our future
more complete Bayesian statistical analysis (DeGennaro et al.
2009, in preparation).

Second, as shown in Figure 4, the data are consistent and well
fitted by carbon core models with crystallization and the release
of latent heat, but not by models without. This confirms the
prediction of van Horn (1968) that crystallization is a first-order
phase transition and releases the latent heat of crystallization.
Were it not so, crystallization would leave no sharp peak at this
magnitude in the observed LF. This impacts our understanding
of solid-state physics at extremely high density: it is the first
empirical confirmation of the release of latent heat during
crystallization—an important theory that has a large impact on
WD ages, as has been pointed out by van Horn (1968) and many
authors in the intervening years.

Third, it is possible a priori that a significant fraction of the
observed WDs may be DBs. The mismatch of observed LF and
the DB sequence in Figure 5 essentially eliminates pure He
atmosphere as a significant component of the sample (as shown
by Hansen et al. 2007), but not models that become mixed
(H/He) as they cool; we explore this possibility in a forthcoming
paper.

Fourth, the “best-fit” fiducial sequence in Figure 4 begins
crystallizing near the value of 'yt = Ecoulomb/ Ethermal ~ 170.
If the actual value is higher (lower), then crystallization will oc-
cur at lower (higher) luminosities. Higher values allow fits with
larger amounts of oxygen in their cores. In addition, Potekhin
& Chabrier (2000) show that even for a pure composition the-
oretical uncertainties in the polarization of the electron Fermi
gas and quantum effects in the liquid and solid phase can alter
the value of Ty . In future analyses, an accurate determination
of the mass, distance, and reddening will lead to an accurate
determination of 'y, and the core composition.

Finally, we note that the central density and temperature
associated with a particular value of Fgi4y through the model
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atmospheres is sensitive only to the mass—radius relationship
set by the degenerate electron pressure support. This is very
insensitive to the C/O relative abundances—these produce
differences of § Fgi4w < 0.05. This implies that the value of
I" in the center, at the peak of the LF for example, is sensitive
only to the interior composition. Therefore, we conclude that the
onset of crystallization is determined by the particular mixture
and the value of T" for that mixture. Comparison of the theoretical
models and the data promises to provide important measures of
the onset and development of crystallization.

4. DISCUSSION, SUMMARY, AND FUTURES OF
EXPLORING WD PHYSICS WITH CMDS

Although we are not focused on uncertainties, it is reasonable
to examine how changing the distance modulus might affect the
results. Put another way, how much does the distance have to
change to reproduce the peak of the observed LF with oxygen
crystallization rather than carbon? The answer is contained in
Figure 5. Here we see that to make the location of the peak of
the LF consistent with oxygen crystallization we have to lower
the distance modulus by a little more than 0.5 mag—this pos-
sibility is excluded by the main-sequence fitting (Richer et al.
2008).

We have shown that simultaneously fitting the main sequence
and the WDs in a cluster gives the best possible constraint
on distance, metallicity, and reddening corrections. Physically
realistic atmosphere calculations then allow us to place evolu-
tionary tracks in the CMD. The number distribution of stars
contains important information on the internal physics of the
WD stars. This allows us to explore the physics of crystal-
lization. We present evidence that the data are most consistent
with a first-order phase transition, releasing latent heat dur-
ing crystallization, as proposed by van Horn (1968). The cur-
rent data place constraints on the onset of crystallization, the
central carbon/oxygen abundance, and the composition of the
envelope at the degeneracy boundary. We will improve these
constraints with a more complete Bayesian statistical analysis
in the near future. This work also points to the importance of
forthcoming data on additional clusters as well as increasing
the sample of stars through more HST fields on this cluster.
This work also underscores the essential nature of more proper-
motion data to get the most information out of these kinds of
studies.

Pulsations may also allow an asteroseismological determi-
nation of the crystallized mass fraction for massive pulsators,
as shown by Metcalfe et al. (2004) for the DAV BPM 37093,
although this claim has been challenged by Brassard & Fontaine
(2005). While certainly important, we note that asteroseismo-
logical analyses do not probe the latent heat of crystallization;
this quantity is accessible only through the WD LF, as demon-
strated in this Letter. To this end, we eagerly anticipate the
forthcoming HST observations of this cluster. These will pro-
vide a proper-motion screened sample over a larger area of the
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cluster and to fainter magnitudes, providing an exacting test of
the ideas put forth in this Letter.
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Abstract. We explore the physics of crystallization in the dense Coulomb plasma of the deep inte-
riors of white dwarf stars using the color-magnitude diagram and luminosity function constructed
from Hubble Space Telescope photometry of the globular cluster M 4 and compare it with our results
for proper motion cleaned Hubble Space Telescope photometry of the globular cluster NGC 6397.
We demonstrate that the data are consistent with a binary mixture of carbon and oxygen crystalliz-
ing at a value of I" higher than the theoretical value for a One Component Plasma (OCP). We show
that this result is in line with the latest Molecular Dynamics simulations for binary mixtures of C/O.
We discuss implications for future work.
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ASTROPHYSICAL CONTEXT

In [9] we showed that the HST observations of the globular cluster NGC 6397 could be
used to constrain the physics of crystallization in a dense Coulomb plasma. In particular,
we suggested that either there was very little oxygen in the interiors of globular cluster
white dwarf stars, or the binary mixture of carbon and oxygen must crystallize at a
much higher value of I than that for a one component plasma (OCP). This work created
renewed interest in the crystallization of a binary mixture of carbon and oxygen; several
groups have since investigated this question and published their findings, these include
Medin & Cumming (2010) [4], Horowitz, Schneider & Berry (2010) [3], and H. DeWitt
and collaborators (2010) [2].

The melting curve from Figure 2 in Horowitz, Schneider & Berry (2010) [3] is shown,
with permission, in our Figure 1. The key result from this work and that of Medin &
Cumming (2010) [4] is that for oxygen mass fractions less than about 60%, the melting
temperature is very close to that for pure carbon. This has profound consequences for
our understanding of the interiors of globular cluster white dwarfs. In this paper we
use this melting curve to recalculate the theoretical luminosity function for NGC 6397
using models with equal mass fractions of carbon and oxygen using the constraints and
techniques described in [9] to compare with the observed luminosity function from
HST data using a proper motion cleaned sample obtained by Richer et al. (2008) [6].
We perform a similar calculation of the theoretical luminosity function for the globular



FIGURE 1. Theoretical phase diagram taken from Figure 2 of Horowitz, Schneider & Berry (2010)
[3], with permission. The plot shows the excellent agreement between the results of [4], the solid black
lines, and the filled red circles of the molecular dynamics simulations of [3]. The liquid and solid phase
are shown as two separate lines. The additional calculations shown are density functional calculations of
Segretain (1996) [7], the dot-dashed green lines, and Ogata et al. (1993) [5], the dotted blue line; the dot
dashed grey lines represent the value of I' = 178 connecting the pure carbon point with pure oxygen.

cluster M4 and compare with the HST observations of Bedin et al. (2009) [1].

NGC 6397 REVISITED WITH THE NEW MELTING CURVE

We used the same theoretical colors from model atmosphere grid computed by one of us
(PB) and the same values of distance and reddening as our earlier work [9]. These last
are obtained by fitting the main sequence and the white dwarf cooling sequence sim-
ulataneously; this serves to anchor the cooling tracks in the observed color-magnitude
diagram, thereby constraining the white dwarf masses. In Figure 2 we plot the observed
luminosity function in the F814W filter against a set of theoretical models. All models
are computed with 50/50 carbon and oxygen and include phase separation. The models
labeled PSSC use the old Segretain and Chabrier [8] phase diagram, and the models
labeled PSHB use the new [3] phase diagram. This verifies the conclusions of [3] and
illustrates that evolutionary models computed with the new phase diagram, computed
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FIGURE 2. Theoretical Luminosity Functions plotted with the observed Luminosity Function for
NGC 6397.

for a binary (50/50) mixture of carbon and oxygen using new molecular dynamics cal-

culations, provide a comparable fit to that obtained with the old pure carbon models.
We stand to gain considerable confidence in these new phase diagram results if we can

use them successfully for another cluster. In the next section we examine this question.

A COLOR-MAGNITUDE DIAGRAM FOR M4

In figure 3 we see the color magnitude diagram for the white dwarf stars created from
the HST observations of M4 by Bedin et al. (2009). We obtained reddening and distance
parameters to place the models in the color-magnitude plane by again simulatneously
fitting both the main sequence and the white dwarf cooling sequence as in [9]. i Note
that presence of a blue hook, presumably the result of low temperature opacity effects
from collisionally induced absorption, necessitates the division of the color-magnitude
diagram into color regions as shown in the figure in red and blue boxes. The inclusion of
the stars in red boxes in the luminosity function results in a piling-up of stars that is only
an artifact of the blue hook on the left-hand side and possible DB stars on the right-hand
side. We also note that M4 may be less well characterized by a single mass through the
region of the luminosity function maximum than was the case for NGC 6397.



FIGURE 3. We plot the observed color-magnitude diagram for M4. The results of summing the stars in
each of the quarter-magnitude bins are shown as a number printed inside each shaded rectangle.

APPLICATION OF THE NEW MELTING CURVES TO M4

We construct the luminosity function for the white dwarfs in M4 by plotting the numbers
in each of the central, blue-shaded, boxes shown in figure 3 as a function of magnitude.
We then apply the same tools and techniques to construct the theoretical luminostity
functions to compare with M4. Although the same model atmospheres were used, there
is a difference in the filters used on HST for the observations as noted in the axes. In
figure 4 we present the results of the theoretical luminosity functions with the old and
new phase diagrams to the observed luminosity function constructed as described above.
Our results are very consistent with those for NGC 6397 as the figure clearly shows.
Although we have only plotted the lower mass models in the figure for the M4 cluster,
We do note that these models are likely the best-fitting mass for both clusters.

CONCLUSIONS AND DISCUSSION

We find that our results from fitting the observed luminsity functions in the globular clus-
ters NGC 6397 and M4 with models constructed using the phase diagram of Horowitz,
Schneider, and Berry (2010) [3] allow us to draw two important conclusions. First, and
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FIGURE 4. Theorecital Luminosity Functions plotted with the observed Luminosity Function for M4.

perhaps least surprising, the internal composition of the white dwarf stars in globular
clusters are consistent with the conclusions of asteroseismology for the internal abun-
cances of disk white dwarfs: roughly equal parts carbon and oxygen in the core. This
is not surprising as there was no a priori reason to suspect that the metallicity of the
star on the main sequence would affect the results of helium burning in the core. Sec-
ond, the ratio of the Coulomb to the thermal energy of the ions at crystallization in a
dense Coulomb plasma is substantially higher for a binary C/O mixture than for a one
component plasma (OCP).

What might be less obvious, is that the two conclusions above may be strongly linked.
The deep interior is not a pure binary mixture, but contains trace elements in proportion
to the parent metallicity, as well as those resulting from by-products of helium burning.
Does this alter the I' of crystallization relative to a pure binary mixture? The effect may
be significantly enhanced near the centers by the settling of heavier elements in the
core—this is more fully described by Garcia-Berro et al. in a paper in these proceedings.
As they point out, this releases additional graviational energy, slowing cooling. This
raises an interesting question. Does increasing the fractional abundance in the core of
elements heavier than carbon and oxygen, beyond trace levels associated with the parent
metallicity, have the potential to further affect the value of I' at crystallization? This
remains to be investigated.
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