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Resumo

A sintese de populacdo estelar € uma técnica amplamente utilizada para estimar proprieda-
des como idade e metalicidade de populacdes estelares ndo resolvidas em estrelas individuais.
A regido do infravermelho préximo (NIR) apresenta diversas caracteristicas relevantes para o
estudo de populagdes estelares, principalmente quando estas se encontram em regides obscure-
cidas por poeira ou densas nuvens de gas. Além disso, estudos pancromdticos podem contribuir
para levantar a conhecida degenerescéncia idade-metalicidade nos estudos de populacdes este-
lares no 6ptico. Fases evolutivas que dominam a luz no NIR sdo de grande ajuda para restringir a
estimativa de idade, e as bandas moleculares do CO sdo especialmente tteis para a determinagao
da metalicidade. Neste trabalho utilizamos espectros integrados de 12 aglomerados globulares
da Galéxia, entre os comprimentos de onda 1,2 e 2,35um, para testar a precisao dos modelos de
sintese evolutiva de populacido (EPS) estelar no NIR. Um cddigo para a reducdo de espectros
de dispersao cruzada foi desenvolvido durante este trabalho, e seus principais aspectos sao dis-
cutidos. Linhas de absor¢ao atomicas e bandas moleculares foram identificadas e medidas nos
espectros observados, e também em espectros opticos obtidos na literatura. Larguras equivalen-
tes destas linhas foram comparadas as previsoes tedricas dos modelos EPS de Maraston (2005).
Os resultados da sintese espectral com quatro diferentes bases EPS sdo discutidos, bem como
os ajustes de populacdes estelares simples. Concluimos que os modelos estudados ainda sdo
incipientes nesta regido do espectro eletromagnético, mas que existe uma razodvel coeréncia
entre as diferentes bases. As previsdes sobre linhas de absor¢do na regido dptica estdo muito
mais avancadas, e a adicdo de estrelas térmicamente pulsantes do ramo assintético das gigantes
tem grande impacto sobre as linhas do NIR.



Abstract

Stellar population synthesis is a technique vastly employed to estimate properties, such as
age and metallicity, of stellar populations that are not resolved in individual stars. The near
infrared (NIR) region shows many characteristics that are relevant to the study of stellar popu-
lations, specially for those found in regions obscured by dust or dense gaseous clouds. Further-
more, panchromatic studies can help to remove the well known age-metallicity degenerescence
in optical stellar population studies. Evolutionary phases that dominate the light in the NIR are
of great value to guide age estimates, and the CO molecular bands are instrumental for determi-
ning the metalicity. In this work we use the integrated spectra of 12 Galactic globular clusters,
beween the wavelengths 1,2 e 2,35um, to test the accuracy of evolutionary population synthesis
(EPS) models in the NIR. A reduction code for cross-dispersed spectroscopy was developed
during this work, and its main aspects are discussed. Atomic absorption lines and molecular
bands were identified and measured in the observed spectra, and also in optical spectra obtained
from the literature. Equivalent widths of these lines were compared to theoretical predictions
of the EPS models of Maraston (2005). Spectral synthesis results of four different EPS bases
are discussed, as well as simple stellar population fits. We conclude that the studied models
are still incipient, although there is a significant coherence among different bases. Predictions
concerning optical absorption lines are much more mature, and addition of thermally pulsating
asymptotic giant branch stars has a large impact over NIR lines.
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1 Introducao

Apenas uma infima parte do Universo visivel estd acessivel a ponto de resolvermos estre-
las individuais. Excluido o Grupo Local e os aglomerados de galdxias de Virgem e Fornax,
nenhuma galdxia se apresenta aos nossos instrumentos com este nivel de detalhamento. Re-
corremos pois a uma extrapolacdo do que conhecemos sobre nossa vizinhanca para inferir as
propriedades das populacgdes estelares distantes. Uma das formas de se fazer esta extrapolagao
€ o emprego de modelos de populagdo estelar que, em linhas gerais, sdo uma tentativa de pre-
ver a distribui¢ao espectral de energia que resulta da soma das contribuicdes das estrelas que

constituem um certo objeto astrondmico.

O conceito de populagdes estelares foi introduzido por Baade (1944) que, ao estudar a re-
gido central da galdxia de Andromeda, notou que suas estrelas podiam ser discriminadas em
dois grupos: um grupo que se encaixa em um diagrama cor-magnitude (CMD!) similar ao da
vizinhanca solar, povoado por estrelas de tipo O e B, e aglomerados abertos, chamado popula-
cdo I; e um segundo grupo, populagdo II, com CMD caracteristico de aglomerados globulares.
No resto deste texto, a expressdo populacdo estelar terd uma conotacdo mais flexivel, signifi-
cando qualquer conjunto de estrelas que possua propriedades globais conheciveis e relevantes.
Neste sentido, uma populagdo estelar simples (SSP) € um grupo de estrelas de mesma idade e
composi¢do quimica inicial, enquanto que uma populacgdo estelar composta € constituida, como

seria de se esperar, por mais de uma populacio simples.

1.1 Aglomerados Globulares

Visualmente, aglomerados globulares sdo associacdes de centenas de milhares de estre-
las, com colorag¢do avermelhada, ocupando um volume aproximadamente esférico. As regides
externas sdo claramente menos densas do que o centro, onde a alta densidade dificulta a iden-

tificacdo de estrelas individuais. Atualmente conhecemos ~ 167 aglomerados globulares da

INeste trabalho todas as siglas seguirdo a forma usual na lingua inglesa, para facilitar a identificacio por leitores
habituados aos peridédicos internacionais.
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Galaxia (Harris, 1996)%. A figura 1.1 apresenta uma imagem do aglomerado NGC 2808, obtida
com o telescopio espacial Hubble. Outras galdxias além da Via Léictea, apresentam sistemas
de aglomerados globulares em seus halos, porém na discussdo que segue, trataremos apenas

daqueles que orbitam a nossa Galéxia.

A presente teoria de evolucao estelar nos diz que no momento da sua formacao todas as
estrelas encontram-se na sequéncia principal (MS), também conhecida como fase de queima de
hidrogénio por ser esta a reacdo dominante na producdo de energia da estrela (Binney; Merri-
field, 1998). Para estrelas de massa intermedidria, o acimulo de hélio no nicleo leva a queima
do hidrogénio em uma casca ao redor do nucleo da estrela (Salaris; Cassisi, 2005), que deixa a
sequéncia principal tornando-se mais fria (migrando para a direita em um diagrama Hertzprung-
Russel) e ingressa no ramo das subgigantes (SGB). Para estrelas a partir de um certo limite de
massa, durante o avango da producdo de hélio para profundidades cada vez menores, a atmos-
fera estelar expande-se e a estrela percorre o ramo das gigantes (RGB), culminando na igni¢ao

do nucleo de He e a passagem para o ramo assintdtico das gigantes (AGB).

Limitagdes tecnoldgicas impediram a observacao da MS em aglomerados globulares até
principios da década de 50, compelindo Baade (1944) a formular o conceito de duas popula-
coes distintas. Contudo, avancos na fabricacdo de fotdometros elétricos e placas fotograficas
levaram as primeiras observacdes do SGB e da MS nestes objetos (Arp; Baum; Sandage, 1953;
Sandage, 1953). Unindo estas observacoes a teoria de evolugao estelar, Sandage (1953) deduziu
que a idade do aglomerado M 3 deveria ser 5 x 10° anos. Observacdes subsequentes levaram a
conclusdes semelhantes para todos os aglomerados globulares, estabelecendo-os como os con-
juntos de estrelas mais velhas da Galédxia, e a0 mesmo tempo impondo um limite para a idade

do Universo.

Até o final do dltimo século, estudos fotométricos das estrelas que constituem aglome-
rados globulares, revelaram uma sequéncia principal bem definida, que era tida como carac-
teristica destes objetos (Ashman; Zepf, 1998). Fisicamente, isto significa que dentro de um
certo intervalo de luminosidades a cor das estrelas varia pouco, e que esta dltima torna-se mais
azul conforme aumenta a luminosidade, um cendrio condizente com um grupo de estrelas que
formou-se praticamente a0 mesmo tempo, com a mesma composi¢ao quimica e massas diferen-
tes>. Porém desde a tltima década acumulam-se evidéncias de miltiplas populagdes estelares
em aglomerados globulares da Via Léactea e das Nuvens de Magalhades, através da identificagao
de bifurcacdes na MS (Bedin et al., 2004; Piotto et al., 2007; Milone et al., 2010) e outras
regides do CMD (Anderson et al., 2009; Marino et al., 2008).

2Um novo artigo submetido pelo mesmo autor em 2010 eleva o nimero de aglomerados globulares para 157
3Especificamente para MS, tudo mais sendo igual, maior massa leva a maior luminosidade e cor mais azul.



15

Enquanto a metalicidade* [Fe/H], varia pouco entre as estrelas de um aglomerado globular
(Ashman; Zepf, 1998), o conjunto dos aglomerados apresenta uma distribuicao bimodal desta
grandeza, com picos em [Fe/H] = -1,56 e [Fe/H] = -0,54 (Armandroff; Zinn, 1988). Variacdes
em idade, morfologia do ramo horizontal (HB), e [Fe/H] t€ém fomentado a classificagao dos
aglomerados globulares em subgrupos (Zinn, 1993; Mackey; Gilmore, 2004; Mackey; van den
Bergh, 2005). Consideragdes sobre a relagdo destes subgrupos com a formagdo da Galédxia

permitem a determinacgdo da distancia galactocéntrica do Sol (Bica et al., 2006).

Figura 1.1: Imagem do aglomerado globular NGC 2808 no visivel. Créditos: NASA, ESA, A.
Sarajedini (Universidade da Flérida) e G. Piotto (Universidade de Padua)

1.2 Sintese de populacao estelar

O fato de ndo ser possivel extrair diretamente do espectro de populagdes estelares grande-
zas fisicas globais, como idade e metalicidade, fomentou a busca por métodos comparativos.
Chama-se de sintese de populagd@o estelar a combinacdo de diversos espectros de SSPs, cujas
propriedades sdo conhecidas, para formar o espectro da populagdo de interesse, e como resul-

tado, inferir suas propriedades fisicas.

Infelizmente, o espectro integrado de um conjunto de estrelas ndo pode ser completamente

“Neste texto duas notagdes para metalicidade sdo utilizadas: [Fe/H] = log (Nge /Ni) —log (Nge /Ny )., € Z, sendo

N\

que logZ = [Fe/H] — 1,7, onde Npe é o niimero de dtomos de ferro e Ny é o nimero de dtomos de hidrogénio.
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derivado de principios fundamentais. A func¢do inicial de massa (IMF), por exemplo, t€ém sido
um conceito eminentemente empirico (Salpeter, 1955; Kroupa, 2002), embora o atual poder
computacional esteja possibilitando sua investigacdo através de simulacdes dinamicas (Pille-
pich; Porciani; Hahn, 2010; Myers et al., 2011). Além disso existem lacunas em nosso co-
nhecimento de evolugdo estelar, principalmente com relagdo a estdgios mais avangados como o
pOs-ramo assintético das gigantes (post-AGB) e as da fase de pulsos térmicos do ramo assint6-
tico das gigantes (TP-AGB).

Existem basicamente dois métodos em uso para a sintese espectral de populacdes estelares.
O primeiro consiste em obter o espectro integrado de aglomerados de estrelas, com idade e
metalicidade conhecidas, construindo uma biblioteca de SSPs empiricas. Este foi o método
empregado em Bica e Alloin (1986), onde 63 aglomerados foram observados, com idades entre
10% e 1,65 x 10'° anos (conforme conhecimento corrente a época), e metalicidades entre -
2,1 <[Z/Zs]) < 0,1. A principal vantagem deste método ¢é ser livre de limitagdes da teoria
de evolucido estelar, bem como de suposi¢des sobre a IMF. Por outro lado, populacdes muito

diferentes dos aglomerados préximos ndo podem ser sintetizadas.

O segundo método, conhecido como sintese evolutiva de populacdo (EPS), trata de modelar
teoricamente o conteddo estelar dos aglomerados para cada idade e metalicidade, e combinar
espectros de estrelas individuais para produzir o espectro integrado. Trabalhos pioneiros neste
campo foram Tinsley (1972), Tinsley e Gunn (1976). As duas principais classes de modelos se
distinguem em relagdo a maneira como obtém a evolugdo: aqueles que utilizam uma grade de
isécronas e integram os observaveis em fungdo da massa em cada estagio evolutivo (Bruzual A.,
1983; Charlot; Bruzual, 1991; Silva et al., 1998; Kotulla et al., 2009); e aqueles que utilizam o
teorema do consumo de combustivel e usam este ultimo como varidvel de integragao (Buzzoni,
1989; Maraston, 1998, 2005).

Em ambos os casos, os modelos precisam recorrer a bibliotecas espectrais de estrelas para
produzir o espectro da SSP. Bibliotecas que concentram-se na regido Optica ganharam impor-
tantes contribui¢des na ultima década, por exemplo: ELODIE (Prugniel; Soubiran, 2001), STE-
LIB (Le Borgne et al., 2003) e MILES (Sénchez-Blazquez et al., 2006). No NIR as bibliotecas
(Langon; Rocca-Volmerange, 1992; Wallace; Hinkle, 1997; Ivanov et al., 2004) sdo em menor
numero e em geral possuem resolucdo espectral mais baixa. Uma valiosa adi¢do a este grupo
¢ a IRTF Spectral Library (Rayner; Cushing; Vacca, 2009), que ja conta com pouco mais de
200 estrelas com resolu¢do R = A /AA ~ 2000, porém os tipos espectrais de O a A e as WR
ainda se encontram ausentes. Como alternativa as ja mencionadas bibliotecas de espectros em-

piricos, existem aquelas compostas por espectros tedricos, como a BaSeL (Lejeune; Cuisinier;
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Buser, 1998). A vantagem deste tltimo grupo esta na possibilidade da constru¢cdo de uma grade

arbitrariamente espacada dos parametros temperatura, gravidade superficial e metalicidade.

Modelos de EPS t€m sido pouco explorados no NIR, principalmente por causa da baixa
resolucao das bibliotecas espectrais e o parco conhecimento sobre estdgios da evolucdo estelar
que dominam a emissdo neste segmento, as post-AGB, TP-AGB e estrelas de tipo C (carbona-
das). Porém esta regido espectral apresenta caracteristicas dignas de serem exploradas, como a
menor susceptibilidade a extingdo interestelar, a presenga de feicdes espectrais fortemente re-
lacionadas a metalicidade (Frogel et al., 2001), bandas moleculares caracteristicas de estrelas
com idade intermediaria (Maraston, 2005; Riffel et al., 2007).

1.2.1 Modelos EPS

GALAXEV de Bruzual e Charlot (2003, daqui em diante BC03), talvez a mais popular
biblioteca de EPS, faz uso de isdcronas para determinar a evolucao das SSPs. Os espectros, com
cobertura espectral de 91A - 160um (n = 6900), sdo construidos a partir de uma combinacio
das bases STELIB, BaSeL e Pickles (Pickles, 1998), com resolu¢des que variam de 2000 no
intervalo 3200A e 95004, passando por 500 entre 1205A e2500A e finalmente 300 no restante.
E possivel escolher entre duas fun¢des de massa inicial, Chabrier (Chabrier, 2003) e Salpeter
(Salpeter, 1955), e os modelos de evolucdo Padova 1994 (Alongi et al., 1993; Bressan et al.,
1993; Fagotto et al., 1994a, 1994b; Girardi et al., 1996, daqui em diante Pa94), Padova 2000
(Girardi et al., 2000, Pa00) e Geneva (Schaller et al., 1992).

Os modelos de EPS de Maraston (2005, daqui em diante M0S5) baseiam-se em um conceito
diferente dos demais no que tange a varidvel de integracdo. Enquanto a maioria dos modelos
disponiveis integra a participacdo de cada tipo espectral ao longo de intervalos de massa, M05
usa o teorema do consumo de combustivel para as fases além da sequéncia principal. Neste
cendrio, a contribui¢do de cada estrela para a SSP depende de quanta massa de H ou He €
convertida em luminosidade durante cada fase evolutiva. Os modelos tém resolugdo de 5 -
10A no optico e 20 - 100 no infravermelho, estendendo-se de 91A a 160pm com 1221 pontos.
SSPs sao fornecidas para 67 idades entre 30 Manos e 15 Ganos, com metalicidades 0,05 <
Z/Zs < 3,5, utilizando IMF de Salpeter e is6cronas Cassisi (Cassisi; Castellani; Castellani,
1997; Cassisi et al., 2000) e Geneva.

A base GALEV de Kotulla et al. (2009), foca-se na evolucdo quimica das galdxias, tratando
inclusive do enriquecimento do meio interestelar (ISM). Isto tem grande influéncia sobre as
SSPs mais jovens, que inclusive apresentam linhas e continuo de emissdao devido a nuvens

de géds. As distribuicdes espectrais de energia sdo construidas a partir da biblioteca BaSeL.
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Modelos sao fornecidos para metalicidades entre 0,02 e 2,5 Z/Zs (n = 5), idades comeg¢ando
em 4 Manos e indo até 16 Ganos, igualmente espacadas por 4 Manos (n = 4000). Isécronas
podem ser escolhidas entre Padova 99 (Schulz et al., 2002, Pa99) e Geneva, e as funcdes inicias

de massa entre Chabrier, Salpeter e Kroupa (Kroupa, 2002).

Destacando-se por seu tratamento do espalhamento de radiacdo por poeira, a base GRASIL
(Silva et al., 1998) € supostamente a mais apropriada para o estudo de galdxias com densos
ISMs. O cédigo incorpora a geometria das regides de formacdo estelar para produzir a emissao
no infravermelho, que resulta do espalhamento de fétons da regido Optica e ultravioleta. Estao
disponiveis SSPs para cinco metalicidades (0,005 <Z/Z. <5)e 55 idades (10° <t <2x 1010
anos). As IMFs disponiveis sdo Salpeter, Kennicutt (Kennicutt JR., 1998), Miller & Scalo
(Miller; Scalo, 1979), e Scalo (Scalo, 1986), e a cobertura espectral é de 91A - 1,2 mm.

1.3 Objetivos

Uma boa compreensdo das populacdes estelares € extremamente importante para conhecer-
mos a estrutura das galdxias. O histérico de formacdo e evolucdo estelar e a ligacdo entre os
nucleos ativos (AGN) e os starbursts sdo apenas alguns exemplos de linhas de pesquisa que

muito tém a se beneficiar de confidveis bibliotecas de populacio estelar.

Observagdes no NIR destacam-se por serem capazes de acessar dreas de alta extin¢cdo Op-
tica, tais como regides envoltas em poeira. Além disso, fases evolutivas que emitem principal-
mente no NIR sdo instrumentais para a determinagdo de idades, tais como as super-gigantes
(Oliva et al., 1995) e as TP-AGB (Riffel et al., 2007).

O conjunto de observacdes utilizado neste trabalho fazia parte de um programa que visava
construir uma biblioteca de espectros espacialmente integrados de aglomerados estelares no
NIR, a semelhanca de Bica e Alloin (1986). A pouca experi€ncia com o instrumento escolhido
(ver capitulo 2) prejudicou a estratégia de observacao nos primeiros turnos. Porém as limitagdes
do espectrégrafo foram a principal causa do descarte de boa parte dos dados, mais especifica-
mente daqueles relacionados aos aglomerados abertos. Estas perdas tiveram um grande impacto
sobre o objetivo inicial, e provocaram uma alteracdo de curso. Nao tendo espectros que cobris-
sem um amplo leque de idades e metalicidades, resolvemos nos concentrar nas populagdes

velhas, e testar os modelos de EPS existentes para os aglomerados globulares.

A ideia de usar aglomerados globulares para aferir SSPs teéricas ja € bem difundida (Ren-
zini; Fusi Pecci, 1988; Cid Fernandes; Gonzalez Delgado, 2010), porém nunca havia sido exe-

cutada no NIR. Estes aglomerados sdo mais adequados a este tipo de comparacio, devido a
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alta densidade de estrelas no plano do céu, o que diminui a influéncia de fontes de campo no
espectro. E dificil superestimar a necessidade de testar rigorosamente os modelos de EPS. A
confianca nos modelos e métodos de sintese se propaga para a imagem em grande escala do
Universo, assegurando-nos da fisica que governa a matéria luminosa das galdxias. Grandes
levantamentos, semelhantes ao Sloan Digital Sky Survey, tornam-se muito mais férteis com a
disponibilidade destas ferramentas, que permitem a extracdo de cada vez mais informacdo de

cada espectro.

Adicionalmente, nao havia na literatura espectros integrados de aglomerados Galéticos no
NIR. Estudos similares nesta faixa espectral, em geral, utilizam aglomerados globulares das
Nuvens de Magalhdes, ou espectros de estrelas selecionadas quando na Galédxia. Uma série
de trabalhos (Origlia; Rich; Castro, 2002; Barbuy et al., 2009; Cohen; Melendez, 2005, por
exemplo) obteve espectros de alta resolu¢do para um conjunto representativo de estrelas gi-
gantes de aglomerados globulares do bojo, produzindo entre outros resultados, estimativas de
abundancias quimicas baseadas em linhas moleculares. Este tpico € tratado em profundidade
por Frogel et al. (2001), que desenvolve um método para estimar metalicidades com base nas
linhas de Na I e Ca I e nas bandas de CO, em 2,21, 2,26 e 2,29 um respectivamente. Utilizando
espectros na banda K de seis aglomerados das Nuvens de Magalhaes, Lyubenova et al. (2010)
testa as previsoes dos modelos MO05, e sugere que o indice Na I pode levantar a degenerescéncia

idade e metalicidade que assombra o 6ptico.

Em suma, nos dedicamos a aferir as previsdes sobre o espectro no NIR de alguns dos
mais populares modelos de EPS. Para atingir este objetivo empregamos observagdes originais
de 12 aglomerados globulares Galaticos e espectros opticos obtidos na literatura. A reducdo
destes dados teve como fruto um cédigo especifico para a redu¢do de dados de espectroscopia
de dispersdo cruzada, agora disponivel para a comunidade. Este trabalho estd estruturado da
seguinte forma: no capitulo 2 tratamos das estratégias de observacdo, com especial atengcdo a
simulacdo de um espectro integrado; a reducio dos dados, bem como o c6digo computacional
desenvolvido para realizar a tarefa, sdo discutidos no capitulo 3; resultados sdo apresentados no

capitulo 4 e o capitulo 5 discute as conclusdes.
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2 Observacoes

As observagdes utilizadas neste trabalho faziam parte de um longo projeto para investigar
as propriedades de aglomerados estelares no NIR, cuja amostra original era constituida por 27
aglomerados pertencentes a base de Bica e Alloin (1986), cobrindo uma vasta gama de metali-
cidades e idades. Conforme os espectros de aglomerados globulares foram sendo disponibili-
zados, o foco do projeto foi um tanto alterado, com um novo objetivo norteando subsequentes
observacdes. Dos 23 objetos observados, apenas 12, que apresentaram sinal/ruido (S/N) > 25,
foram utilizados neste trabalho, e estdo elencados na tabela 2.1. Algumas propriedades relevan-

tes dos aglomerados sdo apresentadas na tabela 2.2.

Tabela 2.1: Registro das observagdes

Aglomerado Tempo de Exp. S/N Data Aglomerado Tempo de Exp. S/N Data
(NGC) (s) (NGO) (s)
104 144 55 10/01/2006 6517 3120 65  06/10/2009
362 170 45  10/01/2006 6528 1680 52 06/09/2009
1851 360 54 10/24/2006 6541 1920 43 06/10/2009
2808 255 35 12/17/2006 6553 600 63  06/09/2009
6388 480 30  06/09/2009 6864 72 30  10/24/2006
6440 840 27 06/09/2009 7078 340 46  10/24/2006

Todas as observacdes foram feitas com o Southern Astrophysical Research (SOAR) Te-
lescope. Este telescopio possui 4.1m de abertura, razdo focal de f/16 e 6ptica do tipo Richtey-
Chrétien, sendo sustentado por uma montagem altazimutal. Localiza-se no Cerro Pachon, Chile,
aos 30° 14’ Sul e 70° 44’ Oeste e a 2700 m de altitude. Este telescopio € financiado por um con-
sorcio entre o Brasil, representado pelo CNPq, e os Estados Unidos da América, representado
por University of North Carolina, Michigan State University e o National Optical Astronomy

Observatories.

Os espectros foram obtidos com o OSIRIS (Ohio State Infrared Imager/Spectrometer) em
modo de dispersdo cruzada, capaz de projetar simultaneamente sobre o detector o intervalo es-
pectral compreendido entre os comprimentos de onda 1,2pum e 2,35um. Isto corresponde apro-
ximadamente as bandas J, H e Kg do sistema fotométrico utilizado pelo Two Micron All Sky
Survey (2MASS) (Skrutskie et al., 2006). As dimensdes da fenda sdo 27" por 1”7 . O OSIRIS
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Tabela 2.2: Propriedades dos Aglomerados

Dados 1 b Rge [Fe/H] Mv t
Unidade ) @) (kpc) (mag) (Ganos)
NGC (a) (a) (a) (a) (b) (c)
104 30590 -44.89 6.7 -0.76  -9.42 11.9
362 301.53 -46.25 8.9 -1.16  -8.40 10.22

1851 24451 -35.04 16.1 -1.22 -833 10.6
2808 282.19 -11.25 105 -1.15 -9.36 10.7
6388 34556 -6.74 50 -0.60 -9.82 10.6

6440 773 +3.80 1.7 -034 -8.75 10.0
6517 1923 +6.776 47  -137 -828 12.5
6528 .14 -417 20 -0.04 -6.93 10.0
6541 349.29 -11.18 19 -1.83 -8.37 13.3
6553 5.25 -3.02 1.7  -021 -7.99 10.0

6864 20.30 -25.75 146 -1.16 -8.35 12.4

7078 65.01 -27.31 10.1 -1.62 -9.17 12.9
Referéncias: (a) Bica et al. (2006); (b) http://www.physics.mcmaster.ca/Globular.html (Harris,
1996); (c) Santos Jr. e Piatti (2004). Didmetros angulares para estes aglomerados podem ser
encontrados nas tabelas 2.3 e 2.4.

estd montado em um dos focos Nasmyth do telescOpio, juntamente com outros instrumentos

dedicados ao infravermelho: Spartan IRC, IS IRC e Phoenix.

Observagoes no NIR sempre exigem que as linhas de emissdo da atmosfera sejam de al-
guma forma removidas. No caso de estrelas ou outras fontes quase pontuais, € possivel fazer
observacdes sucessivas, com o alvo ocupando posicdes diferentes sobre a fenda. Em se tra-
tando de aglomerados galaticos, onde a fonte tem diametro angular maior do que a fenda, se faz
necessario um conjunto separado de exposicdes de uma regido livre de fontes astronémicas, co-
mumente conhecido como espectros do céu. A ripida variabilidade da atmosfera demanda que
as exposicoes do céu sejam tomadas logo antes ou depois de cada exposi¢cao do alvo, e proximas
a este. Os procedimentos para remog¢ao das linhas de emissao da atmosfera estdo descritos no

capitulo 3.

Os espectros sao divididos em trés ordens identificadas com as letras J, H e K, com cober-
tura espectral de 1,2 - 1,5, 1,5 - 1,9 e 1,9 - 2,35um respectivamente. A figura 2.1 mostra um
exemplo de espectro do céu com as ordens de difracdo identificadas. As evidentes linhas de
emissdo correspondem principalmente a niveis vibracionais do radical OH. Na mesma figura
também é possivel notar que as linhas do detector estdo alinhadas com a direcao da fenda, uma

caracteristica que serd discutida com mais profundidade no capitulo 3.

Um aspecto fundamental de nossa estratégia de observacao € a titica para simular o que



2
1000
2300
800} H
= B 2300
) -— U
] ) == T 2
S cool = = | &
& 600 = 1800 &
= = 8
= = g
‘g 400 = 1 [ 113000
— — ==
2001 = 1 | 1800
= o
00200 400 60 800

00 00
Colunas (pixels)

Figura 2.1: Um exemplo de espectro do céu antes de qualquer processamento. As ordens de
difracdo estdo identificadas pelas letras J, H e K.

seria a luz integrada de um aglomerado globular galdtico. As dimensdes da fenda, comparadas

as dimensdes dos objetos, permitem que um nimero relativamente pequeno de estrelas domine

a luz que entrard no espectrografo. No NIR este efeito € ainda mais acentuado, por conta das

estrelas gigantes. Para fins ilustrativos, a figura 2.2 mostra diagramas cor-magnitude (CMD)

NGC 6440

para dois aglomerados da amostra, com dados fotométricos de Valenti, Ferraro e Origlia (2007).
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Figura 2.2: CMDs para dois aglomerados da amostra. Os dados fotométricos foram extraidos
de Valenti, Ferraro e Origlia (2007)

Alguns autores deduzem propriedades globais dos aglomerados analisando espectros de es-
trelas gigantes individuais (Frogel et al., 2001; Origlia; Rich; Castro, 2002; Origlia; Valenti;
Rich, 2005, 2008), sob a suposi¢do de que caracteristicas comuns ao grupo selecionado sejam
compartilhadas com o restante da populacdo. Aqui tentamos duas técnicas diferentes, especifi-
camente: desfocar o telescépio ou observar com acompanhamento nao sideral; ambas aborda-

gens com o objetivo de estudar um grupo mais abrangente de estrelas, do que o normalmente
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compreendido pela fenda.

Para entendermos o quao representativa € a amostra de estrelas capturada em uma exposi-
cdo, algumas consideracdes precisam ser feitas. Vamos assumir que os aglomerados globulares

obedecem a um perfil de densidade superficial dado por

2

fr =kl 2 1 @.1)

(ORI

(King, 1962), onde r € a distancia do centro projetada no plano celeste, r. € uma distancia

caracteristica, na qual a densidade superficial vale a metade de seu valor mdximo, k£ € uma
constante a ser estimada empiricamente e r; € conhecido como raio de maré. O segundo termo
da expressao, garante que a densidade caia a zero quando r = r;. O nimero de estrelas contidas

em um circulo de raio r, pode entdo ser escrito como

2n pr
n(r):/o A f(r)rdrdé (2.2)
(x+1);—11+ x
(x+1)2  a+l

= wrlk{In(x+1)—4 : (2.3)

com a seguinte substitui¢do de variaveis:

x=(r/re)?, x = (ri/re)?

Podemos também integrar 2.1 para obter o niimero de estrelas projetadas sobre a fenda ny,
utilizando as dimensdes desta ultima como limites de integracdo. O resultado analitico desta
integral € pouco conciso e serd omitido. Em contrapartida apresento na figura 2.3 um grafico que
dd ny em termos do nimero total de estrelas n(r;), em um aglomerado hipotético caracterizado

por r; = 30r,.

A andlise das imagens de aquisi¢ao, revela que desfocagens tipicas aumentam a largura a
meia altura (FWHM) de uma estrela, de 4 pixels para 15 pixels. Com a razdo focal de 2,8 utili-
zada na dispersdo cruzada, isto significa passar de 1” para quase 4” , virtualmente aumentando
a drea coletora da fenda para ~ 110” 2. Adicionalmente, as observacdes foram realizadas sob
alto seeing. A tabela 2.3 contém parametros estruturais dos alvos observados com o telescopio

desfocado, e a correspondente fracao de estrelas projetadas sobre a fenda, calculada com base
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Figura 2.3: Fracdo de estrelas projetadas sobre a fenda para o caso de um aglomerado hipotético
com r;/r. = 30

em um modelo de King. Os valores de r. e r;, para esta e para a tabela 2.4, foram extraidos de
Harris (1996).

E visivel a relacdo entre a fracdo amostrada e r;, chegando ao caso extremo de NGC 104
com menos de 1% de estrelas observadas. Um efeito mais sutil deve-se ao parametro de con-
centracdo ¢ = log(r;/rc), que torna-se claro ao compararmos NGC 1851 com NGC 6864. Vale
lembrar que a aparentemente pequena fracdo de estrelas observadas, em ndmeros absolutos, é

muito maior do que a de estudos envolvendo espectros individuais.

Tabela 2.3: Fracao de estrelas com o telescopio desfocado

Identificagio r. () r () ng/n(r) (%)
NGC 104 0.4 42.86 0.93

NGC362 0.19 16.11 3.4

NGC 1851 0.06 11.7 11.69
NGC 2808 0.26 15.55 2.33
NGC 6864 0.1 7.28 8.51
NGC 7078 0.07 21.5 8.88

A segunda técnica consiste em impor ao telescépio um acompanhamento ndo sideral, com
o objetivo de que a fenda percorra o alvo durante a exposi¢ao. Esta abordagem € similar aquela
utilizada por Bica e Alloin (1986). A tabela 2.4 mostra a fracdo de estrelas amostrada desta
forma. Apesar da sensivel diferenca na fracao de estrelas observadas, a qualidade destes tltimos

espectros nao se distancia dos primeiros, como ficard claro no capitulo 4.

Estrelas padrdo de tipo espectral AOV foram observadas, com o duplo objetivo de remo-
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Tabela 2.4: Fracdo de estrelas com o telescépio em acompanhamento ndo sideral

Identificagdo r. () () nyp/n(r) (%)

NGC 6388 0.12 6.21 49.84
NGC 6440 0.13 6.31 47.67
NGC 6517 0.06 4.1 61.34
NGC 6528 0.09 16.57 36.71
NGC 6541 03  29.6 18.44
NGC 6553 055 8.16 19.03

ver bandas teldricas em absorcao e calibrar os espectros em fluxo. Como mencionado acima, a
estratégia de observagao para fontes pontuais € um pouco diferente, dispensando exposi¢cdes ex-
clusivamente dedicadas a remover emissdo atmosférica. A figura 2.4 mostra um exemplo, onde

as exposi¢oes da estrela em uma posicao, foram subtraidas das exposi¢des em outra posi¢ao.
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Figura 2.4: Exemplo de exposi¢des de uma estrela padrdo, depois de subtraidas as exposi¢cdes
de diferentes posigoes.
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3  Reducao dos dados

A espectroscopia de dispersao cruzada possibilita obter informacdes sobre amplas regides
espectrais em um Unica exposi¢do, projetando diversas ordens de difracdo sobre o detector si-
multaneamente. Consequentemente, o processo de reducdo para este tipo de dados € mais com-
plicado, uma vez que as diferentes ordens precisam ser extraidas e calibradas individualmente.
Esta dificuldade levou vdrios autores a desenvolverem métodos e rotinas computacionais para
a reducgdo de espectros echelle e de dispersdo cruzada (Moreno; Llorente de Andres; Jimenez,
1982; Rossi et al., 1985; Piskunov; Valenti, 2002; Bochanski et al., 2009).

Neste trabalho estamos apenas interessados no NIR, cuja redugdo apresenta complicado-
res particulares, principalmente relacionados a presenca de linhas teldricas, tanto em absor¢ao
como em emissdo, e a emissao de corpo negro do préprio telescopio. Uma rica literatura se de-
senvolveu em torno do assunto (Maiolino; Rieke; Rieke, 1996; Vacca; Cushing; Rayner, 2003;

Cushing; Vacca; Rayner, 2004).

Até a conclusdo deste trabalho, ndo existiam pacotes de redugdo especificos para o modo
de dispersdo cruzada do OSIRIS. Este autor e colaboradores produziram o c6digo XDSPRES
(Ruschel-Dutra et al., 2011), inicialmente para uso préprio, e mais tarde com o objetivo de
disponibilizd-lo a comunidade. O programa automatiza e sequencia um conjunto de tarefas
do Image Reduction and Analysis Facility (Tody, 1986, 1993), bem como executa algumas
operacoes especificas da reducdo de dados da regido do NIR. Este capitulo dedica-se a clarificar
as principais etapas do processo de reducio, ou seja, os passos que levam da observacdo crua a

um conjunto de informacdes intrinsecas do objeto observado.

3.1 Correcao por flat-field e extracao

As exposicdes dedicadas a identificar diferencas de sensibilidade pixel-a-pixel do detector,
bem como padrdes recorrentes de iluminacdo sdo conhecidas como flat-fields (campos planos

em uma traducdo livre) ou simplesmente flats. Em configuracdes instrumentais mais comuns,
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estas imagens sdo feitas a partir da iluminacao homogénea do detector, dai o nome. No caso de
observacdes em dispersdo cruzada, o flat-field € tomado com o elemento dispersor ja posicio-

nado, resultando em um espectro da lampada de flat.

Especificamente para comprimentos de onda a partir do NIR, os flats também servem para
identificar a emissao térmica do proprio telescopio. Para eliminar esta componente toma-se
um conjunto de exposi¢cdes com a lampada de flat-field desligada (flat-off), que serd subtraido
daquelas com a lampada ligada (flat-on). A figura 3.1 apresenta um exemplo dos dois tipos de

flat-field. A emissdo do telescpio € vista principalmente na banda K.
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Figura 3.1: Dois exemplos de flat-field, um com a lampada ligada (a esquerda) e outro com a
lampada desligada (a direita).

A tarefa xdflat automatiza a preparagdo de um flat-field normalizado, que serd utilizado para
corrigir as exposi¢des cientificas. O cédigo comega aplicando uma correcao de linearidade, de

acordo com

ADU' i
Apy = 100108 — 1015777 x 10-°ADU

+1.548099 x 10~ '°ADU?
—1.945376 x 10~ ADU?, (3.1

onde ADU significa unidades instrumentais (analog to digital unit). Em seguida as exposi¢oes
sdo combinadas para obter-se uma imagem média de cada grupo (flat-on e flat-off’). Escolhemos
omitir uma imagem que mostre o resultado da subtracdo pois esta é visualmente quase idéntica

ao flat-on. A Unica diferencga notdvel seria a supressdo de uns poucos pixels quentes.

Para remover o espectro da 1ampada de flat, a supracitada tarefa comeca por extrair as di-
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ferentes ordens. Chama-se de extragdo o processo que visa obter informacao espectral de uma
projecdo bidimensional da dispersdo da radiagdo. A informagdo capturada pelo detector pode
ser interpretada como um conjunto de imagens monocromaticas da fenda, ocupando posi¢des
diferentes de acordo com o comprimento de onda. No OSIRIS, como em muitos outros espec-
trografos, o eixo de dispersdo € paralelo as colunas do detector. Em outras palavras, dentro de

cada ordem, uma linha corresponde a um dado intervalo de comprimentos de onda.

As aberturas sdo identificadas pelo algoritmo apfind, que procura trés maximos locais nas
linhas centrais do detector. Restringe-se a procura a picos separados por no minimo 30 pixels
e que possuem largura proxima a 80 pixels. Depois de localizadas, o tamanho das aberturas €

redefinido para o ponto com intensidade igual a quinta parte do pico.

Apesar da dispersao ser paralela as colunas, as aberturas ndo o sdo, de modo que se faz
necessdrio mapear sua evolucdo ao longo do chip. O algoritmo aptrace move-se em passos
regulares de 5 pixels ao longo do eixo de dispersdo, identificando alteragdes na posi¢do do pico
de intensidade de cada abertura, levando a uma descricdo bidimensional das ordens. Pontos
encontrados desta maneira servem como entrada para o ajuste de uma funcao tracante. Erros na

determinacdo dos limites das aberturas sdo normalmente inferiores a 3 pixels.

Um polindmio de Legendre de ordem 30 é ajustado ao espectro recém extraido, que €
entdo normalizado. A alta ordem do polindmio justifica-se pela complexidade do espectro,
resultado da l1ampada e das diferencas de sensibilidade do detector, apresentado na figura 3.2.
Oscilagdes artificiais proximas aos limites do detector sdo ignoradas depois da extragdo dos
espectros cientificos. O desvio quadratico médio (RMS) do ajuste é tipicamente menor do que
5000 ADU. A imagem final de flat-field tem as contagens de todos os pixels igual a 1, a ndo
ser aqueles que estdo em regides ocupadas pelo espectro, que s@o substituidos pela razdo entre

o valor original e a polindmio ajustado.

3.2 Subtracio do céu e calibracao em comprimento de onda

Os gases que compOem a atmosfera terrestre apresentam diversas linhas de emissdo e ab-
sor¢do na regido do NIR. Assim, a correta subtracdo dos efeitos do céu € passo crucial para uma
boa reducao dos dados. A tarefa doosiris foi desenvolvida para a reducao do espectro de fon-
tes extensas, e portanto assume que cada exposi¢do cientifica é precedida ou sucedida por uma
exposicdo de uma drea relativamente escura do céu, e ndo muito distante do alvo astrondmico
(ver figura 3.3). Desta forma obtém-se uma amostra da emissdao atmosférica, em uma linha de

visada e um momento representativos da atmosfera que se interpde entre o objeto cientifico e o
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Figura 3.2: Espectro médio do flat-field na banda J (cinza), e funcdo ajustada (preto), o RMS
para este ajuste € ~ 4600. OscilagOes proximas as bordas sdo ignoradas apds a extragdo do
espectro cientifico.

instrumento. A figura 3.4 mostra a diferenca entre um espectro de um aglomerado globular, e
um espectro do céu. No caso de fontes pontuais, como estrelas, € possivel realizar a subtragcdo
do céu com exposicdes em que o alvo ocupa diferentes posicdes na fenda, como ficard claro
abaixo. E importante ressaltar que a subtracdo por uma exposicdo do céu também acarreta a

remogdo da emissao térmica do telescopio e do bias.

Frequentemente, a amostragem do céu segue padrdes que exigem a utilizacdo de cada expo-
sicio do céu em mais de uma subtracdo, por exemplo: O-C-O e O-C-O-O-C'. A consequéncia
pratica € que cada subtracdo precisa ser realizada individualmente, ndo sendo possivel subtrair

uma soma de exposicoes do céu de uma equivalente soma de exposi¢des do objeto.

Os espectros de ciéncia foram extraidos seguindo o mesmo procedimento exposto na se¢ao
3.1. Apds a extracdo, os espectros encontram-se em fungao de uma coordenada do detector, o
numero do pixel na dire¢do do eixo de dispersdao. Obtém-se a coordenada fisicamente relevante,

o comprimento de onda, identificando-se linhas de emiss@do em um espectro de comparacao.

A calibracdo em comprimento de onda baseia-se em fortes linhas do radical OH (Oliva;
Origlia, 1992), identificadas no espectro do céu (ver figura 3.6). O detector apresenta um perfil
vertical de iluminagdo, possivelmente relacionado a um vazamento de luz. Como este artefato
pode confundir-se com as linhas de emissao da atmosfera, uma spline de alta ordem foi utilizada

para ajustar o perfil identificado entre as colunas 980 e 1024 do detector (ver figura 3.5).

A identificacdo das linhas e o ajuste da fun¢do de dispersdao foram feitos interativamente.

Para ~ 20 pontos identificados, os residuos tipicos ndo passam de 2 pixels, o que traduz-se em

'Onde O significa objeto e C significa céu.
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Figura 3.3: Imagem na banda J do aglomerado NGC 362. Os retangulos simbolizam a posi¢ao
da fenda durante as exposicdes. Fonte: 2MASS

praticamente 450 km s~ 1.

3.3 Remocio das bandas teldricas e calibracio em fluxo

A subtracgao de exposi¢des do céu, obviamente sé pode ter efeito sobre as linhas de emissao.
Grandes bandas moleculares da dgua, principalmente em 1.3 um - 1.5 pme 1.8 um - 2.0 um
precisam ser removidas do espectro final. Para este fim utilizamos o método descrito por Vacca,

Cushing e Rayner (2003), com uma implementacdo independente.

Observou-se uma estrela padrao, de tipo espectral AOV, logo antes ou logo depois de cada
aglomerado, obtendo uma amostra compativel com a linha de visada do aglomerado. O es-
pectro destas estrelas € praticamente livre de linhas metdlicas, bastando remover as linhas do

Hidrogénio para que seja possivel aplicd-lo ao espectro do alvo. Aqui empregou-se um mo-

2

delo da atmosfera de Vega calculado por R. Kurucz “, normalizado ao seu continuo, de forma

que s6 restem as linhas de absor¢do. A resolu¢do do modelo foi equiparada a instrumental

convoluindo-o com uma Gaussiana, de largura a meia altura (FWHM) igual aquela medida so-

3

bre o espectro de uma lampada de calibracdo’. Na figura 3.7 mostramos o espectro de uma

Disponivel em http://kurucz.harvard.edu/stars.html
3Uma lampada de calibragio espectroscépica apresenta um espectro de linhas de emissdo, a largura destas
dltimas deve-se principalmente a efeitos instrumentais.
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Figura 3.4: A esquerda, uma exposi¢do de um aglomerado, e a direita, uma exposi¢do com o
mesmo tempo de integracdo de uma regido livre de fontes astronOmicas.
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Figura 3.5: Perfil de iluminacio identificado préximo a borda do detector, entre os pixels 980 e
1024.

estrela padrao, comparado ao modelo de Vega. Através da rotina felluric do pacote NOAO €
possivel fazer pequenas alteracdes em fluxo e comprimento de onda para ajustd-lo ao espectro

observado.

Para preservar a forma do espectro de ciéncia € preciso normalizar o espectro corrigido
da estrela padrdo, por um pseudocontinuo, ajustado a faixas livres de absor¢do. Resulta um
espectro de intensidades relativas que pode ser aplicado quase diretamente ao aglomerado, res-
taurando a intensidade da maioria das regides obscurecidas pela atmosfera. Absor¢des muito

profundas dificilmente sdao eliminadas por completo, devido ao baixo nivel do sinal.

O mesmo polindmio que ajustou o pseudocontinuo para a estrela padrao foi utilizado para
gerar uma curva de sensibilidade do detector em fun¢do do comprimento de onda, para cada uma
das aberturas. Para isso o comparamos ao espectro de um corpo negro de 9840 K, restaurando

a forma correta do espectro independentemente de conhecermos o fluxo absoluto. Estimamos
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Figura 3.6: Uma amostra do espectro da atmosfera na banda H.

esta dltima quantidade a partir da magnitude da estrela padrao, obtida do 2MASS Point Source

Catalog (PSC). A figura 3.8 apresenta uma progressao que exemplifica estes ultimos passos.

Seria de se esperar que uma boa calibragao em fluxo levasse a um perfeito alinhamento
entre os espectros das diferentes ordens. Embora este expectativa seja em geral confirmada,
observamos que um bom acordo entre as bandas H e K € mais dificil de ser atingido. Fortes ab-
sor¢des teldricas proximas a 1,9um dificultam a avaliacdo da fun¢do de sensibilidade, causando

desvios no espectro final. Um espectro totalmente reduzido é apresentado na figura 3.9

Os espectros dos 12 aglomerados da amostra sd@o apresentados na figura 3.10, onde as re-
gides omitidas correspondem a faixas de grande absorcdo teludrica, e/ou regides limitrofes en-
tre diferentes bandas. E clara a semelhanca entre os espectros, que apresentando declividade
caracteristica de populacdes velhas e livre de linhas de emissdo, concordam com o presente
paradigma para os aglomerados globulares. Mesmo com pouco detalhamento, ja € possivel
identificar as bandas de absor¢cdo do CO a partir de 2,3 um, presentes na grande maioria dos

espectros.
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Figura 3.7: Exemplo da remogdo das linhas atmosféricas da estrela padrao.
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Figura 3.8: Do topo para baixo: a) Um espectro na banda J, logo apds a calibragdo em com-
primento de onda. b) O mesmo espectro apds a remog¢do das linhas teltricas. c¢) O espectro
calibrado em fluxo. Areas dominadas por absorcio teldrica ndo podem ser completamente cor-
rigidas, e mesmo que pudessem, o nivel do sinal € muito baixo para inspirar confianga.
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Figura 3.9: Espectro calibrado em fluxo em toda a extensdo espectral. As transi¢cdes entre
diferentes ordens sdo em 1,5um e 1,9um. Fortes absorc¢des teldricas que dominam o espectro
entre 1,8 e 2,0um dificultam o alinhamento entre as bandas H e K.



35

Ve

(wr!) epu() op oyuswLIiduio))

!

YOTOON

G9EDDN

\'\(\’I‘I\J\I\[}‘{l{/\’\,\l\r\
TSSTOON

;
808¢DON

_—
88E€9DDN

-—
07790ON

_—
LTS90ON

—_—
8G99DDN

\l\:\l\[\lnl\l\].l\/\]]\ul\l\lll/\l)l
IYS990ON

l\f\f\l\l[J\l\l)\(/\.\(f
€GG9DON

¥9890ON

\I\Il\l\f’l{}\/\{)\r)l\l\l\r\lll
8L0LDON

GG 0°C

81 91

;
e . P

teore L

it

00

-
—

Gl

4!

ojueIsuo)) + LI /X

Figura 3.10: Espectros dos 12 aglomerados observados



36

4 Resultados

O fruto mais direto deste trabalho € o inédito conjunto de espectros integrados de aglome-
rados globulares galdcticos no NIR, obtidos com o mesmo instrumento e reduzidos de forma
homogénea. As figuras de 4.1 a 4.3 mostram os mesmos espectros da figura 3.10, porém norma-
lizados por um pseudocontinuo polinomial para facilitar a identifica¢do de linhas de absor¢do.
Estas tltimas sdo comuns a maioria dos aglomerados, apresentando inclusive, intensidade bas-

tante similar, e serdo discutidas em detalhes neste capitulo.

4.1 Comparacao entre larguras equivalentes

A principal meta do presente trabalho € averiguar a capacidade de predi¢cdo dos modelos
de SSP na regido do NIR. Na prética o que precisamos saber € se o0 modelo que melhor repre-
senta a observacao foi criado com caracteristicas condizentes com a realidade fisica do objeto.
Duas grandezas estdo no centro desta discussdo, a saber: idade e metalicidade. Estas quanti-
dades, no caso dos aglomerados globulares Galaticos, podem ser conhecidas através de meios
independentes da sintese de populacgdo estelar, como o ajuste de isécronas ao CMD ou, especifi-
camente para a metalicidade, o exame do espectro de estrelas individuais para o caso especifico

da metalicidade.

Uma das maneiras mais préaticas de fazer a comparagdo entre os espectros dos modelos e os
observados, € através das larguras equivalentes (W, ) das linhas de absor¢do. Esta abordagem €
livre de incertezas inerentes a calibragdao em fluxo, por ser independente do fluxo absoluto. W),

¢ definida por

ME(L)
Wx:/% Wﬁ, 4.1)

onde Ay e A; sdo os comprimentos de onda que limitam a linha, F(A) é o fluxo observado e
F.(A) é o fluxo em um pseudocontinuo linear ajustado a regides definidas em ambos os lados

da linha em questdo. As incertezas 6(W),) foram calculadas de acordo com a equagéio
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Figura 4.1: Espectros dos 12 aglomerados na banda J. Todos os espectros foram normalizados
por um pseudocontinuo para realcar as linhas de absorcdo. As regides sombreadas marcam os
limites de integracdo para o cdlculo da largura equivalente, e a linha seccionada marca o centro
da linha no referencial de repouso.

o(Wy) = 1+5f—(M —W)

F S§/N 2

(Vollmann; Eversberg, 2006), onde F, é o fluxo médio do pseudocontinuo, F o fluxo médio na
linha, AA a largura da linha e S/N a razdo sinal-ruido. Esta estimativa reflete, portanto, apenas

consideracgdes estatisticas e grandezas medidas no préprio espectro.

Para cada linha de absor¢do existem defini¢des usuais para os limites de integracdo e de
amostragem do continuo. A vantagem do uso de limites padronizados € bastante clara: permite
a comparagao direta entre trabalhos diferentes. Defini¢des para o dptico sdo apresentadas em
Faber et al. (1985), Bica e Alloin (1986), enquanto Oliva et al. (1995) e Frogel et al. (2001)

focam-se no NIR. Estes dltimos, contudo, basearam-se no espectro de estrelas gigantes, onde
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Figura 4.2: Igual a figura 4.1, mas para a banda H

as linhas s@o pouco alargadas se comparadas ao espectro de populacdes com alta dispersdao de
velocidades. A tabela 4.1 lista os critérios utilizados neste estudo. A excecio de Mg I (1.49um)
e CN (2.05um), os limites das linhas sdao aqueles encontrados na literatura. As amostras de

continuo sofreram maiores reformulagdes.

Nove linhas de absor¢do do NIR tiveram sua W) medida, utilizando o cédigo PACCE (Riffel;
Borges Vale, 2011), que basicamente implementa as equacdes 4.1 e 4.2. Os valores medidos,
bem como erros estimados a partir da equagdo 4.2 estdo nas tabelas 4.2 e 4.3. Exemplos graficos

da medicao de W, sdo apresentados na figura 4.4

Adicionalmente as medidas realizadas sobre espectros por nds observados, medimos tam-
bém indices de Lick em espectros publicos obtidos de Santos F. C. Jr. et al. (2002). Con-
sideracdes sobre a qualidade dos espectros e os procedimentos de reducdo destes, podem ser
encontradas em Bica e Alloin (1986). Assim como as medidas do NIR, as W) para o dptico

também sdo apresentadas na tabela 4.2.
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Figura 4.3: Igual a figura 4.1, mas para a banda K

Apenas linhas para os modelos de M0O5 foram medidas. Isto por que apenas esta base faz
previsdes sobre a contribuicao de estrelas do tipo TP-AGB, extremamente influentes no NIR
em populacdes de idade intermedidria. A principio, nada impede que o mesmo estudo seja
estendido para incluir as bases BC03, GALEV e GRASIL. Em tempo, esta extensdo figura

entre as perspectivas deste trabalho.

Para analisar a correspondéncia entre as previsoes dos modelos e as observacdes, apresenta-
mos na figura 4.5 as correlagdes mais relevantes. A regido sombreada estd compreendida entre
dois extremos de idade: 4 e 15 Ganos; e cinco valores de metalicidade: Z%WZ@, %Z@, %Z@,
1Z: e 27 . Cada aglomerado estd representado por um ponto, com as barras de erro dadas pela

equagdo 4.2.

Cid Fernandes e Gonzdlez Delgado (2010) mostram a importancia de uma correta modela-
gem da morfologia do ramo horizontal, para estimar a origem de populacdes estelares azuis em

andlises de luz integrada. Estrelas azuis no ramo horizontal sdo esperadas em aglomerados com



Tabela 4.1: Limites de integracdo e ajuste de continuo para a medida de W),.

Linha Ao (um) Ay (um) RACy (um) RAC; (um)

Mg 11,49 pm 1,4840  1,4903  1,4620-1,4830 1,4910 - 1,4925
Ferl1,58 um(a) 1,5720 1,5830  1,5400-1,5700 1,5950 - 1,6160
Si11,59 um (b)  1,5870  1,5910  1,5400 - 1,5700 1,5950 - 1,6160
CO1,62um () 1,6175 1,6220 1,5950-1,6160 1,6280 - 1,6570
Mgi11,71 pm(c) 1,7053 11,7143  1,7010- 1,7056 1,7156 - 1,7256
CN 2,05 pm 2,0507  2,0615  2,0250-2,0350 2,0700 - 2,1730
Na12,21 uym(c) 2,2000 2,2140  2,1934-2,1996 2,2150 - 2,2190
Ca1226 um(c) 2,2594 22700  2,2516-2,2590 2,2716 - 2,2888
CO0229um(c) 2,2910 2,3070  2,2716 - 2,2888 2,3120 - 2,3140

40

RAC, e RAC; sdo as regides de amostragem do continuo. As referéncias para estas definicdes
sdo como segue: (a) Riffel et al. (2008); (b) Origlia, Moorwood e Oliva (1993); (c) Cesetti et
al. (2009)

Tabela 4.2: W), para os aglomerados da amostra, parte 1 (em A)

W),

G

Fe1
4537 A

Hp
4863 A

Mg,
5176 A

Fe1
5267 A

Fe1
5334 A

Nal
5895 A

Mg1
1,49 um

104

362

1851
2808
6388
6440
6517
6528
6541
6553
6864
7078

3,50+0,24
2,68+0,23
1,50+0,23
2,46+0,23
2,70£0,23
3,11+0,25
2,62+0,23
3,04+£0,28
1,96+0,23
9,95£0,33
1,261+0,24

1,53£0,36
1,34+0,36
0,85+0,37
2,00+£0,36
2,14+0,36
2,2440,36
3,394+0,38
3,04+0,36
1,94+0,45
0,73+0,37
0,21+0,37

1,33+0,18
1,56+£0,18
1,57+£0,18
1,83+0,18
1,31+0,18
1,81+0,17
1,79+0,18
0,58+0,18
2,09+0,17
1,71+0,19
2,49+0,17
1,94+0,18

5,26£0,04
1,33£0,04
1,38+0,04
0,96+0,04
4,91£0,04
6,86+0,07
8,07+£0,05
0,94+0,04
8,27+0,06
2,56£0,04
0,57+0,04

1,09£0,16
0,72+0,16
1,09+0,16
0,98+0,16
1,234+0,17
0,90+0,17
0,97+0,16
1,71£0,17
0,99+0,16
2,71+0,17
0,87+0,16
0,10+0,17

1,13£0,50
0,83£0,51
0,52+0,51
0,60£0,51
1,18+0,50
0,91+0,51
0,85£0,51
1,72£0,50
0,89£0,50
1,73£0,50
0,50£0,51
0,10£0,51

1,73£0,16
0,63£0,16
0,62£0,16
1,47+£0,16
3,43+0,15
3,68+0,15
2,42+0,15
4,39£0,15
1,46+0,16
3,50+0,16
0,78£0,16
1,49£0,16

1,59+0,31
1,05+0,32
1,73£0,31
1,15+0,34
1,79+0,31
0,13+0,32
0,924+0,32
1,36+0,30
0,80+0,31

0,72+0,30

metalicidades muito baixas, enquanto para metalicidades acima de %Z@ aregra ¢ uma morfolo-

gia vermelha (Maraston, 2005). NGC 6441 e NGC 6388 constituem excecoes a esta regra (Rich

et al., 1997). Assim, decidimos incluir na figura 4.5 uma linha representando os modelos com

morfologia horizontal azul, com idade de 15 Ganos (linha tracejada com tridngulos).

Antes de discutirmos os resultados, se faz util reiterar o que esperamos obter dos modelos.

Uma vez que estamos tratando de aglomerados globulares galaticos, € bastante claro que os

dados empiricos deveriam alinhar-se a modelos de SSPs com um episédio de formacdo estelar

ha aproximadamente 10 Ganos. Outrossim, metalicidades inferiores a solar devem fornecer o

melhor ajuste, ja que, a exce¢do de NGC 6528 e NGC 6553, todos os alvos sdo pobres em

metais. Uma completa lista de idades e metalicidades para os aglomerados observados, obtida

de Santos Jr. e Piatti (2004), pode ser encontrada na tabela 2.1.



Tabela 4.3: W), para os aglomerados da amostra, parte 2 (em A)

41

W, Fe1 Sil CO Mg1 CN Nal1 Cal CO
1,58 um 1,59 um 1,62 um 1,71 pm 2,05 um 2,21 um 2,26 um 2,29 um

104 1,41+£0,25 0,56+£0,09 1,34+0,18 0,584+1,05 — 7,0543,48 — 18,94+2,04
362 5,98+0,24 1,3840,09 0,74+0,22 1,97£1,22 7,1040,16 — — 23,32+1,89
1851 0,64+0,24 1,08+0,08 — — — 0,52+4,61 — 4,46+2,07
2808 2,30+£0,24 0,784+0,09 0,61+£0,24 — 0,25+0,15 4,18+4,19 0,10+0,93 14,424+1,81
6388 4,69+0,23 >0,11 0,96+0,21 0,62+1,05 2,93£0,15 — 0,60+0,96 14,31+1,93
6440 2,34+£0,22 0,4240,08 1,26+0,17 1,07£1,05 0,58+0,12 1,59+3,83 0,52+1,00 11,41+1,96
6517 3,22+0,22 1,364+0,08 0,69+0,18 — 0,59+0,13 — — 2,124+1,87
6528 5,14+0,23 2,674+0,08 2,89+0,21 1,93+1,03 — — 2,324+0,87 14,78+£1,76
6541 4,07£0,24 1,7440,09 — — — 0,64+3,62 — 9,85+1,86
6553 5,93£0,22 2,88+0,08 1,72+0,18 1,70+£1,04 4,85+0,13 — 2,09+£0,90 16,99+1,79
6864 5,00£0,22 1,7140,08 — 0,78+1,06 0,64+0,19 — 2,644+0,90 3,76+1,95
7078  1,60+0,22 — — — 6,2440,13 — — 2,31+1,93

Figura 4.4: Alguns exemplos de medidas de Wj.
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Os espectros indicados pelas legendas
(a),(b),(c),(d),(e) e (f) pertencem aos aglomerados NGC 104, 6388, 6528, 6440, 7078 e 6553
respectivamente.



42

s 3 (o) ¥ 8 (0) (c)
0 g 0 ed
= = = Z
6F + B 6 o + E
0
s % 8 s x5 2
8 8
E g 1 £ S8 . E —s—
s 41 s AT :
i o * = GV * '—§—<
B L P N
=, =, &
s 4r 0.02Z4 1 T 4rF 1 &
= 3 &
© =2 e 2 1
o 1 % E -
=) =} 2
= = =

OH"Tf:"\"‘H""\""""‘\""‘wmwmmmm 0 ‘~"’]:‘mmmHm\Huumwmmmmu (o) P . ST T R B
¢] 1 2 3 4 5 6 0 1 2 3 4 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0 3.5
WFe 14531 A(A) WFe I 5270 A(A) WF‘e 15335 A(A)
(9) (e) ()
25 q 25 B 25 %raez B
i.%ﬁo
20 F 1 20 1 20f A1 Qs 1
7 "’,’ N6553
= o ‘ = = { g %1
§15 &10.0;520 1§15 B 5 15| %, i ®yesos T © Neass | N6528 i
k] 2 o * 022
g g g l
= 2 7o = go 2%
10+ L J 10 1 10 e 1
0.3 2o
5t 15 1 5[ 4ei :
#2 Zo
0E PR RN RN RNRRNN B [0} FTITINININITN: e, 0 +
0 2 4 6 8 10 12 0 1 2 3 4 5 0 1 2 3 4 5 6
WG 4300 A (A) WHﬁ (A) WNa 15895 A(A)
[C)] (h) 2 0]
2.6 J
2.0 J
3F ]
&+
+ 20f i3 1
= 15 12 = g
z 2 2r 18 15¢F 1
= 1.0 1 L7
1.0 1
0.5 R o%zz\“&%
: 0.5 1
0.0 L 0 Dvdiecbiabinni X280 OO0 L vl *‘2\20‘ PR R
o 2 4 6 8 10 12 14 0 1 2 3 4 5 6 7 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
WMgZ (A) WFeILSB;},m(A) WMgIlAQ#m(A)

Figura 4.5: Comparagdo entre W), empirica e previsdes de M05. A regido sombreada representa pre-
visdo do modelo para idades entre 4 (linha sélida) e 15 Ganos (linhas sélidas), com metalicidades entre
0,005Z, e 2Z,. Tridngulos abertos unidos por uma linha tracejada correspondem a modelos com morfo-
logia horizontal azul. Asteriscos unidos por uma linha ponto-tracejada representam modelos de 1 Gano.
As letras no canto superior de cada grafico sdo apenas para referéncia, e ndo devem ser confundidas com
as letras da figura 4.4.



43

Em uma primeira anélise, focando-nos apenas em aspectos gerais, vemos que a previsao
tedrica sugere que todos os aglomerados deveriam concentrar-se em uma estreita faixa, com
valores de W; tipicamente menores do que os medidos no NIR. Algo préximo a metade dos
objetos possui linhas de Fe I 1,58um, Si I 1,59um e CO 2,29um com W), dentro da faixa
teoricamente prevista, enquanto a outro metade alcanga valores proximos ao dobro do maximo
tedrico. Ao mesmo tempo, nota-se que as larguras dpticas sao bem representadas, com somente
um aglomerado irremediavelmente além das expectativas na figura 4.5d, e outro na figura 4.5f

(banda G da série de Fraunhofer e Na I 5895A, respectivamente).

Na tentativa de explicar os valores de W) no NIR, sobrepusemos uma linha que corres-
ponde aos modelos de 1 Gano (asteriscos unidos por uma linha ponto-tracejada), que abrange
boa parte daqueles aglomerados que ficaram além da estimativa dos modelos mais velhos. Este
movimento, que poderia ser interpretado como uma tentativa injustificada de ajustar os dados,
reflete uma particularidade dos modelos. No NIR, estrelas que se encontram na fase AGB pos-
suem um pico de contribui¢do, para a luz integrada das SSPs, em torno de 1 Gano; a fase AGB,
por sua vez, ¢ dominada por estrelas TP-AGB. Por auséncia de espectros sintéticos para estas
estrelas, M0OS incorpora espectros empiricos para representar esta fase, o que poderia levar a um
melhor ajuste de W) . Por outro lado, Lyubenova et al. (2010) argumenta que quantidades copi-
osas de estrelas carbonadas podem, no NIR, mimetizar o espectro de uma populacdo de idade
intermedidria. Com efeito, Marigo et al. (2009) demonstraram que em popula¢des pouco meté-
licas de 10 Ganos, até 40% da luminosidade da banda K pode originar-se em estrelas TP-AGB.
Ambas as hipétese sugerem dois cendrios ndo mutuamente excludentes: que os modelos carre-
gam uma degenerescéncia entre a idade e a presenca de estrelas TP-AGB, e que os aglomerados
que foram melhor representados pelos modelos de 1 Gano apresentam uma fragdo anormal de

estrelas TP-AGB.

Atentando agora para caracteristicas especificas, na figura 4.5a vemos que além do exposto
acima, uma correlacio entre Fe I 1,58pum e Fe 14531A & respeitada por 5 dentre 12 aglomera-
dos. No tnico caso em que os modelos de 1 Gano se confundem com os modelos velhos (figura
4.5c), notamos que Wg; para 8 de 12 aglomerados, esta dentro do previsto. Interpretamos este
fato, como ainda mais uma evidéncia da adequacdo dos modelos de idade intermedidria, com es-
pectros empiricos de estrelas carbonadas, a descri¢do do espectro dos aglomerados globulares.

Todavia salientamos a inviabilidade fisica deste cenario.

Podemos ver na figura 4.5d que Wi € bem melhor descrito por um modelo que inclui estrelas
azuis no ramo horizontal (tridngulos abertos). Contudo W¢p segue o comportamento geral para

as linhas do NIR, com aproximadamente metade da amostra na faixa prevista pelos modelos
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Figura 4.6: Igual a figura 4.5 mas para W) no 6ptico e sem os modelos de 1 Gano

velhos, e outra metade em acordo com os modelos de 1 Gano. Como esperado, estes modelos
também sao adequados na descri¢cdo de HB (figura 4.5e). Para todas as outras linhas do éptico,

modelos com morfologia horizontal azul sdo praticamente indistinguiveis dos demais.

Nas figuras de 4.5h a 4.51, comparamos linhas de absor¢@o do NIR entre elas proprias. Fica
claro que os modelos ndo sdo capazes de reproduzir as larguras de Mg 1. Na figura 4.5, além de
revermos o que ja sabiamos das figuras anteriores com relagao a Fe I e Si I, ganhamos percep¢ao

sobre uma leve correlacao entre estas linhas.

Também avaliamos os modelos através da comparagdo das linhas do 6ptico entre si (figura
4.6). Como confirmacao do discutido acima, constatamos que a vasta maioria dos aglomerados

encontra-se dentro dos limites definidos pelos modelos de 4 e 15 Ganos.

Apesar de uma certa dependéncia com a metalicidade ja ser visivel nas figuras 4.5 e 4.6, ela
esta explicitamente representada na figura 4.7. O indice Mg, apresenta uma certa correlagao
com [Fe/H], que € um pouco mais fraca para Fe I, e quase inexistente para a banda G. Os mode-

los, contudo, preveem uma consistente correlagao de todos os trés indices com a metalicidade.

4.2 Comparacao espectral direta

Uma alternativa a andlise das larguras equivalentes € a comparagdo espectral direta, pixel a
pixel, entre modelos e observacdes. Este método ja foi abordado em trabalhos anteriores, como
Panter et al. (2007) onde as taxas de formacao estelar recuperadas da sintese de espectros do

Sloan Digital Sky Survey (SDSS), apresentavam forte dependéncia com a escolha do modelo.
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Indices 6pticos selecionados em funcio de [Fe/H]. As linhas sélidas e tracejadas representam
modelos de 4 e 13 Ganos respectivamente.

Panter et al. (2008) concentram-se no impacto dos diferentes modelos sobre a metalicidade. Uti-
lizando 27 aglomerados das Nuvens de Magalhaes, Cid Fernandes e Gonzélez Delgado (2010)
e Gonzdlez Delgado e Cid Fernandes (2010) discutem a precisdo de sete diferentes modelos de
SSP, e concluem, entre outras coisas, que as idades se correlacionam melhor com os dados da
literatura do que as metalicidades. Chen et al. (2010) realizam sintese sobre espectros combi-
nados de galaxias do SDSS, com seis diferentes bases de modelos, concluindo que diferentes
bases geram resultados contrastantes. O objetivo desta se¢do € discutir resultados preliminares

da aplicacdo deste método ao NIR.

Ao contrario da se¢do 4.1, a comparacdo do espectro inteiro depende de uma boa calibragao
em fluxo, mais precisamente, de um bom ajuste de sensibilidade. Em um espectro de linhas
escassas € nado muito profundas, a forma do continuo acaba dominando a escolha do melhor
ajuste. O fluxo absoluto, como antes, ndo tem relevancia, ja que tanto os espectros tedricos

como os empiricos serdo normalizados.

Uma grande absorcao teldrica na banda J, entre 1.3 e 1.5um, dificulta uma boa calibragdo
em fluxo. Este problema ndo atinge de forma fatal todos os espectros da amostra, mas em be-
neficio da homogeneidade, resolvemos excluir esta ordem por completo na anélise do espectro
inteiro. Lembramos que este efeito € exclusivo da calibracdo em fluxo, ndo invalidando a anélise

da linha Mg I 1.49um, discutida na segado 4.1.
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4.2.1 Metodologia

Para realizar a comparacdo utilizamos o programa de sintese espectral STARLIGHT (Cid
Fernandes et al., 2004, 2005; Mateus et al., 2006). Este c6digo investiga o espago de combina-
¢des lineares entre espectros de uma base, procurando uma solugiio que minimize o 2 definido

por

1 =Y (05— M) ay, (4.3)
P

onde O € o espectro observado e M) € o espectro modelado pelo cédigo. Entre varias infor-
macoes pertinentes, 0 STARLIGHT retorna um vetor X, com 0s pesos correspondentes a cada
SSP que foi empregada no espectro final. Pardmetros adicionais como avermelhamento, deslo-

camento Doppler e dispersdo de velocidades também sdo ajustados.

Grandes bandas de absorcao teldrica e os limites de cada abertura produzem artefatos inde-
sejaveis, que foram mascarados de forma a ndo influenciar no ajuste, enquanto que as bandas
moleculares do CO ganharam peso 2, pois sdo as mais relevantes no intervalo estudado. Pontos

que se localizam além de 3 ¢ foram ignorados no ajuste final.

A primeira vista pode parecer estranho querer combinar espectros de diversas SSPs para
representar um aglomerado globular, afinal estes objetos, por muito tempo, foram considerados
o que ha de mais préximo a uma SSP. Mas vale lembrar que disponibilizar os espectros, ndo
significa que eles necessariamente fardo parte do espectro sintetizado. Poucos espectros da base
sdo utilizados na construcao de M, final, normalmente ndo mais do que cinco restam depois dos

primeiros ajustes!.

Também pode-se argumentar que uma fracao consideravel de aglomerados globulares, apre-
senta evidéncias que contradizem o paradigma de populacdo monometélica e de mesma idade.
Suspeitas de uma dispersdao em metalicidades dentro de um mesmo aglomerado j4 existem ha
algum tempo (ver a revisao em Gratton, Sneden e Carretta (2004)). Porém, a primeira evidéncia
direta de mais de uma sequéncia principal em um aglomerado globular € de Bedin et al. (2004).
Nao pretendemos aqui defender que a sintese de populagdo estelar no NIR encontra-se em tal
estado de desenvolvimento que seria capaz de discernir entre populagdes sé recentemente re-
solvidas, mas que tal abordagem estd mais proxima da realidade do que se pensaria ha alguns

anos atras.

Contudo, o STARLIGHT também permite analisar o ajuste individual de cada SSP. Estes

!Para mais detalhes ver manual do STARLIGHT disponivel em http://www.starlight.ufsc.br/
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resultados também sdo analisados nesta secao, e sua diferenca em relacdo a sintese € discutida.

4.2.2 A Sintese

Quatro conjuntos de modelos evoluciondrios de SSPs foram testados: BC03, M05, GRA-
SIL, GALEV. Dos muitos espectros disponiveis nestas bibliotecas, apenas 36 foram selecio-
nados para compor uma base de elementos representativa de trés metalicidades e doze idades.
Estas tdltimas, sdo o mais proximo possivel de igualmente espagadas em uma escala logarit-
mica, come¢cando em 4 Manos e indo até 15 Ganos. Como o intervalo entre metalicidades nao
¢ constante entre diferentes modelos, tomamos a solar e as imediatamente acima e abaixo deste

valor. A tabela 4.4 relaciona os modelos que participaram da amostra de cada base.

Tabela 4.4: Lista de SSPs utilizadas para compor as diferentes bases.

Base Metalicidades Idades
BCO03 0,008 0,02 0,05 | 0,004 0,008 0018 0,038 008 0,16 036 072 16 33 70 150
GALEV | 0,008 0,02 0,05 | 0,004 0,008 0,016 0036 008 017 036 075 16 34 7,1 150

GRASIL | 0,008 0,02 0,05 | 0,004 0,008 0,020 0,04 007 020 040 08 1,5 30 7,0 150
MO5 0,01 0,02 0,04 | 0,004 0009 0020 004 008 020 040 080 15 30 70 150

Esta fora do escopo deste trabalho investigar as relacdes entre as diferentes funcdes inciais
de massa e is6cronas. Assim, adotamos todas as bibliotecas baseadas na func¢do de Salpeter, e
com os modelos evolutivos de Padova para todos menos M0S, que usa Cassisi+Geneva. Para
um estudo sobre a propagacao de resultados através de diferentes comprimentos de onda, em
que a dependéncia com a funcao inicial de massa e isdcrona sdo apresentadas, ver Riffel et al.
(2011).

Como ja dissemos, mesmo utilizando mais de uma SSP, esperariamos que um ou dois mode-
los dominassem a solu¢do, com apenas contribuicdes marginais de mais uns poucos espectros,
que poderiam ser interpretados como incertezas na solugdo matemdtica. Obviamente, os mode-
los dominantes deveriam possuir idades e metalicidades semelhantes as dos aglomerados, em
geral velhos e pouco metdlicos. Os resultados da sintese estdo organizados nas figuras de 4.8 a
4.11, com cada circulo representando um modelo que foi empregado no espectro sintetizado. O
raio do circulo € diretamente proporcional a sua contribuicdo em fluxo, para uma normaliza¢do
em Ay = 2.09um. Para guiar a vista, sobrepusemos um x que marca as propriedades extraidas
da literatura para cada aglomerado. Graficos mostrando os espectros sintéticos superpostos aos

observados, para todos os aglomerados e bases, encontram-se no apéndice A.

Para os modelos da base BCO3 (figura 4.8), notamos uma consistente preferéncia por solu-
coes de baixa metalicidade. No entanto, sete aglomerados (NGC 104, 362, 6388, 6440, 6517,

6541 e 6864) apresentam alguma SSP com metalicidade acima da solar, € em nenhum deles
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esta componente € a principal. Todos os ajustes apresentam componentes com metalicidade
inferior a solar, mesmo aqueles que, de acordo com a literatura, tem metalicidade solar (ver
tabela 2.2). A idade é quase sempre subestimada, com apenas trés aglomerados dominados por

componentes velhas.

A figura 4.9 apresenta resultados semelhantes para a base com SSPs do GALEV. A pre-
feréncia por SSPs de baixa metalicidade é coerente com aquela encontrada no caso anterior,
contudo as solugdes individuais diferem consideravelmente. O aglomerado NGC 7078, por
exemplo, passa a mostrar uma componente de metalicidade superior a solar, enquanto nos aglo-
merados NGC 6388, 6440 e 6517 esta componente desaparece. O escasso nimero de SSPs com

idades elevadas também é observado para esta base.

Resultados para a base GRASIL (figura 4.10) ddo mais importancia para idades mais altas,
com a maioria dos aglomerados sendo ajustada com grandes contribui¢cdes de SSPs velhas. A
metalicidade, por outro lado, parece pior representada, com apenas quatro aglomerados livres
de contribui¢cdes acima de Z solar, inclusive um (NGC 6528), que de acordo com a literatura é

rico em metais.

Finalmente os modelos MOS5 (figura 4.11) apresentam comportamento similar aos demais,
com predominio de idades jovens e intermedidrias com baixa metalicidade. Vale lembrar que
nestes modelos o grupo com metalicidade acima da solar tem Z = 0,04 e ndo 0,05 como nos

demais.

Na tabela 4.5 encontram-se os valores médios de idade e metalicidade dos modelos consi-
derados o melhor ajuste aos aglomerados. As médias foram ponderadas com a fracdo da luz
que corresponde a cada SSP no ajuste final da sintese. A interpretacdo destes valores requer
alguma reflexdo sobre o que € a saida da sintese. Em um caso ideal, uma populacdo que fosse o
resultado de diferentes SSPs, deveria ter cada componente identificada, e uma média ndo teria
nenhum sentido; cada populacdo tem a sua idade. Porém, como partimos da suposi¢ao de que os
espectros que estamos analisando pertencem a populacdes simples, a média deve simplesmente
representar o quao proximo a sintese chegou da resposta esperada. Por exemplo, mesmo que as
metalicidades estivessem altamente dispersas, a média de idades poderia estar muito proxima
do valor esperado?, e vice-versa. A incerteza que acompanha os valores de idade e metalici-
dade é simplesmente um desvio quadratico médio, ponderado da mesma forma que os valores

médios.

Podemos ver que as idades variam muito de um aglomerado para outro dentro de uma

mesma base, com dispersdes de 0,74 dex, 0,70 dex, 0,81 dex e 0,70 dex para as bases BCO03,

2Metalicidade igual ou inferior a solar, e idade da ordem de 10 Ganos
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Tabela 4.5: Idade e metalicidades médias da sintese espectral

NGC BCO03 GALEV GRASIL MO5
logt? log(Z/Zs) | logt log(Z/Zs) | logt log(Z/Zs) | logt log(Z/Zs)

NGC104 747£036  -0.18+£0.28 | 7.7440.8 -0.284+0.23 | 7.98+£1.25 -0.29£0.22 | 7.64+0.72 -0.17+0.22
NGC362 9.63+£0.65 -0.07+£0.37 | 8.4+0.78 -0.23+0.25 | 9.24+1.48 0.184+0.2 9.42+0.69  -0.17£0.15
NGC1851 | 7.73£0.8 -0.294+0.18 | 7.29£0.49  -0.31£0.16 | 8.09+1.66  0.0£0.0 7.48+1.1 -0.27+0.09
NGC2808 | 7.96+£0.81 -0.32£0.16 | 7.36+0.52  -0.17+0.24 | 8.55+1.67 -0.174+0.2 8.12+1.54  -0.26+0.11
NGC6388 | 8.65£1.43 -0.13£0.22 | 7.92+14 0.0£0.0 9.24£1.57 0.07%0.15 7.84£1.09  -0.25+£0.11
NGC6440 | 9.19+1.1 -0.16+0.23 | 9.3+1.35 -0.12+0.18 | 9.75£1.16  0.0440.12 8.7+1.11 0.0+0.18
NGC6517 | 8.08+1.51  -0.04+0.27 | 7.08+0.6 0.04+0.0 8.62+1.77  0.1740.2 7.37+£0.97  -0.224+0.13
NGC6528 | 8.28+0.88  -0.35£0.12 | 7.46+0.43  0.0£0.0 7.6£1.03 0.0+£0.0 7.46£0.8 -0.17+0.15
NGC6541 | 7.38+£1.48 0.0940.16 6.89+0.06  -0.32+0.2 7.9+1.72 0.3+0.17 7.16£0.9 -0.224+0.14
NGC6553 | 8.81£0.98  -0.28+0.18 | 8.3+1.37 0.0£0.0 8.89+£1.56  0.06+0.15 7.75£0.98  -0.26%0.13
NGC6864 | 7.75£0.71  -0.37+0.15 | 7.1+0.3 -0.024+0.4 7.38+£0.4 0.27+0.24 6.83+£0.15  0.240.22
NGC7078 | 7.03£0.74  -0.11£0.18 | 6.82+0.14 -0.17£0.36 | 6.91+0.8 0.0+£0.0 6.96£0.75  -0.24£0.12

GALEYV, GRASIL e MO0S5 respectivamente. Segundo a literatura (ver tabela 2.2) a dispersao de
idades® destes aglomerados é menor do que 0,1 dex. Poder-se-ia argumentar que estas gran-
des dispersdes sdo reflexo de diferencas na estratégia de observacao, porém estes valores ndao
mudam de forma sistematica quando tomamos apenas os aglomerados observados com acom-
panhamento ndo sideral (NGC 6338, 6440, 6517, 6528, 6541 e 6553, ver capitulo 2). As dis-
persoes entre bases diferentes para um mesmo aglomerado sao bem menores, aproximadamente
0.4 dex. Isto indica que apesar de as idades ndo serem as esperadas, existe uma certa coeréncia
entre os diferentes modelos. Ingredientes comuns aos diferentes codigos, como as isdcronas
ou bibliotecas espectrais, podem ser responsaveis por este resultado. Problemas com as ob-
servagdes, como o ruido, a eventual dominancia de uma estrela em particular e a incompleta

subtra¢do das linhas de OH, também podem produzir este efeito.

As possibilidades em metalicidade foram muito mais restritas do que as idades, na defini¢ao
do conjunto representativo de cada base (tabela 4.4). O minimo de metalicidade que pode
ser atingido por qualquer solugdo da base M05 é [Fe/H| = —0,3, e [Fe/H] = —0,4 para as
demais. Considerando que possuimos na amostra, aglomerados com metalicidade tdo baixa
quanto [Fe/H| = —1,83, ndo seria possivel uma comparagio quantitativa. Assim como no caso
das idades, estamos mais interessados na interpretacdo qualitativa dos valores médios. Neste
aspecto, vemos que todas as bases, com excecao da GRASIL, retornam metalicidades inferiores
a solar na maioria dos casos. Os dois aglomerados mais ricos em metais, NGC 6528 e 6553,
retornam metalicidade solar com os modelos GALEV, mas outros dois aglomerados bem menos

metalicos também produzem este resultado, o que diminui a sua significancia.

3ver referéncias na tabela 2.2
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Figura 4.8: Contribuicdo de cada SSP da base BC03 para o espectro final sintetizado. O raio de
cada circulo é uma funcao linear da contribuicao da SSP, e o centro € dado pelos parametros do
modelo. Um x marca os parametros da literatura para cada aglomerado.

4.2.3 SSPs individuais

Espectros para populacdes simples foram ajustados aos espectros dos aglomerados com os
mesmos parametros cinematicos e de avermelhamento da sintese. O fator de escala, que tem
por finalidade atenuar o efeito da escolha do ponto de normalizacao (Cid Fernandes; Gonzalez
Delgado, 2010), € independentemente ajustado para cada SSP. Nas figuras 4.12 e 4.13 sdo apre-
sentadas curvas de RMS para cada base e para cada aglomerado. Em cada gréfico, linhas com
estilos diferentes indicam grupos de metalicidade diferentes, as abscissas ddo a idade das SSPs e
as ordenadas fornecem o RMS de cada ajuste. Podemos ver que existem certos comportamentos

endémicos de cada base.

Os modelos BCO3 de metalicidade superior a solar sempre resultam em ajustes piores do
que os modelos com metalicidade solar e menor, sendo que estes dois tltimos se confundem
em muitos casos. Um vale de solugdes em torno de 100 Manos € claramente visivel para os
modelos mais metélicos, e um outro préximo a 3 Ganos € um pouco menos evidente, mas inte-
ressantemente, os modelos de menor metalicidade ajustam-se melhor com idades ligeiramente

menores para a maioria dos aglomerados.

Alteragdes na metalicidade produzem diferencas mais pronunciadas na base GALEV, onde

vemos que, para praticamente todas as idades, o RMS cresce com Z. Apesar das idades menores
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Figura 4.9: Igual a figura 4.8, mas para a base GALEV.

do que 100 Manos consistentemente fornecerem os melhores ajustes, o RMS decresce quase de
forma monotdnica com a idade acima de logs ~ 8,5, acima deste limite a melhor solugdo é
sempre a mais velha e com menor metalicidade. Este comportamento, contrario ao observado
em BCO3, sugere que a base GALEV € confidvel para a determinagdo de idades em populacdes
velhas, desde que o usudrio tenha algum conhecimento prévio sobre o que estd sendo ajustado,

e as solucdes menos realistas sejam removidas da base.

A base GRASIL € menos sensivel ao conteido metélico do que as mencionadas até agora.
Além disso, uma inversdao na metalicidade do melhor ajuste é observada nas idades interme-
didrias, onde os modelos com Z = Z; tem RMS menor do que os de Z < Z;. Uma ténue
correlacdo negativa entre idade e RMS surge para idades acima de 1 Gano, muito semelhante

ao que acontece com BCO3.

Os modelos da base M05 apresentam um pico de RMS em 1 Gano. Dentro desta elevagao,
as curvas de metalicidade se invertem, com os modelos mais metalicos fornecendo os melhores
ajustes. Este intervalo de idades corresponde ao grupo de SSPs que receberam espectros em-
piricos de estrelas TP-AGB ricas em C e O. A figura 13 em Maraston (2005) mostra que estas
estrelas dominam a luminosidade na banda K, entre 0.3 < ¢ < 2 Ganos. Nao s6 isso, como tam-
bém a relevancia das tltimas nesta faixa de idades é tio menor quanto maior é a metalicidade.
Combinadas estas duas informagdes, a interpretacdo dos ajustes se torna clara: a inclusdo dos

espectros empiricos introduz artefatos que prejudicam o ajuste. Porém, como os ajustes de W),
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Figura 4.10: Igual a figura 4.8, mas para a base GRASIL.

sdo melhores para modelos que incluem TP-AGB, somos levados a acreditar que o continuo
destes espectros pode conter ruido ou outro efeito sist€émico, que estd se refletindo no RMS.
Este ponto deve ser investigado com mais detalhe em futuros trabalhos. Para as dltimas trés
idades, € possivel perceber um leve efeito nos aglomerados NGC 6440, 6528 e 6553, que po-
deria ser atribuido a degenerescéncia idade-metalicidade: o RMS dos modelos mais metalicos

aumenta com a idade, enquanto o modelo de Z subsolar diminui.
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5 Conclusoes

Este trabalho apresenta um inédito conjunto de espectros integrados de 12 aglomerados
globulares Galaticos, para os quais a idade e a metalicidade sdo conhecidas por meios indepen-
dentes. Os dados foram obtidos com um mesmo instrumento e reduzidos de forma homogénea,
aumentando a coeréncia interna. Tempos de exposi¢ao longos para os aglomerados menos bri-
lhantes dificultam a subtracao de linhas de OH, o que prejudica a qualidade dos espectros. Esta
pequena base pode ser usada para guiar futuros modelos de sintese de populacdo estelar no
NIR, que empregardo bibliotecas espectrais de média resolucdo (R ~ 1000, ou o dobro das atu-
ais). Foram medidas larguras equivalentes das linhas atomicas A 1,49um Mg1, A 1,58um Fe
/Mg A 1,59um Si, A 1,71lum Mg 1, A 2,21um Na1e A 2,26um Ca 1, bem como das bandas
moleculares A 1,62um, A 2,29um CO e A 2,05um CN. Adicionalmente, medimos linhas de
absorcdo em espectros Opticos obtidos em Santos F. C. Jr. et al. (2002): banda G (4300A), Mg,
(5102A), e Fe I (4531A).

Testamos as previsdes das SSPs da base MOS para a largura equivalente das linhas de ab-
sor¢do. Modelos com idades entre 4 € 15 Ganos (velhos), conseguem reproduzir as linhas de
absor¢do do NIR em metade dos casos para as linhas Fe 11,58 um, Si11,59um e CO 2,29um. A
metade que ndo € contemplada pelas SSPs velhas, € bem representada por modelos com 1 Gano
(idade intermediaria). A linha Mg 1 € consistentemente subestimada pelos modelos velhos, mas
¢ bem representada pelos modelos de idade intermedidria. Este resultado sugere que a adi¢do
de espectros de estrelas ricas em carbono € importante para a reproducdo das linhas metélicas.
Outra possibilidade pode ser a auséncia de a-enhancement nos modelos. Quase a totalidade das
linhas Opticas encontra-se dentro do previsto pelos modelos. A banda G e linha HB sdo melhor
representadas por modelos com morfologia de ramo horizontal azul, uma tendéncia que nao é

observada em indices do NIR.

A sintese de populagdo estelar retornou idades médias muito inferiores as esperadas para
todas as bases testadas (BC03, GALEV, GRASIL e M05), apesar de casos sem nenhuma SSP
velha na solugdo final serem raros. Existe uma relativamente boa concordancia entre modelos

de bases diferentes, com uma dispersdo média nas idades menor do que 0.4 dex, sinalizando
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que se ndo a causa, pelo menos o efeito, que leva a subestimagdo das idades é compartilhado
por todos os cédigos ou observagdes. A preferéncia por metalicidades baixas ¢ uma tonica da
sintese, com raras exce¢des que nem sempre coincidem com os aglomerados mais metalicos da

amostra.

Ajustes individuais de SSPs revelam bimodalidades no tangente as idades, sugerindo que
restricoes da base podem, especialmente no caso do GALEYV, levar a boas determina¢des desta
propriedade. A adicdo de espectros empiricos de estrelas TP-AGB na base M05 tem forte
impacto no RMS dos ajustes, sugerindo que o continuo destes espectros carrega artefatos inde-
sejaveis, apesar de reproduzirem melhor as linhas de absor¢c@o. A preferéncia por modelos de

baixa metalicidade € coerente com o resultado obtido na sintese.

A sintese de populacdes estelares através de modelos de EPS é uma ferramenta promissora,
embora ainda incipiente no NIR. Este quadro certamente terd melhora considerdvel com a intro-
ducdo de novas bibliotecas estelares de alta resolucdo espectral, dedicadas ao NIR. Ao que tudo
indica, esta continuard sendo a nossa principal ferramenta para estudar as estrelas em galdxias
distantes por um bom tempo, salvo o surgimento de tecnologia imprevista. Contudo, tal como
na regido do optico, seu emprego inspira cautela. Bons ajustes ndo implicam necessariamente
boa fisica. E na auséncia de hipdteses educadas sobre o alvo, que restrinjam o espaco das pos-
sibilidades, a degenerescéncia intrinseca ao problema pode acabar levando a conclusdes pouco

razoaveis.

Como perspectivas deste trabalho, podemos citar a andlise das larguras equivalentes, que
aqui foi apresentada apenas para uma base de modelos EPS; realizar a sintese espectral in-
cluindo os espectros 6pticos, sobre os quais medimos linhas de absorcao; estudar a fotometria
dos espectros do NIR destes aglomerados; simular os espectros integrados no NIR combinando
CMDs observados com espectros da biblioteca do IRTF. Ressaltamos que o aprimoramento
da presente biblioteca de aglomerados globulares, especialmente no sentido de minimizar os

residuos de OH, € essencial para futuros estudos.
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APENDICE A - Comparagdo com espectros
sintetizados
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Figura A.1: Ajustes de espectros sintéticos ao espectro de NGC 104. A linha cinza representa
o espectro observado, enquanto a linha preta representa o melhor ajuste. Os residuos sdo apre-
sentados na janela inferior.
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