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Resumo

Apresentamos a fotometria de 6 campos estelares profundos distribuidos na Grande
Nuvem de Magalhdes obtidos com a Wide Field and Planetary Camera 2/Hubble Space
Telescope em duas bandas fotométricas: F814W (~1I) e F555W (~V). Foram selecionadas
ao todo 15997 estrelas pela nossa amostra, que somadas as estrelas da amostra de Castro et
al. 2001 [9] contabilizaram 22239 estrelas, dentro de limites de magnitude tipicos que estao
no intervalo 18.5 <V < 26.

Investigamos o comportamento do erro fotométrico através da tarefa PHOT/IRAF, bem
como via medidas independentes de magnitude de um mesmo objeto obtidas com diferentes
exposicoes. Implementamos um método de corre¢ao para a completeza fotométrica como
funcao da posicao no diagrama cor-magnitude, isto é, com funcao tanto da magnitude como
da cor e analisamos a sensibilidade das funcoes de luminosidade obtidas para diferentes
métodos de corre¢do.

Foram obtidos os diagramas cor-magnitude, com os quais ajustamos isécronas de Padova
com idades 7 ~16 Gano e metalicidades 0.001 < Z < 0.004 ou —1.3 < [Fe/H] < —0.7.
A populacdo mais velha (7 ~12 Gano) pode ser encontrada através do ponto de turn-off
em V~ 22. Estrelas de idade intermedidria (7 ~ 1 — 8 Gano) podem ser localizadas pela
presenca de um clump. Os campos préximos aos aglomerados jovens NGC1805 e NGC1818
sao os campos mais populosos, apresentando estrelas com 7 ~ 1 Gano. Construimos func¢oes
de luminosidade para 18.5 < V < 25, utilizando os dados das duas amostras; nao foram
encontradas diferencas significativas entre os campos.

Desenvolvemos um método para geracao de diagramas cor-magnitude (CMDs) artificiais
a partir de um modelo de histérico de formacao estelar. Este método incorpora os efeitos
de erros fotométricos, binarismo nao resolvido, avermelhamento e permite o uso de formas

variadas de funcdo de massa inicial e do préprio historico. Implementamos o Método dos
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Modelos Parciais para modelamento de CMDs, incluindo experimentos controlados para a
comprovacgao da validade deste método na busca de vinculos ao histérico de formagao estelar
da Grande Nuvem de Magalhaes em diferentes regioes.

Recuperamos SFHs confidveis para cada um dos 6 campos da LMC. Observamos va-
riagoes na formacao estelar de um campo para outro. Em todos os campos encontramos
uma lacuna na formagao estelar com 7 ~ 700 Mano. Os dois campos préximos a barra
(NGC1805 e NGC1818) apresentam alguns pequenos surtos, tendo formado em sua maio-
ria, estrelas velhas ou relativamente jovens. Ja os campos préximos a NGC1831 e NGC1868
apresentam formacao estelar que se aproxima de um histérico de formacao estelar uniforme,
com alguns pequenos surtos. Os campos NGC2209 e Hodge 11 apresentam trés periodos de

formacao estelar muitos semelhantes.



Abstract

We present photometry of 6 deep LMC fields located in The Large Magellanic Cloud
obtained with Wide Field and Planetary Camera 2/Hubble Space Telescope in two pho-
tometric bands F814W (~I) and F555W (~V). Our sample is composed by 13248 stars,
which added to Castro et al. 2001 [9] sample stars increased to 28503 stars, within tipical
magnitude limits that are in the range 18.5< V < 26.

We investigated the behaviour of photometric error using PHOT/IRAF. We also tried
to use independent magnitude measurements of the same object obtained with different
exposures. We implement a method for photometric completeness correction as a function
of the CMD location, i.e. as a function not only of magnitude but also of the colour. We
tested the sensitivity of the luminosity function to the different completeness correction
methods.

Colour-magnitude diagrams were obtained, with which we fitted Padova isochrones with
ages 7 ~ 16 Gyr and metallicities 0.001 < Z < 0.004 or —1.3 < [Fe/H] < —0.7. The oldest
population (7 ~12 Gyr) can be found by its turn-off point in V~ 22. Intermediate age
stars (7 ~ 1 — 8 Gyr) can be seen by the presence of a clump. Fields near young clusters
NGC1805 e NGC1818 are the most populous ones, presenting stars with 7 ~ 1 Gyr. We
construct luminosity functions in the range 18.5 < V < 25, using data of both sample sets.
No strong differences were found among the fields.

We developed a method to generate artificial colour-magnitude diagrams based on a
model of star formation history. This method incorporates photometric error effects, unre-
solved binary fraction, reddening and allows use of different forms of initial mass function
and of the star formation history itself. We implement the Partial Models Method for CMD
modelling, including control experiments to prove its validity in search of constraints on

Large Magellanic Cloud star formation history in different regions.
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We recover reliable star formation histories for each field. We observed field to field
variations on star formation. In all fields we found a gap in star formation with 7 ~
700 Myr. The two fields near the bar (NGC1805 and NGC1818) present some small bursts,
having formed both young and old stars as well. The fields NGC1831 and NGC1868 present
nearly uniform star formation histories with some small bursts. NGC2209 and Hodge 11

present three epochs of star formation that are very similar.



Notacao
Neste trabalho adotamos a notagao norte-americana para a separagao de casas decimais,

na qual se utiliza um ponto para separar a parte inteira dos numeros. Utilizamos Mano

para 10° anos e Gano para 10% anos.
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Capitulo 1

Introducao

O estudo do histérico de formagao estelar (SFH) em galdxias préximas pode contribuir
para que possamos compreender a evolucao destes objetos e os mecanismos envolvidos nos
surtos de formacao estelar. A luz integrada de uma galdxia préxima pode revelar carac-
teristicas semelhantes com objetos distantes, possibilitando-nos fazer uso do conhecimento
adquirido com os objetos do Universo local para uma melhor compreensao de regides a
alto redshift. O conhecimento do SFH em diferentes tipos de galdxias e em diferentes am-
bientes, como em aglomerados de galaxias, pode nos trazer informagcoes importantes sobre a
evoluc¢ao do historico de formacao estelar no Universo como um todo. Isto poderia nos dizer
quais galdxias formaram as primeiras estrelas: seriam as Espirais, Elipticas, Irregulares ou
Anas? Qual a taxa inicial de formacao estelar em diferentes tipos de galaxias? Quais as
contrapartidas locais para as galaxias ténues e azuis observadas a alto redshift?

A Grande Nuvem de Magalhdes (LMC) é uma galdxia satélite da Via-Léactea, com carac-
teristicas conhecidamente distintas desta, mas suficientemente proxima para permitir um
estudo de sua estrutura, cinematica interna e populagoes estelares. Pela sua proximidade e
natureza, a LMC se revela um excelente laboratorio no estudo dos processos envolvidos na
formacao estelar, interacoes com galaxias vizinhas, a influéncia dinamica de uma barra e o
enriquecimento quimico.

A LMC j4 foi largamente estudada, tendo-se estabelecido suas propriedades fundamen-
tais, tanto estruturais, como cinematicas e quimicas. Os componentes estruturais sao: um

disco, uma barra, e um halo achatado ou disco espesso estelar. O disco extende-se pelo
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menos até ~ 9° do centro da LMC, e sua curva de rotacao parece ser constante para regioes
mais externas, indicando a presenca de um halo de matéria escura, como na Galdxia. A
barra apresenta uma extensao de ~ 2° e é deslocada em relagao ao centro do disco. Foi
reportada a presencga de gias (HI, Hp, HII e CO), bem como poeira, nas vizinhangas de
aglomerados e estrelas jovens. A razdo gds/poeira supera em 4 vezes a razao encontrada na
Galaxia. H& fortes evidéncias de formacao estelar recente (7 < 50 Mano) (Westerlund et
al. 1990 [44]).

O sistema de aglomerados da LMC ¢ rico e apresenta diferentes idades e metalicidades,
o que indica diferentes estdgios evolutivos dos mesmos (Westerlund 1990 [44], Olszewski
et al. 1996 [35]). Como se observa na Galdxia, os aglomerados globulares sao velhos e
pobres em metais (Geisler et al. 1997 [17], Bica et al. 1998 [4]). Estudos utilizando
aglomerados da LMC mostram que a maioria destes sao relativamente jovens, apresentando
idades inferiores a ~ 4 Gano, um pequeno ntimero com idades de ~ 14 Gano e apenas um
com idade intermediaria ~ 8 Gano.

A LMC fornece a oportunidade unica de comparar o SFH inferido através do estudo de
estrelas de campo com o SFH descrito pelos seus aglomerados, uma vez que esta galaxia
possui rica populagdo de aglomerados. Os diagramas cor-magnitude (CMDs) dos aglome-
rados possuem a vantagem de conter estrelas com a mesma idade, facilitando sua datagao e
abundéncia quimica, o que torna a andlise do SFH do sistema de aglomerados mais simples.
Por outro lado, existem claras evidéncias de destruicao dos aglomerados por forcas de maré
e outros processos dinamicos. Desta forma, a amostra de aglomerados observaveis atual-
mente nao é representativa do sistema original. Estudos recentes sugerem que o SFH de
campo difere da distribuicao de idades dos aglomerados, sendo necessario utilizar CMDs de

campo para uma descricao geral do SFH da LMC.

Tracadores de populagao velha e intermediaria
Existiam, até bem pouco tempo atras, poucos indicadores de populacao velha na LMC,

nao somente pelo pequeno nimero de aglomerados globulares, como também pelos raros
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exemplos de estrelas velhas de campo. Como indicativos de populacao velha temos as
Variaveis RR Lyrae, que sao encontradas na maioria dos aglomerados velhos e pobres em
metais, exceto em Hodge 11. Uma populagao velha também pode ser caracterizada através
de um ramo horizontal azul (Olszewski et al. 1996 [34]). Estrelas de campo com 7 < 10
Gano também foram encontradas (Westerlund et al. 1990 [44]). Estrelas do ramo assintético
de gigantes, variaveis de longo periodo e um clump indicam a presenca de uma populagao

de idade intermediaria (Olszewski et al. 1996 [35]).

Estrelas de Campo - CMDs

Os CMDs sao a ferramenta mais largamente utilizada no estudo da evolugao estelar,
contendo muitas informagoes sobre a formacao estelar ao longo de bilhoes de anos. Ha varios
trabalhos que partem de CMDs artificiais, onde sao incorporadas informacgoes sobre o SFH
e procuram aquele CMD que que seja mais consistente com CMD observado. Por outro
lado, devemos ter em mente as dificuldades intrinsecas a analise de CMDs que se revelam
no momento de gerar um CMD tedrico, que sao a extingao, as distancias, as fungoes de
massa, incertezas nos modelos, além da necessidade de telescopios de grande porte para o
alcance das populacoes mais velhas. No inicio da década de 90, as observacoes em solo nao
nos forneciam CMDs muito profundos, ou seja, nao se podia obter muita informacao das
estrelas com V' ~ 22, abaixo do turn-off da populacao mais velha, que hoje sabemos existir.

Em Bertelli et al. 1992 [2], foi realizada fotometria em B e V com dados do telescépio 4m
do Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO). Se partiu de um SFH contendo um
periodo de baixa formacao estelar seguido de um tnico surto. O objetivo era determinar as
épocas de comeco (7p) e fim deste surto (7x), além do aumento na taxa de formagao estelar
(SFR) comparando o estado anterior e posterior ao surto de formagao estelar. Bertelli
e seus colaboradores concluiram que os 3 campos estudados nao apresentavam diferencas
significativas no que diz respeito a época em que o surto de formagao estelar comecgou. Os
modelos que melhor reproduziram os dados observados previam um aumento na SFR da

ordem de 10 vezes e uma funcdo de massa inicial (IMF) de Salpeter (dN/dM ~ M~* com
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a = 2.35). Foi detectada a possibilidade de apenas um surto somente quando utilizado um
modulo de distancia m — M = 18.4. A época para o comeco deste surto ficou entre 3 e 4
Gano. Quando utilizado m— M = 18.6, nao foi encontrada consisténcia entre as observacoes
e os modelos baseados em um unico surto.

Em Vallenari et al. 1996 [43], outros 3 campos, desta vez obtidos com o teléscopio de
2.2m do Furopean Southern Observatory (ESO) em B e V, foram analisados, considerando
o mesmo tipo de esquema de formacao estelar que o utilizado em Bertelli et al. 1992
[2]. De acordo com os melhores modelos, a formacao estelar nas regioes a oeste da barra
comecou aproximadamente hd 2 — 3 Gano, de um gds pré-enriquecido. Os dois campos a
leste e a sudeste do centro da LMC tiveram aumento na formagao ha 6 — 8 Gano atras. As
observagoes foram bem reproduzidas pelas fungoes de luminosidade (LFs) de modelos com
uma IMF de inclinacao o = 2.35 — 2.85. Até entao somente era possivel determinar a idade
do episddio mais forte de formacao, sem possibilitar o conhecimento de variagoes menores
na SFR. Entretanto, os dados obtidos na época nao possibilitavam CMDs muito profundos
e, com isto, ndo tinhamos acesso as estrelas da regido inferior da sequéncia principal (MS),
isto é, abaixo do turn-off de populacées com 7 X 10 Gano. Nos dois trabalhos citados,
foram utilizadas isécronas de Padova.

Com o aparecimento do telescopio espacial Hubble (HST), tivemos um avango na quali-
dade das imagens, as quais estdo livres da turbuléncia e extin¢do atmosféricas. Com CMDs
mais profundos, pode-se perceber melhor tanto a existéncia, quanto a importancia da po-
pulagao velha. Em Gallagher et al. 1996 [14], foram utilizadas observac¢oes em I e V com
a Wide Field and Planetary Camera a bordo do HST (WFPC2/HST), com as quais foram
construidos histogramas em cor (V-I). Os histogramas e CMDs sintéticos, criados a partir de
isécronas de Yale, revelaram que a SFR permaneceu aproximadamente constante durante os
ultimos 3 Gano; entretanto a distribuicao de estrelas subgigantes indicou uma consideravel
probabilidade de aumento na SFR ha 2 Gano. Foi lembrada a possibilidade de que per-
turbagoes de maré entre a LMC e a Pequena Nuvem de Magalhaes (SMC), bem como entre

a LMC e a nossa Galdxia (MW) tenham influenciado a formacio estelar na LMC.



Capitulo 1. Introdugao 5

Os modelos da época exploravam a possibilidade de aumento da SFR devido a estas
perturbacgoes. Esses modelos previam um minimo da SFR hé cerca de 1.5 Gano, quando
a distancia entre LMC e MW foi maxima, porém nao existem evidéncias deste minimo.
Gallagher et al. 1996 [14] nao puderam tirar muitas conclusoes sobre a formagcao estelar
atual, argumentando que o tempo de mistura no disco, isto é, o tempo gasto por uma
estrela para atravessar o disco, pode chegar a 1 Gano. Para uma maior resolugao temporal
seria necessario um conhecimento maior sobre o enriquecimento quimico da LMC, o que
exigiria mais vinculos. Usando a consideracao de que as estrelas de baixa massa da MS
tém metalicidades moderadas (Z ~ 8 x 1073), entdo a idade estimada para a maioria das
estrelas do disco da LMC seria inferior a 8 Gano.

Elson et al. 1997 [12] obtiveram imagens em I e V (WFPC2/HST) de um campo rico
localizado na barra da LMC, o qual mostrou um grande nimero de estrelas brilhantes da
MS indicando formagao estelar atual com idades 7 < 1 ou 7 = 2 Gano, dependendo da
metalicidade da is6crona de Yale adotada. Este episédio de formacao foi tentativamente
identificado como sendo da barra da LMC. Além disso, se verificou um surto de formacgao
com 7 = 2 — 4 Gano, identificado como do disco. Os histogramas do campo de Elson et al.
1997 [12] apresentaram estrelas mais vermelhas que os da amostra de Gallagher et al. 1996
[14] para Vj ~ 21. Em razao disso, se apresentaram dois possiveis cendrios para o disco mais
interno da LMC: ou o disco interno se formou um pouco antes da regiao mais externa ou o
gas nesta regiao foi enriquecido em metais quando em comparacao com o campo localizado
a uma distancia de 4° estudado por Gallagher et al. 1996 [14].

Holtzman et al. 1997 [24] apresentaram o estudo de um campo da LMC com fotometria
emIeV—-WFPC2/HST. A partir de diferentes esquemas de SFHs, os autores determinaram
o SFH que melhor reproduziu a fungao de luminosidade (LF) do campo estudado. De acordo
com os resultados do teste Kolmogorov Smirnoff (KS), que comparou CMDs teéricos com o
observado, a formacao estelar foi aproximadamente constante nos primeiros 10 Gano, tendo
aumentado a SFR por um fator 3 ha 2 Gano atras. No que diz respeito a IMF, os melhores

ajustes foram obtidos com 2.0 < a < 3.1. A conclusdao que difere substancialmente dos
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trabalhos anteriores se refere a fragao de estrelas velhas: o niumero de estrelas com idade
7 < 4 Gano é comparavel ao nimero de estrelas com 7 > 4 Gano. Dos trabalhos anteriores
(Bertelli et al. 1992 [2], Vallenari et al. 1996 [43]), se concluia um predominio absoluto
da populac¢ao mais jovem (7 < 5 Gano). Em Holtzman et al. 1997 [24], foram utilizadas
isécronas de Padova.

Geha et al. 1998 [16] apresentaram o estudo de 3 campos da LMC: o mesmo campo
utilizado em Holtzman et al. 1997 [24], tendo sido somados a este outros dois campos.
Pela andlise realizada, nao existem diferencas significativas entre os campos, fato este que
justificou a juncao dos 3 campos em uma unica amostra observada. Com esta amostra,
eles realizaram um teste para determinar qual SFH iria melhor reproduzir as observagoes.
Novamente, o melhor ajuste foi obtido com um SFH proposto por Holtzman et al. 1997
[24], onde a formacao estelar se manteve aproximadamente constante por 10 Gano, tendo
aumentado a SFR por um fator 3 - 8 ha 2 - 3 Gano atras. Bons ajustes aos CMDs observados
foram obtidos com modelos cuja IMF apresentava inclinacao no dominio a@ = 2.35 — 2.75.
Os autores confirmaram a conclusdo obtida em Holtzman et al. 1997 [24] com relagdo a
fracao de estrelas com idades 7 > 4 Gano, que mostrou-se comparavel ao niimero de estrelas
mais jovens que 4 Gano. Este modelo de SFH é compativel com um enriquecimento quimico
onde a fracdo de metais Z cresceu por um fator 2 nos tltimos 2 Gano.

A andlise de 5 campos da LMC foi apresentada por Olsen et al. 1999 [32], os quais
apresentaram uma componente significativa de formacao na faixa 7 ~ 3 — 4 Gano atras,
em concordancia com trabalhos anteriores. Os 4 campos localizados na barra da LMC
teriam experimentado um aumento significativo na formacao no intervalo 7 ~ 4 — 8 Gano
atras, comparativamente com o campo localizado no disco. Foi mencionada uma possivel
implicagao: termos estrelas mais velhas nas regides mais internas (barra) do que em regioes
mais externas (disco).

No trabalho de Holtzman et al. 1999 [25] foram apresentados dados fotométricos (WFPC2
JHST — 1V), os quais revelaram que uma populagao significativa com idade 7 > 4 Gano

seria necessaria para reproduzir os CMDs observados. Os modelos construidos sem impor
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uma relacao idade-metalicidade nao conseguiram reproduzir a largura da MS observada.

O campo localizado na barra da LMC apresentou uma populagao mais jovem relativa-
mente aos campos externos, localizados no disco. A formacao estelar nos campos pareceu
diferir da distribui¢ao de idades dos aglomerados da LMC. Nao foram encontradas evidéncias
claras de ocorréncias de surtos, entretanto este pode ser um resultado causado pela baixa es-
tatistica da amostra utilizada. Os autores lembraram da possibilidade de que perturbacoes
de maré causadas pela interacao gravitacional entre a LMC e MW tenham aumentado a
SFR na LMC, baseados nos modelos de 1999, que previam o tultimo perigaldctico hd 2.5
Gano atras. Houve um aumento na SFR nesta época, mas nao foi dramatico.

Em Castro et al. 2001 [9] temos a fotometria em I e V de 7 campos da LMC, usando
também a WFPC2/HST. Foram construidos CMDs e ajustadas iscronas de Péddova

Foi reportada a presenca de uma populacao velha com 7 > 10 Gano, [%] = —1.7.
Pelo clump das gigantes foi confirmada a presenca de uma populagao com idade inter-
medidria. Estrelas jovens (7 < 2 Gano) foram encontradas nos campos préximos a NGC1805
e NGC1818. Para alguns campos, como os préximos a NGC1818, 1831 e 1868, os autores
reportaram a possibilidade de haver uma populacao de estrelas com idade intermediaria, na
faixa 7 = 2 — 4 Gano. Eventos de aumento na SFR foram considerados visiveis nos campos
préximos a NGC1868, 1818 e 1831, todos localizados na mesma dire¢ido (N-NW) em relacdo
a barra da LMC. Testes KS realizados sobre as LF's observadas mostraram a existéncia de
pequenas variacoes nas populacoes entre os campos.

No presente trabalho utilizamos comparacoes entre CMDs artificiais e observados com
o objetivo de obter vinculos ao SFH da LMC, buscando identificar variaces espaciais na
histéria de formacao estelar. No capitulo 2, descrevemos os dados, a composi¢ao da amostra,
a fotometria e tratamento do erro fotométrico, tao importante para o modelamento de
CMDs. No capitulo 3, mostramos como se deu a correcao para a completeza fotométrica,
outro efeito que exige atencao. O capitulo 4 é dedicado a apresentagdo dos CMDs e LFs
da amostra analisada, enquanto que o capitulo 5 descreve a juncao da nossa amostra com a

amostra analisada em Castro et al. 2001 [9], bem como as razdes que nos levaram a realizar
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tal jungao. O método utilizado no modelamento dos CMDs ¢é apresentado e analisado no
capitulo 6, onde sao mostrados os resultados obtidos para o SFH da LMC. No capitulo 7
fazemos uma discussao dos resultados obtidos e algumas perspectivas para trabalhos futuros.

Como material adicional, temos um CDROM contendo as imagens dos campos anali-
sados, além dos arquivos finais de fotometria. A cépia e/ou divulgacdo deste material sdo

permitidas mediante referéncia ao presente trabalho.



Capitulo 2

Observacoes

Foram analisados 6 campos estelares imageados com a Wide Field and Planetary Camera
2 a bordo do HST (WFPC2/HST), os quais se encontram dentro de 6° do centro da LMC.
Estes dados fazem parte do projeto Formation and Evolution of Rich Star Clusters in The
LMC (LMC7307) (Beaulieu et al. 1999 !; Elson et al. 1998% Santiago et al 2001 [39]).
O objetivo deste projeto era extrair parametros fisicos (idades, metalicidades, parametros
estruturais, fungdes de massa) dos aglomerados, bem como tentar reconstituir sua evolucao
dinamica. Foram observados iniimeros campos estelares vizinhos aos aglomerados que pos-
sibilitam analizar se os campos compartilham de um mesmo histérico de formacao e tracar
a distribuicao estelar para a populacao velha e de idade intermediaria. A identificacao de
cada campo se deve ao aglomerado em cuja proximidade se situa.

O instrumento utilizado nas observagoes é formado por 4 Charge Coupled Devices (CCDs)
ou chips, dos quais 3 pertencem a Wide Field Camera (WF) e 1 & Planetary Camera (PC).
A PC tem a desvantagem de cobrir uma regiao menor do céu, pois cada pixel cobre 0.045”,
enquanto que na WF, cada pixel cobre 0.1”. Esta diferenca na resolucao torna a PC mais
eficiente no imageamento de regioes de alta densidade estelar, como aglomerados. Como

trabalhamos com estrelas de campo e nao com aglomerados optamos por nao utilizar as

! The formation and evolution of LMC globular cluster: the database. In: CHU, Y. -H. et al. (Eds.)

New views of the Magellanic Clouds. 1999. p. 460. (IAU Symposium 190)
2 The formation and evolution of rich star clusters in the LMC: NGC 1818. In: RICHTLER, T.; BRAUN,

J. M. (Eds.) The Magellanic Clouds and Other Dwarf Galaxies. 1998. p. 243. (Proc. of the

Bonn/Bochum-Graduiertenkolleg Worshop)
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imagens da PC. A utilizagdo da PC representaria procedimentos adicionais sem alterar
significativamente a amostra final de estrelas. As imagens foram obtidas em duas bandas
fotométricas: F814W (~ I) e F555W (~ V). A tabela 2.1 mostra os tempos totais de
exposicao, o numero de exposi¢oes em cada banda, as coordenadas, distancias angulares
com respeito ao centro da LMC e as datas de observacdao. O tempo de exposi¢cao de uma

imagem combinada é igual a soma dos tempos de exposicao das imagens originais.

Campo  t;(s) ty(s) Ny Ny «(2000) §(2000) Dist. ang. (°) Data

NGC1805 2200 2200 2 2 50142 -6559 58 4.28 12/03/98
NGC1818 4800 7200 4 6 50500 -662513 3.75 02/08/98
NGC1831 2200 2200 2 2 50521 -644950 1.51 17/12/97
NGC1868 2200 2200 2 2 51348 -635210 5.96 20/12/97
NGC2209 4800 7200 4 6 60739 -734607 5.28 03/04/98
Hodge 11 4800 7200 4 6 61507 -6949 08 4.44 03/08/98

Tab. 2.1: Os 6 campos estudados. As colunas mostram, respectivamente, o nome do campo,
os tempos totais de exposicao, o numero de exposicbes de cada campo nas bandas
| e V, sua ascensdo reta, declinacio, distancia angular com relacao ao centro da
LMC, e a data de observacdo. Note que a identificacdao de cada campo é feita pelo

aglomerado ao qual foi feita a observacdo em paralelo.

Para estimar a localizagao dos nossos campos, utilizamos a tarefa XY2RD do Image
Reduction and Analysis Facility (IRAF). Esta tarefa nos permite conhecer as coordenadas,
em ascensdo reta («) e declinagdo (6), de um ponto na imagem. O ponto x=150 e y=150
do chip 3, ou seja, da Wide Field 3, pode ser aproximado como o centro geométrico da
WEFPC2. Conhecidas as coordenadas do centro do campo e sabendo a localizacao do centro
da LMC (o =523 36 e 6 = -69 45), pode-se determinar a distdncia angular (coluna 8 da

tabela 2.1) dos campos através da equagao

cos(#) = cos(d1) cos(dy) cos(a — az) + sin(dy) sin(ds) (2.1)
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onde o indice 1 se refere ao centro da LMC, enquanto que o indice 2 ao campo estudado.

2.1 A Fotometria

As exposicoes individuais foram reduzidas utilizando o procedimento padrao de calibracao
descrito em Holtzmann et al. 1995a [22], o qual corrige as imagens para diversos efeitos
instrumentais como subtracao do “bias level”, subtracao do “superbias frame”, subtracao do
“superdark frame” e aplicacao de um “flat field”. O passo seguinte foi combinar as imagens
de forma a aumentar a relagao sinal-ruido e eliminar os raios césmicos.

As imagens originais de cada campo e banda foram combinados com o intuito de aumen-
tar a razao sinal ruido, além de eliminar raios césmicos. Isto foi feito da seguinte maneira:
1) obtivemos imagens resultantes da divisdo entre duas exposiges. 2) para regides centrais
de estrelas saturadas medimos o desvio percentual em relacdo a unidade do valor mediano.
Esta medida é chamada de scale noise, sendo necessario obter medidas tanto para a PC
quanto para os 3 chips da WF. Para um conjunto de medidas (4 para cada chip), utilizamos
o valor maximo de scale noise encontrado. 3) Através da tarefa CRREJ/IRAF, construimos
as imagens combinadas. Estas ultimas, também chamadas de stacks, sdo o resultado de um
filtro mediano aplicado a distribuicao de contagens em cada pizel, depois de eliminadas
as contagens extremas, estas ultimas dependentes do valor do scale noise. O processo foi
idéntico para ambas as bandas fotométricas.

O processo de selecao da amostra foi feito separadamente para cada filtro e campo. Uti-
lizamos um algoritmo de detecao automética de objetos (DAOFIND/IRAF), selecionando
os objetos cujo fluxo instrumental estava acima de 5o, onde o representa a flutuacdo nas
contagens de céu. Para estes objetos realizamos a fotometria por abertura, com uma aber-
tura de 0.2” (PHOT/IRAF). Esta escolha da abertura representa o interesse em evitar a
contaminacao da medida por outros objetos proximos aliado a necessidade de minimizar as
corregoes para abertura infinita. Na tabela 2.2, temos alguns dos parametros utilizados na

fotometria, buscando a selecao da amostra.
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Parametro Valor
daophot.datapars.exposure "EXPTIME”
daophot.datapars.itime 1.
daophot.datapars.datamin -8.
daophot.datapars.datamax INDEF
daophot.datapars.readnoi 5.
daophot.datapars.epadu 7.
daophot.findpars.thresho 5.
daophot.findpars.nsigma 1.5
daophot.daopars.fitrad 2.
daophot.daopars.psfrad 15.
daophot.daopars.recenter yes
daophot.daopars.fitsky yes
daophot.daopars.groupsky no
daophot.photpars.apertures 2.
daophot.photpars.zmag 21.67 (I) ou 22.585 (V)
daophot.centerpars.calgorithm ” centroid”
daophot.fitskypars.salgorithm "mode”
daophot.fitskypars.annulus 20.
daophot.fitskypars.dannulus 10.

Tab. 2.2: Parametros usados na fotometria.

Foi construido um modelo de point spread function (psf), utilizando estrelas brilhantes,
nao saturadas, isoladas e com uma full width at half mazimum (FWHM) inferior a 1.4 pixel
(PSF/IRAF), pertencentes ao chip e ao campo de interesse. Em razao de selecionarmos nas
duas bandas, foram construidos 18 modelos de psf para cada banda fotométrica (3 chips x
6 campos). Realizamos um ajuste dos perfis de todos objetos selecionados previamente ao
modelo de psf construido (ALLSTAR/IRAF), o que nos forneceu as incertezas em magnitude
01 e 0V. Nas figuras 2.1 e 2.2, temos os diagramas utilizados nesta etapa da selecao em
Hodge 11, nos quais temos 61 vs. I e V' vs. V. Podemos notar que para valores maiores de

I e V aumentam 67 e V. Objetos com perfis compativeis com uma psf devem apresentar
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baixos valores de 61 e V. Para objetos extensos, que podem ser galaxias ou estrelas nao

resolvidas, espera-se valores mais altos de 61 e V.

Errp I [T T e [T T[T T[T [T [T [ T [T T[T T[T T[T T T[T T TET [T

05 )

0.4
)
= 03
—
“© o2

0.1

:I 1 I':..I.I I 1 ITI I'I.I i I'NI 1 I 111 I I::I 1 I':.I.I I~'I 1
18 20 22 24 26 28 18 20 22 24 26 28 18 20 22 24 26 28

[ [ I

PREERR T A LN E
P P T A s < N N R e e

814 814 814

Fig. 2.1: Diagramas usados na selecdao da amostra, nos quais utilizamos os ajustes ao modelo
de psf para cada chip do campo Hodge 11, banda |. Em cada painel, a linha sélida
sobreposta mostra o valor de §1,;4x permitido, que para este caso foi de 01y ax =

0.12. O comeco da linha, neste caso em |I=18 mostra a magnitude de saturacdo.
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Fig. 2.2: O mesmo que na figura 2.1, mas para a banda V. Neste caso o valor de corte foi

diferente, isto é, 0Vi;ax = 0.17 e a magnitude de saturacdo foi V=18.5.

Criamos um método de corte para evitar a contaminacao da amostra por objetos exten-
sos, considerando estelares aqueles que apresentaram 6/ e 6V inferiores a 0lyrax € dVairax.
Estes parametros variam de acordo com o campo. Desta forma, delimitamos um intervalo
no qual a amostra é constituida somente por objetos pontuais. Em Hodge 11 foram usados

0 pax = 0.12 e §Virax = 0.17 em fungdo das magnitudes Ig14 (I) e Viss (V). Para os ob-
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jetos selecionados, como acima descrito, realizamos novamente a fotometria por abertura,
utilizando a mesma abertura de 0.2”. A decisao de refazer a fotometria é justificada pelo
fato de termos mais precisdo nas magnitudes obtidas através da fotometria por abertura
comparativamente a fotometria via ALLSTAR/IRAF (Castro et al. 2001 [9]). Neste mo-
mento, comparamos a lista de objetos selecionados em I com a lista dos selecionados em V,
de forma a rejeitar aqueles selecionados em apenas uma das bandas.

Corrigimos os dados da amostra selecionada para abertura infinita, estimando a ma-
gnitude medida para uma estrela se fosse utilizada uma abertura suficientemente grande
para incluir toda a radiacdo proveniente da mesma. Além disto, levamos em consideragdo
o efeito de Charge Transfer Efficiency (CTE) (Whitmore et al. 1999 [46]), que depende da
contagem instrumental do objeto, da data de observacao e, principalmente, da posicao do

objeto no CCD e para extingdo (Castro et al. 2001 [9]),

2.2 Erro fotométrico

Uma caracteristica importante em um CMD ¢é o alargamento da MS, o qual é devido a
varios fatores: as incertezas fotométricas, ao binarismo nao resolvido, ao avermelhamento
diferencial, as variagoes das distancias e da composicao quimica das estrelas constituintes.
O binarismo nao resolvido, por exemplo, é o resultado de duas estrelas muito préoximas
uma da outra, observadas como sendo uma apenas. Este efeito faz com que observemos
no CMD um ponto mais brilhante (V menor) e com uma cor intermedidria, com relagao as
estrelas superpostas. A funcao de luminosidade (LF) perde a informagao deste alargamento.
Assim sendo, a andlise do plano do CMD nos fornece mais informacdes. Por outro lado,
a correta investigacdo das varidveis astrofisicas exige um modelamento adequado dos erros
fotométricos.

A relevancia destas medidas de erro fotométrico aumenta quando se busca a andlise de
um CMD que vise reconstruir o SFH e o enriquecimento quimico de uma populacdo com-

posta usando-se ferramentas estatisticas de comparacao entre CMDs sintéticos e observados.
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Esta foi uma das principais preocupacgoes deste trabalho.

50 [T T T[T T T[T T I T[T [T1r1T] £ L0 o e o e e B
40 [ (a) A (b) ]
5 ] 60 —
30 ¢ 7 i |
z [ ] z 40 — —
20 [ . i |
5 ] 20 -
10 j i [~ ol n
0 Lo \—““\H \’ﬂ]"\ N BN AN AN 0 7\ L1l \71\ :’{‘?’rwﬂ'lf\wﬂﬂ T I \7
0 0.05 0.1 0.15 0.2 0.25 0 0.05 0.1 0.15 0.2 0.25
erro absoluto erro absoluto

Fig. 2.3: (a) Distribuicdes das diferengas absolutas de magnitude obtidas para o campo Hodge
11 - banda |, com filtragem (linha sélida) e sem filtragem (linha tracejada) no inter-

valo 20- 20.5. (b) O mesmo que em (a), mas para a banda V.

A solucao primeiramente adotada foi a de realizar fotometria separadamente utilizando
as imagens originais de um dos campos (Hodge 11), corrigidas para efeitos instrumentais.
Para este campo temos 4 imagens com o filtro I e 6 imagens com o filtro V, como mostra
a tabela 2.1. O objetivo era obter medidas de magnitude de um mesmo objeto para cada
imagem original e compara-las, estimando o erro fotométrico.

Neste processo, utilizamos apenas os objetos com medidas disponiveis em todas as ima-
gens. Separamos os objetos de acordo com a magnitude medida com a primeira imagem
em intervalos de 0.5 magnitude. Para cada intervalo de magnitude, obtivemos entao a dife-
renca de valores 6/ e 0V entre as diferentes medidas independentes de magnitude para cada
estrela. As linhas tracejadas da figura 2.3 mostram as distribui¢oes das diferencas de magni-
tude I (painel (a)) e V (painel (b)), ambas no intervalo 20.0 < mag < 20.5. A possibilidade
de alguma medida de magnitude ser influenciada em razao de efeitos instrumentais (pixels
defeituosos, residuos de raios césmicos) nos levou a utilizar um processo de filtragem. Este
processo de filtragem foi realizado com todas as distribuicoes disponiveis nas duas bandas.

Neste processo de filtragem, foi definida uma mediana e um valor para o desvio padrao para
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cada distribuicao. Eliminamos, de cada distribuicao, as diferencas acima de 30, onde o o se
refere ao desvio padrao da média. Esta filtragem foi feita até a convergeéncia, isto é, até que
a distribuicao nao sofresse alteragdes. O valor da mediana determinada na convergéncia,
dividido por /2 foi considerado como sendo o erro fotométrico de uma exposicao individual
(01.0n ou dV,p) da respectiva banda, para o respectivo intervalo de magnitude. O fator V2
se deve a comparacao se dar entre duas medidas independentes de magnitude, cada uma
com um erro fotométrico a ela incorporado.

Podemos visualizar o resultado deste processo de filtragem através das linhas sélidas da
figura 2.3. O efeito do processo de filtragem é moderado, sem alterar significativamente o
erro fotométrico medido.

Existem alguns problemas neste tipo de procedimento. As exposic¢oes individuais, ten-
tativamente utilizadas para as medidas de erro fotométrico, apresentam uma relacao si-
nal/ruido inferior & da imagem combinada que elas geram e que sdo utilizadas na detegao e
selecao da amostra. Assim, tendo medidas dos erros fotométricos das exposicoes individuais,
tentamos estimar o erro fotométrico como se fosse obtido com o uso da imagem combinada.
Assumindo uma estatistica poissonica de contagem de fétons, ou seja, no sinal, sabemos

que a incerteza numa medida de magnitude, 0m é dada por

5m o (%) 22)

onde S/N é a razdo sinal-ruido. Levando-se em conta apenas o ruido devido & propria fonte
e considerando que as exposi¢oes individuais tém o mesmo tempo de exposi¢ao ¢; (com

t = N T;), podemos escrever:

(%) x vVt o /Nt (2.3)

onde N é o numero de exposicoes. Logo

om (%) . (2.4)
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Logo as incertezas fotométricas das imagens combinadas sao dadas por:

_ ol cOh

81
V4

(2.5)

6‘/0011
V6

Entretanto, nao existe uma correspondéncia tao simples entre os parametros fotométricos

oV =

(2.6)

da exposicao individual e da imagem combinada. A figura 2.4 mostra os erros fotométricos
obtidos com duas imagens do campo Hodge 11 através da tarefa PHOT/IRAF. Note que
esta tarefa incorpora incertezas associadas ao ruido da fonte, bem como do céu e de efeitos
instrumentais (readout noise). O objetivo era atestar a confiabilidade da relacoes 2.5 e 2.6.
As linhas sélidas desta figura mostram as correlacoes previstas pelas equacoes 2.5 e 2.6,
onde podemos perceber um desacordo claro com as equacoes citadas. Existem dois aspectos
importantes que sao observados: 1) as relagoes 2.5 e 2.6 incorporam apenas o ruido associado
a fonte. Isto leva a uma subestimativa das incertezas fotométricas da imagem combinada, o
que é visto para a maioria dos pontos da figura; 2) os pontos que apresentam baixos valores
de d1.0p (e 0Veop) sao o resultado das medidas de erro fotométrico em objetos préximos a
raios césmicos, que apresentam uma relacao sinal-ruido alta em uma exposicao individual,
mas baixa na imagem combinada em razao da eliminagao do raio césmico.

Em razao disto, decidimos avaliar a possibilidade do uso das medidas de erro fotométrico
obtidos com a tarefa PHOT/IRAF. Antes disto, porém, consideramos necessdria uma ava-
liacao prévia destas medidas. Decidimos, portanto, comparar as medidas obtidas para
ambos os métodos.

A figura 2.5 mostra as medidas de erro fotométrico em funcao da magnitude aparente
usando diversos métodos. As linhas tracejadas longas correspondem aos erros empiricos
medidos nas exposicoes individuais, conforme descrito acima. As linhas pontilhadas corres-
pondem as incertezas obtidas pelas expressoes 2.5 e 2.6. Ja as linhas sélidas e tracejadas
com pontos mostram os erros fotométricos obtidos com PHOT /IRAF, respectivamente para

as exposic¢oes individuais e imagem combinada. Podemos observar que os erros fotométricos
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Fig. 2.4: Erros fotométricos empiricos de uma imagem combinada (lsacr OU 0Vgiacr) VS. erros

fotométricos de uma exposi¢do individual (6l.on ou dV.o,) nas bandas | (a) e V (b).

da imagem combinada sao sistematicamente menores quando escalonados a partir dos erros
empiricos do que quando estimados por PHOT /IRAF, resultado que atribuimos a forma sim-
plificada com que se deu o escalonamento. Note que a diferenca entre os métodos empirico
e PHOT/IRAF nas exposi¢oes individuais é pequena, pricipalmente na banda V. Na banda
I, observamos que 01 0p emp < 0lconphot Para I > 23.5. Isto pode estar acusando o rigor do
processo de filtragem para as diferencas absolutas de magnitude, eliminando comparacoes
validas para medidas de uma mesma estrela. Como temos menos exposicoes na banda I,
a funcao distribuicao de erros empiricos pode ser menos bem definida, ou seja, com menos
pontos, levando a uma subestimativa do erro fotométrico via método empirico. Contudo,
de forma geral os resultados demonstram a confiabilidade do modelo de erro fotométrico
de PHOT/IRAF. Este fator, associado a dificuldade de se determinar empiricamente as
incertezas fotométricas dos stacks nos levou a adotar os erros de PHOT/IRAF para fins de

modelamento de CMDs.
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As figuras 2.6 e 2.7 mostram os erros fotométricos das duas amostras usadas neste
trabalho e que serao compostas no capitulo 5: as medidas para a nossa amostra nas bandas
I (circulos cheios) e V (cruzes) e para a amostra de Castro et al. 2001 [9] nas bandas I
(linhas sélidas) e V (linhas pontilhadas). Os erros fotométricos dos dados de Castro et al.
2001 [9] sdo sistematicamente mais altos que os da nossa amostra. Isto estd associado aos
tempos de exposi¢do, que sdo menores para as imagens de Castro et al. 2001 [9]. Outra
caracteristica comum a todos os campos é que as diferencas 6/ — 6V sao maiores para os
dados da nossa amostra, o que reflete a maior diferenca de tempos de exposicao nos campos

por nés analisados.
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Fig. 2.5: Comparacao entre as diferentes medidas de erro fotométrico em Hodge 11 das bandas
| (painel superior) e V (painel inferior). Sdo mostradas 4 medidas diferentes:
através das medidas empiricas e através da tarefa phot utilizando exposi¢cdes indivi-

duais e combinadas.
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Fig. 2.6: Erros fotométricos dos campos NGC1805, NGC1818 e NGC1831 medidos através da
tarefa IRAF/PHOT. Os pontos mostram as medidas da nossa amostra (circulos —

Ig14 e cruzes — Vsss), enquanto que em linhas mostram as medidas de Castro et al.

2001 [9] (linhas sélidas — Ig14 e linhas pontilhadas — Vjss5).
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Fig. 2.7: Erros fotométricos dos campos NGC1868, NGC2209 e Hodge 11 medidos através da
IRAF/PHOT. Os pontos mostram as medidas da nossa amostra (circulos — Igy4 €
cruzes — Viss), enquanto que em linhas mostram as medidas de Castro et al. 2001

[9] (linhas sélidas — 514 e linhas pontilhadas — Viss).
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Completeza

Em qualquer observacao temos facilidade de observar as estrelas mais brilhantes. Este
efeito é acentuado com uma maior densidade de estrelas. Por outro lado, as estrelas mais
ténues deixam de ser observadas em razao da presenca de estrelas muito brilhantes na sua
vizinhanca.

Esta parte do trabalho consiste em quantificar a fragdo ou percentual de estrelas em uma
dada regiao do plano do CMD que foram incluidas na amostra em fun¢do do processo de
detecao e selecao utilizado. A funcao de completeza é o resultado desta andlise e representa
uma, estimativa da fracdo do total de estrelas que nao foram efetivamente amostradas.
Simulamos o processo de detecao e selecao utilizando imagens contendo estrelas artificiais.
O processo de detegao e selecao dessas estrelas foi idéntico aquele usado para a obtengao da
amostra, que estd descrito na secao 2.1.

Para determinar a fracao de estrelas perdidas em razao do processo de selecao, adiciona-
mos 80 estrelas artificiais (com medidas de magnitude ou magnitude e cor — ver discussao
abaixo) a imagem observada e a submetemos ao mesmo processo de detecao e sele¢ao. Para
a adicao de cada estrela foi utilizado o respectivo modelo de psf construido anteriormente.
Ao fim do experimento obtivemos a razao entre o nimero de estrelas criadas e o ntimero
de estrelas recuperadas. Uma medida comumente utilizada é repetir o processo de adicao-
detecao-selecao de forma a melhorar a estatistica da medida da completeza. Decidimos por
utilizar 240 estrelas, o que significou realizar 3 vezes o experimento mencionado.

Em muitos trabalhos utiliza-se a completeza como fung¢ao da magnitude, como C' =
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Fig. 3.1: CMD observado do campo NGC1805, com magnitudes e cores instrumentais. Sobre-

posto ao CMD, temos a funcdo de completeza, em valores percentuais, determinada

para diferentes regices do CMD
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Fig. 3.2: O mesmo que mostrado na figura 3.1, mas para NGC1818.
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Fig. 3.3: O mesmo que mostrado na figura 3.1, mas para NGC1831.
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Fig. 3.4: O mesmo que mostrado na figura 3.1, mas para NGC1868.
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Fig. 3.5: O mesmo que mostrado na figura 3.1, mas para NGC2209.
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Fig. 3.6: O mesmo que mostrado na figura 3.1, mas para Hodge 11.
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C(V). Entretanto, o nosso processo de detegao e selegdo da amostra foi realizado nas duas
bandas. Logo, a funcao de completeza determinada depende tanto da cor V-I como da
magnitude V, ou seja, C = C(V — I,V). Dessa forma, temos a completeza como fun¢io
da posicao no CMD observado. Para cada regiao do CMD criamos 80 estrelas artificiais
com magnitudes V definidas dentro de um intervalo de 0.5 magnitude contendo posicoes
aleatérias. Adicionamo-nas a imagem V de interesse, submetendo-a a0 mesmo processo de
detecao e selecao. Buscando uma completeza que fosse fungao da posicao no CMD, definimos
uma largura de 0.1 em cor V-I e portanto, valores permitidos para as magnitudes I de uma
dada caixa. Adicionamos, entdo, 80 estrelas artificiais a imagem I correspondente com as
mesmas posicoes e, de forma analoga, submetemos esta imagem ao processo de detecao e
selecao. A completeza foi obtida de acordo com a equacao 3.1, a qual nos forncece valores
entre 0.0 e 1.0 que correspondem a valores entre 0 e 100 %. Neste trabalho adotamos 240

estrelas, de forma que o denominador da equacao 3.1 assumiu o valor de 240.

numero de estrelas arti ficiais recuperadasem I e V
C(V —1,V) = / p

3.1
numero de estrelas adicionadas (3.1)

As figuras 3.1 a 3.6 mostram os CMDs e as funcoes de completeza (x100) dos campos
estudados. Nestas figuras, cada niimero expressa o valor percentual de estrelas recuperadas
no processo de detecao-selecao em cada regiao do CMD. Os pontos sdo as estrelas observadas
do campo. E possivel notar que a funcao de completeza cai mais rapidamente nos campos
NGC1805 (figura 3.1) e NGC1818 (figura 3.2) do que nos outros campos. Para V ~ 26,
NGC1805, NGC1831 e NGC1868 apresentam C(V — I,V) ~0.67, C(V — I,V) <0.82 e
c\WV -1V) 50.83, respectivamente. A tabela tabela 3.1 mostra alguns valores tipicos
encontrados para V2~ 25.5.

Apos termos obtido a funcdo de completeza para cada campo, calculamos um peso
estatistico a cada estrela observada, de acordo com esta funcao. O objetivo principal deste
processo é recuperar a contagem de estrelas em uma dada regiao do CMD. Consideremos,
por exemplo, uma regiao da figura 3.2 — NGC1818, onde temos estrelas com magnitudes

entre V =25.5 e V = 26.0 e cores V-I entre 1.0 e 1.1. Podemos perceber que a completeza,
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Campo  C(V-I,V)

NGC1805  <0.85
NGC1818  <0.82
NGC1831  <0.90
NGC1868  <0.93
NGC2209  <0.95
Hodge 11 < 0.94

Tab. 3.1: Valores aproximados para C(V — I,V), na regido onde V ~ 25.5

nesta regiao do CMD vale 0.79 ou 79%. Portanto uma estrela com estas caracteristicas

possui um peso igual a
1 1

C(V—1,V) 0.9

Isso significa dizer que onde detetamos apenas 10 estrelas com esta magnitude e cor deve

peso = ~ 1.266 (3.2)

haver em torno de 12 ou 13 estrelas, 26.6% das quais nao foram incluidas na amostra. E
evidente que nao podemos superestimar a qualidade desta correcao, de maneira que restrin-
gimos a nossa analise a V' < 26. Note que este limite se refere a magnitudes instrumentais,
isto é, ainda nao corrigidas para os efeitos: abertura, avermelhamento e CTE.

Pode-se perceber que quanto mais ténues sao as estrelas, maiores serao os pesos asso-
ciados, como seria de se esperar. Este principio é valido somente a partir de uma certa
magnitude que, para o campo NGC1818 fica em torno de V ~ 24.5. Para magnitudes mais
brilhantes, temos flutuacoes aleatérias na detecdo de estrelas, o que acaba refletindo na

fungao de completeza, quando C(V — I, V) ~ 1.0.

3.1 Outros métodos de determinacao da completeza

Alguém pode se perguntar se o método de determinacao da completeza pode ser importante
a ponto de alterar os resultados. A figura 3.7 mostra duas LFs de Hodge 11, onde foram

aplicadas duas correcoes diferentes sobre a LF observada. Nesta figura, a linha sélida mostra
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a LF corrigida usando uma fun¢ao de completeza dependente da posicao da estrela no CMD,
isto é, C(V-L,V). A linha pontilhada desta mesma figura mostra mostra a LF corrigida
usando uma funcdo de completeza dependente da magnitude apenas (C(V)). Estas fungées
incluem tanto estrelas de MS, quanto do ramo de gigantes vermelhas (RGB). Como podemos
observar, as LF's sdo muito semelhantes em todo o dominio. Um plateau pode ser observado
em ambas LFs para V~24. As pequenas diferencas podem ser explicadas pelas flutuacoes
estatisticas das fungoes C(V-I,V) e C(V).

Investigamos também o comportamento da funcao de completeza quando expressa em
fungéo de apenas uma magnitude (ou seja C(I) ou C(V)). Com as medidas de C(I), C(V) e
C(V-LV) podemos explorar o comportamento na regiao do CMD onde estd a maior parte

das estrelas, isto é, ao longo da MS. Os dominios em magnitude sao os seguintes:
e para C(I) 22 <1 < 27.
e para C(V) 22 <V < 27.

A figura 3.8 mostra os resultados desta andlise. O painel a mostra C(V-I,V) vs. o valor
minimo entre C(I) e C(V). O painel b mostra os mesmos pontos que a, mas com maior
detalhe da regiao onde C(V-L,V) ~1.0. J4 os painéis ¢ e d mostram os mesmos valores para
as abcissas, ou seja, C(V-I,V) e nas ordenadas temos o produto C(I) xC(V). Nos painéis e e f,
temos C(I) vs. C(V-LV) e C(V) vs. C(V-I,V) respectivamente. Pelos painéis a e ¢, podemos
observar que a melhor forma de estimar a completeza na auséncia de medidas bivariadas
(C(V-LV)), é através do valor minimo entre C(I) e C(V). Os valores de C(I)xC(V) sao
sistemdticamente menores que C(V-1,V). Este dltimo tipo de abordagem levaria a uma
superestimativa dos pesos estatistica das estrelas a serem corrigidas. A ado¢do de uma
completeza dependente da magnitude apenas (C(I) ou C(V)) leva a uma superestimativa
da completeza, ou uma subestimativa dos pesos (painéis e e f. Esta é uma maneira mais

simples de estimar a completeza. Porém concluimos que C(V-1,V) é a mais adequada.
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Fig. 3.7: Funcdes de luminosidade de Hodge 11, onde foram utilizados dois métodos diferentes
para a correcdo para completeza: a completeza como fung¢&o bivariada C(V — I,V)

(linha sélida) e como fungdo da magnitude V (linha tracejada).
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Fig. 3.8: Comparacdo entre as diferentes funcbes de completeza (Hodge 11). (a,b)
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CMDs e Funcoes de Luminosidade

4.1 Os CMDs observados

As figuras 4.1 e 4.2 mostram os CMDs observados da nossa amostra. Notamos em todos os
campos, uma seqiiéncia principal até V~ 26. A magnitude de saturacao para a banda V
ficou em torno de 19 mag. A populagdo mais velha pode ser localizada através do turn-off
point em V ~ 22, com idade 7 > 12 Gano. Na figura 4.1 (painéis superiores), é possivel
observar que os campos NGC1805 e NGC1818 sao os mais populosos e apresentam uma
populagao proeminente de estrelas relativamente jovens com idades 7 ~1 Gano (V~ 20.0,
V-I ~ 0.0), o que ndo se observa nos outros campos. Um clump, formado por estrelas de
idade intermedidria (7 ~ 1 — 8 Gano ou talvez 7 ~ 0.5 — 10 Gano, Hatzidimitriou et al.
1989 [19]), pode ser localizado nos campos NGC1805, NGC1818 e Hodge 11 (V~ 19 e V-I
~ 1.0) (figuras 4.1, painéis superiores e 4.2, painel inferior). Os campos menos populosos
sdo NGC1868 e NGC2209 (figura 4.2, painéis superiores). Em todos os campos, pode-
mos observar algumas estrelas vermelhas com cores V-I> 1.8, as quais sao provavelmente
pertencentes a nossa Galaxia.

O campo proximo a NGC1805 revela um alargamento no RGB, que é provavelmente de-
vido & extingao varidvel ao longo do campo (figura 4.1, painel superior esquerdo). Os campos
préximos a NGC1805 e NGC1818 (figura 4.1, painéis superiores) apresentam evidéncias de
formacao estelar recente, como ocorre nos aglomerados NGC1805 e NGC1818, os quais sao

jovens (Johnson et al. 2001 [27]). O excesso de estrelas nestas regioes se deve muito prova-
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velmente a contaminacao por estrelas da barra, formada principalmente por estrelas de idade
intermediaria (Elson, Gilmore & Santiago 1997 [12]). Os campos préximos a NGC1818 e
Hodge 11 parecem apresentar a chamada estrutura vertical do clump de gigantes vermel-
has (Piatti et al. 1999 [36]). Os CMDs mostrados nas figuras 4.1 e 4.2 nao incorporam a

correcao para a completeza fotométrica.
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Fig. 4.1: CMDs observados dos campos NGC1805, NGC1868 e NGC1831. Em cada painel,

estdo sobrepostas isécronas de Padova com indices de [F'e/H] e idades em Gano.

Ajustamos is6cronas de Padova aos dados observados (figuras 4.1 e 4.2), cujas metali-
cidades estdo no intervalo 0.001 < Z < 0.004 ou —1.3 < [Fe/H] < —0.7 e idades 7 ~ 16
Giga anos (Gano) (Bertelli et al. 1994 [3], Girardi et al. 2000 [18]). Na se¢do 4.2 mostramos
as LF's corrigidas para a completeza e na se¢do 4.3 descrevemos o processo de incorporagao

desta correcao para a obtencao dos CMDs corrigidos.
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Fig. 4.2: Como mostrado na figura 4.1, porém para os campos HODGE 11, NGC1818 e
NGC2209.

4.2 As funcoes de luminosidade

Nas figuras 4.3 e 4.4 sao mostradas as LFs observadas (linhas sélidas) e as LFs corrigidas
para completeza fotométrica (linhas pontilhadas). Em todos os painéis as LF's sdo mostra-
das como nimero de estrelas, tanto da MS quanto do RGB, por intervalo de magnitude.
Em geral, as correcoes para completeza, até os limites de magnitude mostrados, sao peque-
nas. As LFs de NGC1805 e NGC1818 (4.3, painéis superiores) apresentam uma queda mais
acentuada para V~ 24, possivelmente consequéncia da maior densidade destes campos. Na
figura 4.3 podemos notar que a diferenca bésica entre a LF de NGC1831 (painel inferior)
e as LFs dos outros dois campos é a densidade de estrelas. A figura 4.4 mostra as LF's

corrigidas para os campos préximos a NGC1868, NGC2209 e Hodge 11. Para estes cam-
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Fig. 4.3: LFs dos campos NGC1805, NGC1818 e NGC1831. S3o mostradas as LFs observadas
(linhas sélidas), bem como as LFs corrigidas para completeza fotométrica (linhas

pontilhadas).

pos, as correcoes foram menos significativas. As LFs de NGC1868 e Hodge 11 apresentam
um maximo em torno de V~ 23.5, seguido de um aparente plateau, o que nao é observado
nas demais. Isto poderia ser explicado por variacoes nas fungoes de massa inicial ou na
distribui¢ao de metalicidades de um campo para outro. A figura 4.5 compara as LF's corri-
gidas para completeza entre os diferentes campos. As LFs sao normalizadas para o ntiimero
total de estrelas de forma que sua area sobre todo o intervalo de magnitude Vi55 € igual
a 1. Observa-se novamente que os campos NGC1805 e NGC1818 mostram um excesso de
estrelas luminosas relativamente aos demais, o que se reflete numa menor inclinacao de suas

LFs. Entre os demais campos, as LFs sao muito semelhantes.
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Fig. 4.4: LFs dos campos NGC1868, NGC2209 e Hodge 11. Como na figura 4.3, temos LFs
observadas (linhas sélidas), bem como as LFs corrigidas para completeza fotométrica

(linhas pontilhadas).
4.3 Os CMDs corrigidos

Nesta secao, descrevemos a aplicacdo das correcoes da completeza sobre os CMDs. A ob-
tencao dos CMDs corrigidos foi feita pela adicao de estrelas artificiais. Primeiramente defini-
mos uma linha fiducial, que representa a regiao na qual as estrelas se distribuiriam, nao fosse
o espalhamento causado pelas incertezas fotométricas. Para a MS, a linha fiducial resultou
dos valores médios em cor para intervalos de 0.25 magnitude. Para cada estrela observada,
foi identificado o ponto da linha fiducial mais préximo. Foram entao adicionadas estrelas
artificiais em nimero proporcional ao peso estatistico da estrela observada, espalhando-as
de acordo com uma distribui¢ao gaussiana de erros fotométricos, com dispersao igual ao
erro fotométrico medido via PHOT/IRAF. Para as estrelas evoluidas, tivemos dificuldades

em definir linhas fiduciais, em funcdo do menor niimero de pontos observados. Para elas as
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Fig. 4.5: LFs dos campos por nés analisados. O painel superior mostra as LFs dos campos
préximos a NGC1805, NGC1818 e NGC1831. O painel inferior mostra as LFs dos
campos préximos a NGC1868, NGC2209 e Hodge 11. Todas as LFs foram corrigidas

para a completeza.

corregoes para completeza sao menores, assim como os erros fotométricos. Em conseqiiéncia,
nao efetuamos espalhamento algum, apenas adicionando estrelas idénticas.

As figuras 4.6 e 4.7 mostram os CMDs corrigidos para a completeza fotométrica. Como
se espera, os CMDs apresentam as mesmas caracteristicas dos CMDs observados. Em cada
painel sao mostradas também as linhas fiduciais a partir das quais foram espalhadas as
estrelas artificiais. Os CMDs da nossa amostra sao muito semelhantes aqueles mostrados

em Castro et al. 2001 [9]. Os campos préximos a NGC1805 e NGC1818 também revelam
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Fig. 4.6: CMDs corrigidos dos campos NGC1805, NGC1818 e NGC1831. Em cada painel, estd

sobreposta a linha fiducial que define a MS.

evidéncias de formacao estelar recente. Segundo os autores, é notada a presenca de um
clump nos campos proximos a N1818, NGC1831, NGC1868 e Hodge 11. O capitulo 5
mostra uma comparacao mais detalhada entre as duas amostras, através de LFs e CMDs

visando a composicdo de ambas em uma tnica amostra.
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Fig. 4.7: CMDs corrigidos dos campos NGC1868, NGC2209 e Hodge 11. Em cada painel, estd

sobreposta a linha fiducial que define a MS.



Capitulo 5

Composicao com Amostras Anteriores

Campo «(2000)  6(2000) Dist. ang. (°) Data

NGC1805-2 50128 -66 01 43 4.3 08/12/97
NGC1818-2 50324 -66 20 42 3.9 11/12/97
NGC1831-2 50534 -644917 5.2 18/12/97
NGC1868-2 51531 -63 53 07 9.9 23/03/98
NGC2209-2 609 58 -73 45 40 5.4 31/03/98
Hodge 11-2 6 1543 -69 48 18 4.5 20/04/98

Tab. 5.1: Localizacdo dos campos estudados por Castro 2001 [9]. As colunas mostram, res-
pectivamente, o nome do campo, sua ascensao reta, declinacao, o angulo entre o
centro da LMC e o campo, e as datas das observacGes. Novamente, a identificacdo

de cada campo é feita pelo aglomerado ao qual foi observado em paralelo.

Durante o mestrado foram reduzidos os dados de 6 campos, cujas caracteristicas princi-
pais sao mostradas no capitulo 2. No capitulo 4 mostramos as LFs e os CMDs dos campos
por nés analisados. No trabalho realizado por Castro et al. 2001 [9] foram analisados outros
7 campos (tabela 5.1), onde foram ajustadas isécronas de Padova e estudadas as fungoes de
luminosidade. Aos campos de Castro et al. 2001 [9] nos referiremos usando novamente o
aglomerado mais proximo adicionado de um sufixo “-2”, tal como indicado nas tabelas 5.1
e 5.2. Nessas tabelas mostramos também as coordenadas equatoriais do centro dos campos,

as distancias ao centro da LMC, as datas de observacao, os tempos de exposicao totais e os
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Campo tr ty m-M

NGC1805-2 800 1200 18.59
NGC1818-2 800 1200 18.58
NGC1831-2 800 1200 18.58
NGC1868-2 800 1200 18.55
NGC2209-2 800 1200 18.39
Hodge 11-2 800 1200 18.34

Tab. 5.2: Caracteristicas dos campos estudados por Castro 2001 [9]. As colunas mostram,
respectivamente, o nome do campo, os tempos de exposicdo totais em | e V, além

do mddulo de distancia utilizado.

valores dos modulos de distancia adotados para os campos.

Uma comparacao prévia mostrou semelhancas entre os dados. A proximidade entre os
campos nos levou a combinar as amostras presentes com as de Castro et al. 2001 [9]. Para
isso, foi necessario localizar com precisao no céu, tanto os campos deste trabalho, quanto
os de Castro et al. 2001 [9]. O primeiro passo foi a realizagdo da Astrometria para todas as

estrelas.

5.1 Astrometria

A distribuicao das estrelas das amostras supracitadas no plano do céu pode ser observada nas
figuras 5.1 a 5.3, nas quais temos, em pontos azuis, a distribui¢cao da amostra de estrelas
estudada por Castro et al. 2001 [9], enquanto que, em pontos pretos, sdo mostradas as
estrelas da nossa amostra. E possivel notar que Castro et al. 2001 [9] incluiram na sua
amostra os dados da PC, contrariamente ao que foi realizado por nés, que utilizamos somente
das 3 WF. As coordenadas equatoriais das estrelas foram obtidas a partir das coordenadas x
e y no plano do CCD, usando a tarefa METRIC/IRAF. Encontramos superposi¢ao para dois
campos: entre os campos NGC1805 e NGC1805-2 e entre os campos NGC1831 e NGC1831-
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2. Para estes casos, definimos uma regiao em comum, identificando as estrelas da amostra
de Castro et al. 2001 [9] situadas dentro dos limites dos chips WF. Dentro dessa regido,
utilizamos as estrelas da nossa amostra, fato este justificado pela maior profundidade das
nossas imagens. Portanto, para eliminar as estrelas de Castro et al. 2001 [9] situadas
dentro da regido em comum, realizamos um cruzamento das estrelas de ambas as amostras
com base nas suas coordenadas equatoriais. Esta tarefa foi dificultada pelo fato de que
as solucoes astrométricas de METRIC/IRAF para os dois campos nado sao idénticas. O
processo, entao consistiu em determinar visualmente qual o offset entre as posicoes das
estrelas mais brilhantes (V < 21.5) e, a seguir, modificar as posi¢oes das estrelas de uma das
amostras no sentido de fazé-las coincidir com as estrelas da outra amostra. Este processo
foi iterativo, no qual buscamos o valor de offset que maximizasse o nimero de coincidéncias
dentro de um limite de tolerancia também varidvel. Para cada valor de offset tentado, nos
perguntamos qual seria o niimero de coincidéncias nas posic¢oes, dada uma tolerancia inicial
da ordem de 3 x 10 °graus ~ 0.11”. Realizamos um processo de refinamento, buscando
melhorar a precisdao, procurando o maior nimero possivel de coincidéncias nas posicoes. A
precisdo alcancada para o offset foi da ordem de 10~°graus ~ 0.04".

A figura 5.6 mostra o resultado da exclusao das estrelas da amostra de Castro et al.

2001 [9] localizadas na regido em comum entre as amostras.

5.2 Comparacao entre as LFs

Para assegurar a compatibilidade entre os dados, comparamos as LFs (figuras 5.4 e 5.5).
Podemos notar uma consideravel semelhanca entre a maioria das LF's mostradas, corrigidas
para completeza ou nao. Em geral, as pequenas diferencas se encontram dentro do ruido
poissonico. Contudo, encontramos uma deficiéncia de estrelas de baixa luminosidade nas
nossas LFs observadas de NGC1805 e NGC1868. Ja a LF observada do campo préximo a
Hodge 11 apresenta forma distinta da LF de Castro et al. 2001 [9]. Neste caso, na nossa

LF é possivel notar um plateau para V> 23.5, o que nao ocorre com a LF observada de
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Fig. 5.1: Distribuicdo das estrelas dos campos NGC1805, NGC1818 (pontos pretos), NGC1805-

2 e NGC1818-2 (pontos azuis) no plano do céu.
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Fig. 5.2: Distribuicdo das estrelas dos campos NGC1831, NGC1868 (pontos pretos), NGC1831-

2 e NGC1805-2 (pontos azuis) no plano do céu.

Castro et al. 2001 [9]. Nos dois tltimos casos, as discrepancias permanecem mesmo apds a
nossa correcao para completeza. No caso do campo proximo a NGC1818, observamos que

a correcao para completeza originou uma diferenca sistematica entre as LFs no sentido de
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Fig. 5.3: Distribuicdo das estrelas dos campos NGC2209, Hodge 11 (pontos pretos), NGC2209-

termo

2 e Hodge 11-2 (pontos azuis) no plano do céu.

s uma deficiéncia de estrelas de Castro et al. 2001 [9] no dominio V> 24.

Estas diferencas podem ser explicadas por dois fatores:

1.

A forma como foram tratadas as amostras; os dados de Castro et al. 2001 [9] ndo
foram corrigidos para a completeza. Além disso a eliminacao de objetos nao estelares
se deu de forma visual. O nosso processo de correcao para completeza é descrito
e analisado no capitulo 3, tendo sido aplicados cortes aos parametros de saida dos
ajustes a uma PSF para a selecio da amostra. Devido a necessidade de evitar a
contaminagao por objetos nao estelares, nosso corte para a selecao da amostra de
estrelas foi conservador, o que pode ter levado a uma perda acentuada de estrelas
ténues (Vss5 = V=~ 24.5) em algumas LFs observadas, comparativamente as LFs de

Castro et al. 2001 [9] (exemplos: NGC1805 e NGC1818).

Em outros casos, podem existir diferencas reais nas estrelas da amostra de Castro et
al. 2001 [9] no que diz respeito, por exemplo, & fun¢do de massa inicial e binarismo
nao resolvido. Neste caso, as correcoes para completeza nao compatilizam as LF's de

nossa amostra com as de Castro et al. 2001 [9] (exemplos: NGC1868 e Hodge 11).
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Este 1ultimo argumento para as diferencas encontradas nas LFs é menos provavel dada

a proximidade na localizagao dos campos.
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Fig. 5.4: LFs dos campos NGC1868, NGC2209 e HODGE 11. As linhas sélidas mostram os
nossos dados, e em linhas pontilhadas temos os dados de Castro et al. 2001 [9]. Nos
3 painéis a esquerda, temos as LFs observadas, enquanto nos 3 painéis a direita sao

mostradas as LFs corrigidas para completeza fotométrica.

5.3 CMDs da amostra composta

Realizamos a composicao das amostras, de maneira a aumentar o nimero de pontos nos
CMDs e melhor amostrar suas regioes. As diferengas no dominio de magnitudes devem
ser levadas em conta, bem como os efeitos de selecao amostral e variacoes na fotometria.
Os campos de Castro et al. 2001 [9] cobrem um dominio levemente mais brilhante de

magnitudes. Em virtude disto, optamos pela seguinte sistematica:

e utilizar somente as estrelas de Castro et al. 2001 [9] na regido mais brilhante dos
CMDs (V< 19.5), duplicando o peso estatistico destas estrelas para compensar pelo

menor angulo sélido correspondente a uma uUnica amostra;
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Fig. 5.5: LFs dos campos NGC1868, NGC2209 e HODGE 11. As linhas sélidas mostram os
nossos dados, e em linhas pontilhadas temos os dados de Castro et al. 2001 [9]. Nos
3 painéis a esquerda, temos as LFs observadas, enquanto nos 3 painéis a direita sao

sao mostradas as LFs corrigidas para completeza fotométrica.

e utilizar somente as estrelas da nossa amostra na regidao mais ténue dos CMDs (V>

23.5), duplicando de forma anéloga o peso estatistico das estrelas em questao;

e utilizar ambas as amostras na regiao intermedidria dos CMDs (19.5 <V < 23.5),

mantendo os pesos estatisticos;

Os pesos estatisticos aqui mencionados sao aqueles obtidos com a corre¢ao para a com-
pleteza (ver capitulo 3). Entretanto, os dados de Castro et al. [9] ndo foram corrigidos
para a completeza, levando-nos a atribuir um peso inicial de 1.0 para as estrelas, que para
a regiao do topo do CMD passou a ser 2.0.

Além disto, colocamos as duas amostras no mesmo sistema, fotométrico, o que represen-

tou adotar o seguinte procedimento para cada campo:

1. definimos linhas fiduciais para ambas as amostras, obtendo o valor médio em cor

para intervalos de 0.25 magnitude na MS, analogamente ao procedimento descrito no
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Fig. 5.6: Distribuicdo das estrelas dos campos NGC1805 e NGC1831 (pontos pretos) e
NGC1805-2 e NGC1831-2 (pontos azuis) no plano do céu, excluidas as estrelas loca-

lizadas nas areas em com os campos NGC1805 e NGC1831.
capitulo 4.;

2. modificamos as magnitudes I da amostra de Castro et al. 2001 [9] de forma a compa-

tibilizar as cores das linhas fiduciais, mantendo as magnitudes V inalteradas.

3. para o RGB definimos um tnico valor médio em cor para cada amostra e modificamos
as magnitudes I da amostra de Castro et al. 2001 [9], como o mesmo objetivo que o

do item anterior.

As figuras 5.7 e 5.8 mostram os CMDs das duas amostras, bem como os CMDs finais.
Nesta figura cada linha mostra os CMDs de cada campo: na primeira coluna temos os
CMDs da nossa amostra, na segunda os CMDs de Castro et al. 2001 [9], na terceira coluna
os CMDs compostos sem correcoes e na quarta coluna temos os CMDs finais corrigidos para
a completeza. Nesta iltima coluna, temos as linhas fiduciais originais (da nossa amostra

em vermelho e em azul da amostra de Castro et al. 2001 [9]) sobrepostas aos CMDs.
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Os CMDs finais mostrados na coluna mais a direita nao apresentam artificialidades que
poderiam ser resultantes do processo de composicao das amostras. Ou seja, permanecem
evidenciadas as mesmas caracteristicas descritas no comeco do capitulo 4.

A tabela 5.3 mostra o numero de estrelas por campo da nossa amostra ja corrigida para

completeza (coluna 2), bem como o nimero de estrelas da amostra composta (coluna 3).
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Fig. 5.7: CMDs dos campos NGC1805, NGC1818 e NGC1831, contendo estrelas das duas
amostras citadas. Nas primeiras duas colunas temos os dados da nossa amostra e
da amostra de Castro et al. 2001 [9], respectivamente. A terceira coluna mostra
o resultado da composicao das duas amostras sem a compabilizacao dos sistemas

fotométricos. Na dltima coluna temos os CMDs finais.
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Javiel et al. Castro et al. Javiel+Castro Finais
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Fig. 5.8: CMDs dos campos NGC1868, NGC2209 e Hodge 11, contendo estrelas das duas
amostras citadas. Nas primeiras duas colunas temos os dados da nossa amostra e
da amostra de Castro et al. 2001 [9], respectivamente. A terceira coluna mostra
o resultado da composicao das duas amostras sem a compabilizacao dos sistemas

fotométricos. Na dltima coluna temos os CMDs finais.
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Campo Estrelas da Estrelas da

nossa amostra amostra composta

NGC1805 2850 5400
NGC1818 4090 7919
NGC1831 1348 2127
NGC1868 996 1748
NGC2209 1069 2078
Hodge 11 1544 2967

Tab. 5.3: Niamero de estrelas da nossa amostra e da amostra composta. Os valores foram

corrigidos para a completeza fotométrica.



Capitulo 6

Analise e Modelamento de CMDs

6.1 Reconstrucao do histérico de formacao estelar

Como ja mencionado nas se¢oes anteriores, o CMD traz muita informacao sobre a formacao
estelar. Através da andalise de CMDs podemos recuperar o SFH. Para isso, sdo necessarias

as seguintes informagoes:

e um histérico de formagao estelar, que se traduz em taxas de formagcao estelar (SFRs)

ao longo do tempo;
e uma IMF;

e um conjunto de tracos evolutivos e/ou isécronas tedricas; no nosso caso adotamos

isécronas de Pddova (Girardi et al. 2000 [18]);
e um modelo de evolugao quimica;
e fracao de bindrias nao resolvidas;
e valores para a extin¢ao e médulo de distancia;
e limites observacionais — magnitudes de detecdo e saturagdo;

modelo de erros fotométricos.

No presente trabalho, adotamos comparacoes entre CMDs observados e artificiais como

forma de recuperar o SFH das estrelas de campo da LMC.
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Existem algumas hipdteses iniciais adotadas. Sao elas:

e profundidade desprezivel ao longo da linha de visada (o que permite a ado¢ao de um

tnico valor de m — M por CMD);

e extingao diferencial desprezivel dentro de cada campo (o que permite a adogao de um

tnico E(B-V));

e distribuicao gaussiana de erros fotométricos com dispersoes retiradas de um modelo

para incertezas fotométricas (PHOT/IRAF).

Além disso, existem algumas dificuldades inerentes ao processo de geracao de CMDs

artificiais:
e incertezas nos modelos de evolugao e isécronas (Bruzual 1999 [5));
e possibilidade de variacao da IMF ao longo do tempo;

e incertezas quanto ao modelo de evolucao quimica.

6.2 CMDs simulados

O ntimero de estrelas formadas dN(7) num intervalo (1 — &, 7 4+ %) e fun¢do de massa

¢(m) é dado por:

dN(7) = SFR(7) /0 " o(m)dm dr (6.1)

A funcdo SFR(7) introduz a informagao sobre as taxas de formacio estelar ao longo do
tempo, que corresponde ao histérico de formacao estelar. Quando se deseja levar em conta

apenas as estrelas que se espera observar, os limites em massa mudam:

Mmaz(T)
dN(7) = SFR(7) / o(m)dm dr (6.2)

Mmin (T)
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onde Mypin(T) € Mypqeq(T) dependem da idade, bem como dos limites de corte em magnitude
absoluta dos CMDs observados.

A transformagado de magnitudes absolutas para aparentes inclui a ado¢ao de um maédulo
de distancia e de um avermelhamento. Para um intervalo finito de tempo, o numero de

estrelas que se espera observar de acordo com um CMD tedrico serd dado por:

T2 mmaac('r)
N <7<m)= / SFR(r) / o(m)dm dr (6.3)

Mmin (T)

Na pratica, fazemos uso das isdcronas, que sao o conjuntos de posicoes das estrelas com
uma idade e composicao fixas ao longo do CMD. Para obter um CMD tedrico composto
por varias populagoes, de idades e metalicidades variadas, devemos somar as contribuicoes
discretas de cada is6crona. Neste caso, cada is6crona estara associada a um pequeno inter-
valo de tempo (71, 72) que a separa das suas “vizinhas”. Assim, o niimero total de estrelas
geradas em um CMD tedrico, usando uma grade de n isécronas serd Ny, como mostra a

expressao 6.4:

Ntot - Z Nteo,i(Tla T2) (64)

onde cada isécrona contribui com N, ;, mostrado na equagao 6.5:

T2 mmam(T)
Niwos(11,7) = C / SFR(7) / o(m) dm dr (6.5)

Mmin (T)

A constante C é uma constante de normalizagao, utilizada para gerar um nimero es-
colhido de estrelas a serem criadas com cada isécrona. Os limites em massa foram obtidos
através dos limites observacionais, dados pelas magnitudes de detecdo e saturagao. Os li-
mites em idade foram definidos pelo conjunto de is6cronas disponiveis (Girardi et al. 2000
18]).

Utilizamos a seguinte lei de enriquecimento quimico: Z=0.008 para 7 L2 Gano, Z=0.004
para 2.13 S 1 X7 Gano e Z=0.001 para 7 % 7.6 Gano. Tendo as isécronas com a devida

abundancia quimica e o numero de estrelas com as quais cada isécrona deve contribuir,
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partimos para a geracao do CMD propriamente. O programa disponibilizado por Kerber et

al. 2002 [28] sorteia uma massa m usando a solu¢do da seguinte expressao:

B f:mm o(m)dm
r= e o Cmydm (6.6)

Mmin

onde r é um numero aleatorio contido no intervalo entre 0 e 1.

Utilizamos duas IMF: Salpeter et al. 1955 [38] (dN/dm oc m~23%) e Kroupa et al. 2002
[29] (dN/dm oc m~'3 para m < 0.5Mg e dN/dm oc m~23 para m > 0.5Mp).

Com a determinacao das massas, a isécrona fornece magnitudes absolutas My e cores
V-I intrisecas. A essas adicionamos a extin¢ao e o avermelhamento escolhidos e também o
modulo de distancia, resultando entao na posicao da estrela artificial em um CMD tedrico
isento de erros fotométricos. Para o caso de um sistema bindario, determinamos o fluxo
resultante dadas as magnitudes das estrelas constituintes, nos levando a magnitude do sis-
tema. Incorporamos finalmente, os erros fotométricos fornecidos por PHOT/IRAF. Neste
momento temos um CMD artificial que pode ser comparado diretamente com o CMD ob-
servado.

Como vemos os CMDs simulados exigem um grande niimero de parametros de entrada.
Estes parametros definem um espaco multidimensional dentro do qual podemos obter um
CMD tedrico para cada ponto. Um modelamento que percorre uma grande regiao neste
espaco representa um esforco computacional além dos limites da nossa capacidade. Por
exemplo, para uma grade de parametros num espago de apenas 3 dimensoes que permita
duas fungées de massa inicial (IMF's) distintas, dois valores para a fragoes de binarias (como
0 e 50%), e 6 esquemas de SFH, é necessdria a construcao de 24 CMDs a serem comparados
com os CMDs observados dos 6 campos. Uma possivel alternativa é método descrito em
Hernandez et al. 1999 [20] e Hernandez et al. 2000 [21], que tentam encontrar um SF R(t)
arbitrario, maximizando, através de um método de méxima verossimelhanca, a probabili-
dade de um conjunto de isécronas ser capaz de descrever um CMD observado. Optamos
por utilizar um método mais simples, o qual necessita de poucos CMDs artificiais, chamado

de Método dos Modelos Parciais (PMM) (Gallart et al. 1999 [15], Aparicio et al. 2001 [1],
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Carrera et al. 2002 [8]). Abaixo descrevemos o funcionamento do modelamento de CMDs

através deste método.

6.3 O Método dos Modelos Parciais

O PMM consiste em construir um CMD artificial com uma SFR constante (SFR(r) =
constante) a partir de uma grade pequena de paradmetros, como a funcdo de massa inicial
e a fracao de bindrias. Entretanto este CMD é capaz de descrever qualquer SFH a partir
da variacao na contribuicao das estrelas de diferentes dominios em idade. Cada dominio de
idade é chamado de modelo parcial. Dividimos o CMD em regides para obter contagens de
estrelas tedricas e observadas. A j-ésima regiao terd N, ; estrelas. Este numero representa

a soma das contribui¢oes dos m modelos parciais:

Nyj =) aiNy (6.7)
=1

onde NNV; ; 6 nimero de estrelas do modelo parcial 7 para esta regiao. Para a reconstituicao
de um SFH de um CMD observado, pode-se variar os pesos a; usando uma estatistica de
comparacio do tipo x? (Gallart et al. 1999 [15]). Entretanto decidimos pela utilizagdo de
uma forma modificada conhecida como x? (Mighell et al. 1999 [31], Dolphin 2002 [11])

mostrada abaixo:

1= [IO2", a;N; ;) — N, +1)2
2 _ * i=1 %itVi,j 05
Xy v Z Noj +1 (68)
Jj=1 ’
e
v=r—1 (6.9)

onde N, ; é o numero de estrelas observadas na regiao j, sendo r o ntimero de regioes

utilizadas e [ o fator de normalizagao usado para escalonar o nimero de estrelas artificiais
. 7. m T ’ T

do CMD sintético (322, > 7 a;N;;) dado o niimero de estrelas observadas (35 No,;). Ou

seja:
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[ — Dot 2.5 6ilNs
Zj No,j

O conjunto de valores a; que resulta no valor minimo de x? nos indica o comportamento

(6.10)

das taxas de formagao estelar em funcdo do tempo (SFR(7)) que melhor descreve o CMD
observado.

As figuras 6.1 e 6.2 mostram 3 CMDs tedricos compostos por diferentes modelos parciais
e as regioes utilizadas para as contagens de estrelas. As regioes sao definidas de forma a
detectar e quantificar a presenca das diferentes populagoes estelares através de comparagoes
nas contagens de estrelas observadas e sintéticas. Nestas regioes se encontram diferentes
estruturas relacionadas com o SFH, que sdo: a seqiiéncia principal (MS), o ramo de subgi-
gantes (SB), o ramo de gigantes vermelhas (RGB) e ramo horizontal (HB) ou mesmo um
clump. Os modelos parciais mostrados nas figuras 6.1 e 6.2 podem ser diferenciados pelas
cores. Os dominios de idade sao indicados nos painéis. Os painéis da figura 6.1 mostram
respectivamente um CMD formado por 8 modelos parciais (conjunto A, painel & esquerda)
e outro composto por 7 modelos parciais (conjunto B, painel a direita). Na figura 6.2 temos
um terceiro CMD composto por 5 modelos parciais (conjunto C).

Uma solugao estavel e confidvel nao deverd conter somente o ajuste que resultou no

2
min

minimo de x2. Um outro ajuste pode resultar em um valor muito préximo de () e
representar um SFH diferente. Ou seja, estamos aqui tentando evidenciar a nao unicidade
das solucoes. Portanto, devemos definir um método objetivo de compor um conjunto de
solugdes aceitdveis. Gallart et al. 1999 [15] consideram todos os valores de x? dentro do
intervalo x2,.. < x* < x2,;, + 1. J& Dolphin 2002 [11] utiliza todas as solugdes, entretanto
a estatistica de minimizagao por eles utilizada é poissonica. A contribuicao do 1° modelo
parcial resulta da média sobre todos os pesos a; considerados aceitdveis. De forma andloga
se obtém as contribuicées dos m modelos parciais.

Para a implementacdo do PMM ¢é preciso definir o niimero de modelos parciais a ser

utilizado, bem como os dominios de idades de cada um. Um estudo sobre a implementacao

do método é mostrado na secao 6.3.1



Capitulo 6. Andlise e Modelamento de CMDs 60

‘ T T 1T T ‘ T T T 1T T ‘ T T 1T T ‘ T
Conjunto A : Conjunto B :
T17 Ty ] T17 Ty ]
0.2-0.3 i 0.1-0.5 i
0.3-0.6 T 0.5-1.0 T
4 2 ,
4 9 ,
1.0-1.8 B = 2.0-4.0 -
1.8-3.2 N 4.0-6.0 N
3.2-5.6 i 6.0-10.0 i
<6 10.0-17.7 7] -
28 T 1 l ) I I | l ) I l ) I I | l 1 T ) I I | l ) I I | l 1 T
0 1 2 3 2 3

I I

5565 814 555 814

Fig. 6.1: Conjuntos A e B de modelos parciais. Sobrepostos aos modelos parciais estdo as
regides definidas para o modelamento e os intervalos de idades em Gano. Os conjunto

A e B sao compostos de 8 e 7 modelos parciais, respectivamente.
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Fig. 6.2: Conjunto C de modelos parciais. Sobrepostos aos modelos parciais estdo as regides
definidas para o modelamento e os intervalos de idades em Gano. O conjunto C é

composto 5 modelos parciais.
6.3.1 Experimento controlado

Para a implementacao do método dos modelos parciais, necessitamos definir quantos mo-

delos parciais vamos utilizar, além de testar a capacidade do mesmo. Isto foi feito criando
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CMDs artificiais com SFHs conhecidos e submetendo os mesmos ao processo de modela-
mento. Foram definidas 13 regides do CMD (figuras 6.1 e 6.2). Construimos 3 conjuntos de
modelos parciais para avaliar qual deles poderia desempenhar melhor a tarefa: um conjunto
com 8 modelos parciais (figura 6.1, painel & esquerda); outro com 7 modelos parciais (figura
6.1, painel a direita) e um terceiro com 5 modelos parciais (figura 6.2). Nas figuras 6.1 e
6.2, cada cor mostra um modelo parcial, ou seja, um CMD contendo um ntimero de estrelas
de acordo com a equagao 6.4 dada anteriormente, assumindo-se uma SFR uniforme.

As figuras 6.3, 6.4 e 6.5 mostram os resultados dos experimentos controlados: as lin-
has s6lidas mostram o histérico de formagao estelar relativo (SFR/ < SFR >) usado na
construcao de um CMD artificial com SFH conhecido, os circulos abertos mostram os valores
médios dos pesos a; divididos pelo valor de @; (ou seja SFR/ < SFR > recuperados), os
triangulos mostram o conjunto dos a; que resultou no (x2),., € as barras de erro mostram
os valores de a; dentro de 1o. Os painéis a, b e ¢ de cada figura mostram os resultados
obtidos utilizando o Conjunto A, os painéis d, e e f mostram os resultados com o uso do
Conjunto B e os painéis g, h e i mostram os resultados para o Conjunto C. Os valores que

foram considerados aceitaveis satisfazem as relagoes abaixo:

(X2 min < X < (X2 )min + 2 (6.11)
para o conjunto A,

0 ) min < Xy < (G )min +2 (6.12)
para o conjunto B e

para o conjunto C.
A escolha de diferentes critérios para as solugoes (equagoes 6.11, 6.12 e 6.13) é justificada

pelo nimero muito reduzido de solugoes encontradas, chegando a apenas uma solucao em
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alguns casos. A adogao de um valor muito préximo a (x2)n.n» nao permite ter acesso a ou-
tras solugoes possivelmente aceitaveis. Note que uma caracteristica comum aos 3 conjuntos
de modelos parciais é o maior espacamento em idade dos modelos parciais das populagoes
velhas. Isto reflete a menor sensibilidade do CMD frente a variacoes de idade dessas po-
pulagoes.

Na figura 6.3, os SFH foram bem reproduzidos pelos conjuntos A (painéis a, b e c) e
B (painéis e e f). O conjunto B apresentou uma SFR levemente mais alta em relagdo ao
SFH de entrada (painel d). O conjunto C conseguiu reproduzir de maneira razoavel os
esquemas mostrados nesta figura, entretanto subestimou a idade do surto jovem em 7 ~ 1
Gano (painel g). No painel h, observamos ainda que conjunto C recuperou marginalmente
o SFH de entrada para 7 > 10 Gano.

A figura 6.4 mostra um relativo sucesso no uso dos conjuntos A, B e C. O conjunto
A subestimou levemente a SFR em 7 ~ 8 Gano (painel c¢). J4 o conjunto B apresentou
pequenas discrepancias na SFR em 7 ~ 500 Mano (painel e), e em 7 ~ 13 Gano (painel f).
O conjunto C recuperou satisfatoriamente os SFH de entrada, com excecdo do painel i no
dominio das populacoes velhas.

Na figura 6.5 o conjunto A mostrou resultados satisfatérios, com exce¢dao do painel a,
no qual observamos uma subestimativa da idade do surto mais jovem (7 ~ 2 Gano). O
conjunto B foi o que apresentou mais falhas na recuperacao do SFH: no painel d pode-se
observar a mudanca no surto, de forma semelhante ao que foi comentado para o conjunto
A. Além disso, B subestimou a SFR nos trés casos em 7 ~ 14 Gano. Além disso houve
uma superestimativa do conjunto B para a SFR em 7 ~ 1 Gano (painel f). O conjunto C
conseguiu recuperar marginalmente o SFH entrada nos trés casos. Entretanto, a forma dos
SFHs recuperados pelo conjunto C nao poderia revelar detalhes como surtos e gaps (painéis
h e i). O conjunto C também subestimou a SFR da populacdo velha (painel g).

Com estes experimentos controlados foi possivel definir o conjunto A como sendo o mais

eficiente na determinacao de um SFH, mesmo conhecidas as suas limitagoes.
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Fig. 6.3: Cada coluna mostra esquemas de SFH propostos mostrados pela taxa de formacao
estelar relativa SFFR/ < SFR > (linhas sélidas) e os SFH recuperados (circulos
abertos) através dos modelos parciais dos conjuntos A (painéis a, b e c), B (painéis
d, e e f) e C (painéis g, h e i). Os tridngulos abertos mostram os a; que resultaram
no (X2)min- As barras de erro mostram os valores aceitdveis dos a;, com dispersio

inferior a 1o dos valores médios.

6.4 SFHs dos campos da LMC

Nesta secao apresentamos os SFHs recuperados dos campos estudados. Adotamos os valores

encontrados em Castro et al. 2001 [9] para o médulo de distancia. Estes valores sdo baseados



Capitulo 6. Andlise e Modelamento de CMDs 64

:IIIII|IIII|IIII II: :Illlllllllllllllll: ||||||||||||II|IIE
é 6 L 3 6 (b) x3.=3.82 3 4 (c) =111 3 <
[r. o i i J O

C ] 1 3 = =
C a4 —H 4 - 1 =
V L ] ] 1 =
> . 1 2 ER=:
E2F 21 2 1 1 38
ZI: ] ] ]

0 1 0 1 o0 HHAHH
AeL (d) 1 R (e) =269 1 4 02 4 a
g L ] C ] 1o

C ] C ] 3 4 E
n 1 =z
v 4 1 4¢ - i5
O ] . 1 ER:
e 5 F . - . 135
= R 41 RF ] 1 4 ©
ZH: 1 ] E

0 1 0 1 0 A+
AgL @ x=116 1 gE (h) *=17.80 1 4 (i) =130 o
e Tt ] n ] o

- 3 ==
n N X n ] =
v 4r 1 4r -] 15
P ] - 1 2 E=
£ 2fF 1 2 1 1 E 33
N |- i L i [ 7

0 1 [ | ||||||||l— o -1 llmlllllﬂﬂ ||l— 0 qlllllll |||Ia | 1 l:

0 5 10 15 0 5 10 15 0 5 10 15
7(Gano) 7(Gano) 7(Gano)

Fig. 6.4: Cada coluna mostra esquemas de SFH propostos mostrados pela taxa de formacao
estelar relativa SFFR/ < SFR > (linhas sélidas) e os SFH recuperados (circulos
abertos) através dos modelos parciais dos conjuntos A (painéis a, b e c), B (painéis
d, e e f) e C (painéis g, h e i). Os tridngulos abertos mostram os a; que resultaram
no (X2)min- As barras de erro mostram os valores aceitdveis dos a;, com dispersio

inferior a 1o dos valores médios.

em um modelo de distribuicao das estrelas da LMC na forma de um disco plano inclinado
45° com a linha dos nodos orientada na dire¢ao norte-sul (Westerlund 1990 [44]). Os CMDs

sintéticos foram construidos separadamente para o modelamento de cada campo em razao de
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Fig. 6.5: Cada coluna mostra esquemas de SFH propostos mostrados pela taxa de formacao
estelar relativa SFFR/ < SFR > (linhas sélidas) e os SFH recuperados (circulos
abertos) através dos modelos parciais dos conjuntos A (painéis a, b e c), B (painéis
d, e e f) e C (painéis g, h e i). Os tridngulos abertos mostram os a; que resultaram
no (X2)min- As barras de erro mostram os valores aceitdveis dos a;, com dispersio

inferior a 1o dos valores médios.

termos erros fotométricos distintos. Para a construcao de cada CMD tedrico foram usadas,
e em propor¢ao ao numero de estrelas com que contribuiram para o CMD observado, as

medidas de erro fotométrico das amostras presente e de Castro et al. 2001 [9].
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Verificamos a dependéncia das solucoes do modelamento para diferentes valores de
m — M. Com relagdo a extin¢do, adotamos inicialmente valores obtidos para os aglo-
merados publicados na base de dados compilada por Richard de Grijs através do web site
www.ast.cam.ac.uk/STELLARPOPS/LMCdatabase. A seguir, buscamos valores de E(B-V) no
sentido de encontrar a melhor solu¢do, ou seja, de minimizar x2.

As figuras 6.6 a4 6.14 mostram a taxa de formacao estelar relativa SFR/ < SFR >
(ou seja o SFH), bem como o valor de (x2)min para diferentes valores de E(B-V) e fragao)
de bindrias nao resolvidas. Os valores de E(B-V) indicados com um * denotam os valores

utilizados por Castro et al. 2001 [9].

Campo NGC1805

A figura 6.6 mostra as diferentes solucées do modelamento utilizando dois valores para a
fracao de bindrias nao resolvidas: 25% (linhas sélidas) e 75% (linhas pontilhadas) e uma IMF
de Kroupa et al. 2002 [29]. Adotamos para extin¢do os seguintes valores: E(B-V)=0.04,
0.06, 0.08, 0.10. Nao podemos observar diferencas significativas devidas a um maior ou
menor efeito do binarismo ou em func¢ao do valor da extincao adotado. Em todos os painéis
vemos formacao estelar mais acentuada ao longo dos ultimos 3 Gano, com outro periodo de
provével formagao estelar 6 — 10.7 Gano atrds. O melhor ajuste se deu para E(B-V)=0.04
e fragio de bindrias f igual a 75% ((X2)min = 25.30).

Alguém poderia perguntar se teriamos alteragoes significativas nos resultados na hipétese
de adotarmos uma IMF de Salpeter. Na figura 6.7 mostramos os SFHs recuperados para este
caso. Ainda nota-se a formagao de estrelas com 7 ~ 2 Gano ou menos. Porém aumenta o
peso da populagao mais velha (7 210 Gano) principalmente para f = 75. Contudo, cumpre
enfatizar a piora na qualidade das solugdes. O melhor ajuste (menor (x2)nin) se deu para
E(B-V)=0.04 e 75% de bindrias, com qual vemos a predominancia de uma populagio velha
com 7 ~ 11 — 16 Gano. A escolha da IMF de Kroupa et al. 2001 [29] é justificada por ser
resultado de um trabalho mais recente e embasado por intimeras evidéncias observacionais
(Okumura et al. 2000 [33], Luhman et al. 2000 [30], Preibisch et al. 2002 [37]). Com base

na relativa insensibilidade das solucoes encontradas para a fracao de binarias, decidimos
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pela adocao de um tnico valor intermediario f = 50 para todos os campos.

Partimos para uma grade menor em E(B-V), conforme mostra a figura 6.8, com a qual
mostramos os SFH para os valores de extingao E(B-V)=0.02, 0.03, 0.04, 0.06. De acordo com
a figura 6.8, o melhor ajuste foi obtido para E(B-V)=0.03, nao havendo grandes mudangas
no que diz respeito a forma do SFH recuperado. O SFH recuperado mostra um periodo
de formacao estelar em 7 ~ 11 — 16 Gano. Depois disso, a SFR parece ter diminuido
gradativamente até chegar a valores muito baixos em 7 ~ 5 Gano. Em 7 ~ 4 Gano notamos
um aumento na SFR que chegou a seu mdximo ha 500 Mano atras, com um pequeno gap em
T ~ 700 Mano. Fica evidente a maior qualidade das solugoes com o uso de valores inferiores

de E(B-V) e f =50 ((x2)min = 12).

Campo NGC1818

Para este campo utilizamos E(B-V)=0.02 — 0.10, mas a figura 6.9 mostra apenas os
resultados com o uso de E(B-V)=0.02, 0.03, 0.04, 0.05, pois valores maiores de E(B-V)
resultaram em solugdes com valores maiores de (X2)in- Notamos que, neste caso, o melhor
ajuste foi obtido para E(B-V)=0.05. Este campo parece ter tido muitas estrelas formadas
no periodo 6 — 16 Gano atras. Isto nao diminui a importancia da populacao mais jovem 7 ~
500 Mano. Também é possivel notar a presenca de uma populacao com 7 ~ 2 — 3 Gano.
O gap em 7 ~ 700 Mano estd presente novamente. A forma do SFH se assemelha muito
com o do campo préximo a NGC1805. Apenas a SFR dos surto que antecede o gap (ou seja
1 < 7 <2 Gano) parece ser maior neste campo.

Para este campo investigamos também a variacao do SFH para diferentes médulos de
distancia adotados (figura 6.10). As variagoes exploradas em m — M correspondem a uma
variacao de ~ 20% (% 10 kpc) em distancia. O valor adotado para E(B-V) estd embasado
nos resultados de outros autores (Castro et al. 2001 [9] , Burstein & Heiles 1982 [6]).
A forma do SFH concorda com a descricao feita anteriormente. Por outro lado, varia a
contribuicao da populagao velha. Os valores de m — M diferem do adotado na figura 6.9 e

representam valores extremos, certamente além da incerteza na distancia a LMC.
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Os SFHs recuperados do campo préximo a NGC1805 utilizando a IMF de Kroupa
et al. 2002 [29] para diferentes valores da extin¢do. As linhas sélidas mostram os
SFHs baseados em CMDs tedricos construidos com 25% de bindrias, enquanto que
as linhas pontilhadas mostram o mesmo, mas para 75% de bindrias. S3o mostrados

os valores de Xnin, que corresponde ao valor de (x2)min da equacdo 6.11

Campo NGC1831
Na figura 6.11, sdo mostrados os resultados para E(B-V)=0.00, 0.01, 0.03, 0.06. Este

campo mostra uma formacao estelar que se aproxima mais de um SFH uniforme, relati-

vamente aos anteriores. Contudo, alguns possiveis surtos podem ser notados. A melhor
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Fig. 6.7: O mesmo que é mostrado na figura 6.6, mas utilizando a IMF de Salpeter et al. 1955

[38].

solucgao foi encontrada com o uso de E(B-V) baixo 0.0 — 0.01. Podemos notar aumentos na
taxa de formagao estelar nos intervalos 6 — 10.5 Gano, 2 — 3 Gano e < 1 Gano atras (figura
6.11). Note que, com excegao da lacuna em 7 ~ 700 Mano, a SFR parece nunca se tornar

nula para este campo.

Campo NGC1868

O CMD deste campo foi o que possibilitou os melhores solu¢ao com base nos valores de
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Fig. 6.8: O mesmo que é mostrado na figura 6.6, mas desta vez com o uso de CMDs tedricos

contruidos com 50% de bindrias.

(X%)min resultantes do processo de modelamento. Adotamos os seguintes valores para E(B-
V): 0.00, 0.01, 0.02, 0.03. A melhor solu¢ao foi obtida com E(B-V)=0.0. O SFH recuperado
pelo melhor ajuste apresenta uma SFR aproximadamente constante para todo o dominio de
idades. Mas, note que permanecem indicios de aumento na SFR para os mesmos periodos
que em NGC1831. Da mesma forma o SFH recuperado evidencia a lacuna de formacao

estelar em 7 ~ 700 Mano.

Campo NGC2209
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Fig. 6.9: O mesmo que é mostrado na figura 6.8, mas desta vez para o campo NGC1818.

Na figura 6.13 estdo os resultados do SFH com o uso de E(B-V)=0.10, 0.11, 0.12, 0.15.
Este é o campo com maior extingdo dentre os estudados. Com E(B-V)=0.11 alcancamos
a melhor solugao. Para esta ultima podemos observar resultados muito semelhantes aos
que notamos em NGC1831, NGC1868 no que diz respeito aos surtos: um formou estrelas
com 7 ~ 6 — 10 Gano e outro com 7 ~ 1 — 3 Gano. Observa-se também a lacuna de
formagao estelar em 7 ~ 700 Mano. A grande diferenga em relagao aos campos anteriores
estd na auséncia de um surto jovem 7 < 500 Mano e na maior amplitude dos surtos de idade

intermediaria.
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Fig. 6.10: Os SFHs recuperados do campo NGC1818, utilizando apenas um valor para a ex-

tincdo e variando o médulo de distancia.

Hodge 11

Os valores utilizados na busca da melhor solucao foram E(B-V)=0.06, 0.08, 0.09, 0.10.
Muito semelhante ao que encontramos para NGC2209, Hodge 11 também parece ter tido
dois periodos mais importantes no que diz respeito a SFR, em 1 — 3 Gano e 6 — 10.7 Gano,
com E(B-V)=0.08 sendo a melhor solugao (figura 6.14). Como em NGC2209, temos poucas

estrelas com 7 < 1 Gano.
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Fig. 6.11: O mesmo que é mostrado na figura 6.8, mas desta vez para o campo NGC1831.

6.4.1 A extingao encontrada em outros trabalhos

Na figura 6.15 apresentamos os diversos valores de X2 encontrados para os diferentes valores
de E(B-V) usados, campo a campo. As linhas sélidas mostram os valores de E(B-V) en-
contrados por nds pelo modelamento dos CMDs, enquanto que os valores encontrados nos
mapas de extingdo de Burstein & Heiles 1982 [6] sdo mostrados com linhas pontilhadas e as
linhas tracejadas curtas mostram os valores encontrados por Santiago et al. 2003 [40] pelo

ajustes de isécronas aos CMDs de campo. As linhas tracejadas longas mostram a ocorréncia
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Fig. 6.12: O mesmo que é mostrado na figura 6.8, mas desta vez para o campo NGC1868.

de valores idénticos para E(B-V) nos trabalhos de Burstein & Heiles 1982 [6] e Santiago et
al. 2003 [40]. O modelamento do campo NGC1805 revelou um E(B-V)=0.03, valor idéntico
ao definido por Burstein & Heiles 1982 [6] e préximo ao encontrado por Santiago et al. 2003
[40]. NGC1818 foi o tnico campo com uma diferenca entre os valores, tanto de Burstein
& Heiles 1982 [6] quanto de Santiago et al. 2003 [40], com o obtido no presente trabalho.
O valor encontrado pelo modelamento foi E(B-V)=0.05, enquanto que os outros autores
encontraram E(B-V)=0.03.

Outro exemplo de correspondéncia entre os valores encontrados para E(B-V) por nés e
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Fig. 6.13: O mesmo que é mostrado na figura 6.8, mas desta vez para o campo NGC2209.

por outros autores ¢ NGC1831: Burstein & Heiles 1982 [6] encontraram E(B-V)=0.01, assim
como nds. Santiago et al. 2003 [40] determinou E(B-V)=0.015. Em NGC1868 encontramos
E(B-V)=0.0, tal como Santiago et al. 2003 [40]. Burstein & Heiles 1982 [6] encontraram
E(B-V)=0.01. NGC2209 é o campo com marcadamente a maior extingao dentre os campos
estudados. Tanto Burstein & Heiles 1982 [6] como Santiago et al. 2003 [40] determinaram
E(B-V)=0.11, identicamente ao valor por nés determinado pelo modelamento do CMD. O

campo Hodge 11 revelou pelo modelamento um E(B-V)=0.08, o qual é préximo do valor

encontrado por Burstein & Heiles 1984 [6]: E(B-V)=0.09.
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Fig. 6.14: O mesmo que é mostrado na figura 6.8, mas desta vez para o campo Hodge 11.
6.5 Vantagens no uso da amostra composta

Esta secao é dedicada a investigar possiveis alteracoes nas solugoes obtidas pelo fato de
termos usado um CMD composto no processo de modelamento. Para isto, utilizamos o CMD
de NGC1868 da nossa amostra com 996 estrelas. A figura 6.16 mostra os SFHs recuperados.
Os valores de x? mostrados nesta figura sao superiores aqueles da figura 6.12, entretanto
obtivemos SFHs muito semelhantes. A diferenca estd na melhor solu¢ao encontrada: com

a amostra composta encontramos o melhor ajuste para E(B-V)=0.0, enquanto que com
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Fig. 6.15: Comparac3o entre os valores de x? e E(B-V) resultantes do modelamento de CMDs.
Também sdo mostrados os valores de E(B-V) encontrados por Berstein & Heiles
1984 (linhas pontilhadas) e por Santiago et al. 2003 [40] (linhas tracejadas curtas).
As linhas tracejadas longas mostram a coincidéncia entre os valores de E(B-V)

obtidos pelos autores recém citados.
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apenas a nossa amostra E(B-V)=0.02 resultou na melhor solugdo. O SFH recuperado pela
nossa amostra nos indica uma menor importancia do evento de formacao estelar de idade
intermedidria (7 ~ 6 — 10.7 Gano). Estas diferecas estdo dentro do intervalo de confiabilidade
dado pelas barras de erro. Entretanto, o modelamento via amostra composta envolveu 1748
estrelas (ver tabela 5.3), muitas delas na regido do RGB. Isto nos garante uma maior
confiabilidade na solucao da figura 6.12.

Devemos lembrar que NGC1868 nao apresenta uma populagao jovem proeminente. Por
esta razao, repetimos o teste para NGC1818, que apresenta uma quantidade consideravel
de estrelas com 7 ~ 200 — 1000 Mano. A figura 6.17 mostra o resultado deste segundo teste,
onde é possivel percebermos que o SFH é idéntico ao obtido com a amostra composta. Idem
para o valor de E(B-V). Contrariamente ao que ocorreu com NGC1868, para este campo os
valores de x2 da figura 6.17 sao inferiores aos da figura 6.9. A inspegao dos valores de x2 para
o conjunto das solugoes encontradas para todos os campos mostra uma dependéncia deste
parametro com o nimero de estrelas do CMD observado, no sentido de menores valores de
X2 para CMDs com niimero inferior de estrelas; para o modelamento da amostra composta
foram utilizadas 7919 estrelas de NGC1818, enquanto que a nossa amostra tem apenas 4090

estrelas (sem a corre¢do para a completeza).



Capitulo 6. Andlise e Modelamento de CMDs

79

F I T T T T I T T T T I T T T T T T 3

A 3 E(B-V)=0.0 f=50 x,,=3.70 E
B 3 =
@ r T ]
N 2 F T =
ﬁ c l 3
n 1E T =
o -+t
atE E(B-V)=0.01 f=50 x,,,,=2.68 E
B 3 F =
C 3
= °F T 1 E
= c | ] ]
n 1 J_ -
: I 1 1 1 = I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 :

0 E | T T T T | T T T T | T T T T | T T E

A 4E E(B-V)=0.02* =50 x,, =2.25 E
= 3 F -
@ " F E
>2F T T e
Bo1E I =
O E | 1 1 1 = | 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 3

E I T T T T I T T T T I T T T T I T T E

A 3 E(B-V)=0.03 =50 x_,_=2.67 E
B 3 -
@ E ]
~N 2 F T T =
e F _ 3
ZIEN | | E
0 E I 1 1 1 | == I 1 1 1 1 I 1 1 1 1 I 1 1 3

0 5 10 15
7(Gano)

Fig. 6.16: Os SFHs recuperados do campo NGC1868, utilizando

variando a extincdo.

apenas a nossa amostra,
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Fig. 6.17: Os SFHs recuperados do campo NGC1818, utilizando apenas a nossa amostra,

variando a extincdo.
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Conclusoes

No presente trabalho estudamos 6 campos estelares profundos (V< 26) da LMC, situados
dentro de 6° do centro desta galaxia e observados com a WFPC2 a bordo do HST. O principal
objetivo deste trabalho foi o de obter vinculos ao SFH da LMC, bem como identificar
variagoes neste mesmo SFH em funcao da localizacao do campo.

O nosso processo de selecao de amostra e fotometria resultou em amostras contendo
R 2000 estrelas em cada campo. Foram construidos diagramas cor-magnitude, com os quais
ajustamos isocronas de Padova, obtendo valores de idade e metalicidade tipicos para as
estrelas da LMC. Esses valores concordam com os obtidos por outros autores (Elson et al.
1997 [12], Holtzmann et al. 1997 e Castro et al. 2001 [9] ). Obtivemos também fungoes de
luminosidade e analisamos a sua variagao de um campo para o outro.

Constatamos, ao longo deste trabalho, que o processo de andlise e modelamento de
CMDs com vistas a reconstituicao de um SFH é extremamente complexo pois envolve mui-
tas variaveis e efeitos sistemdticos e de selegao, os quais precisam ser estimados e corrigidos.
Um deles é a completeza da amostra. Portanto, modelamos a funcao de completeza tanto
em funcao da magnitude como da cor e estudados a sua variagdo. Mostramos que a adogao
de diferentes processos para a correcao para completeza nao é capaz de alterar significati-
vamente os resultados.

Um outro efeito muito importante associado a um CMD observado é o alargamento
causado pelos erros fotométricos. Abordamos este problema através de dois métodos: um

empirico que compara medidas de magnitude de um mesmo objeto a partir de diferentes
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exposigoes e outro baseado em um modelo de PHOT/IRAF que leva em conta incertezas
nao somente no sinal da fonte, mas também do céu e do ruido de readout. Encontramos
dificuldades em modelar o erro fotométrico de uma imagem combinada dado o erro associado
a uma exposicao como no caso do método empirico.

Em Castro et al. 2001 [9] foram identificadas as idades e metalicidades de diferentes
populacoes através do ajuste de isécronas. Realizamos a composicao da nossa amostra
com a Castro et al. 2001 [9]. através da andlise da localizagdo dos campos, bem como da
andlise das fungoes de luminosidade. Esta composicao foi feita cuidadosamente, de forma
a compensar possiveis variagoes de medidas fotométricos e astrométricas e também levando
em conta os diferentes dominios de amostragem. O uso da amostra composta possibilitou
ter acesso a uma area maior do céu, o que se traduz num nimero maior de estrelas e mais
informacao sobre as diferentes regides da LMC amostradas. A amostra final adotada para
o processo de modelamento foi corrigida para os efeitos de completeza citados acima, bem
como teve seus erros fotométricos quantificados.

Implementamos o0 Método dos Modelos Parciais (PMM) para o modelamento dos CMDs
compostos dos campos estudados. Este tipo de abordagem é mais eficaz que o utilizado
em Castro et al. 2001 [9] na identificacao de diferentes populagoes estelares, possibilitando
a reconstituicao de SFHs. O método utilizado para o modelamento do CMDs foi testado
através de experimentos controlados, onde geramos e avaliamos 3 diferentes conjuntos de
modelos parciais com o objetivo de determinar aquele mais eficaz na busca do conhecimento
da histoéria de formacao da LMC. Os CMDs artificiais necessdrios para a aplicagao do PMM
foram compatibilizados com os CMDs observados de forma a incorporar os diversos efeitos
observacionais associados a estes tultimos tais como: a exting¢ao, o médulo de distancia, erros
fotométricos variaveis, etc.

Recuperamos SFHs confidveis para cada um dos 6 campos da LMC. Em todos eles
identificamos eventos de aumento na SFR. Observamos também variacoes na formacao
estelar de campo para campo. Em todos os campos encontramos uma lacuna na formacao

estelar com 7 ~ 700 Mano, bem como formacao estelar na lacuna de idades dos aglomerados



Capitulo 7. Conclusoes 83

da LMC (7 ~ 3-10 Gano). Alguns campos apresentam formagao estelar que se aproxima de
um SFH uniforme. Este é o caso de NGC1831 e NGC1868. Estes dois ultimos apresentam,
contudo, alguns pequenos surtos com idades 7 ~ 6 — 10 Gano, 2 — 3 Gano e S 0.7 Gano.
Por outro lado, alguns SFHs reconstituidos mostraram variagoes significativas na formagao
estelar ao longo do tempo. Este é caso de NGC1818, NGC1805, NGC2209 e Hodge 11.

O campo proximo a NGC1805 apresenta um surto de formagao estelar com idades 7 ~
11 — 16 Gano, tendo diminuido a SFR até chegar a valores muitos baixos em 7 ~ 5 Gano.
Outros dois pequenos surtos parecem ter ocorrido, formando estrelas com 7 ~ 1 — 2 Gano
e 500 Mano. Semelhante ao que encontramos para NGC1805, NGC1818 apresentou aproxi-
madamente os mesmos surtos. A diferenca estd na contribuicao da populacao mais velha;
NGC1818 parece ter formado estrelas com idades 7 ~ 6 — 16 Gano a uma SFR constante. Ja
os campos proximos a NGC2209 e Hodge 11 apresentam surtos de formacao estelar muito
semelhantes no que diz respeito as épocas de ocorréncia (1 ~ 1 — 3 Gano, 7 ~ 6 — 10.7
Gano); entretanto Hodge 11 apresenta maior taxa de formagao de estrelas com idades 7 ~
6 — 10.7 Gano, além de ter formado mais estrelas com 7 ~ 500 Mano.

Podemos relacionar os SFHs recuperados com a localizacao dos campos: os campos
préximos a barra (NGC1805 e NGC1818) sao os que apresentam formagao estelar recente,
ficando evidente pelos SFHs reconstituidos. A noroeste se localizam NGC1831 e NGC1868;
a proximidade destes dois campos é refletida nas épocas dos surtos, mas também nas SFR
recuperadas. NGC2209 e Hodge 11 estao ambos a leste da barra, contrariamente aos de-
mais campos. Podemos identificar algumas semelhancas nos seus SFHs reconstituidos como
descrito acima. Note que estes resultados sao relativamente insensiveis frente as incertezas
na extincao, fragao de binarias e médulo de distancia.

O nosso trabalho da continuidade a um processo histérico de reconhecimento da im-
portancia das populagoes de idade intermedidria e velha na LMC. Nos trabalhos do final da
década de 70 e inicio da década de 80, conclui-se a LMC era composta majoritariamente
por estrelas relativamente jovens (Butcher 1977 [7], Stryker 1984 [42]). No inicio da década

de 90, Bertelli et al. 1992 [2] e Vallenari et al. 1994 [43| previram a presenga de um surto
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de formacgao estelar com 7 ~ 4 Gano e alguma variacao na localizacao, embora ainda fosse
sugerido que a maior parte era composta por uma populagio relativamente jovem (7 < 4
Gano). Com o surgimento do telescépio espacial, as observagdes revelaram imagens mais
profundas. Nos ultimos 7 anos, os CMDs obtidos com HST, permitiram a reconstituicao de
SFHs com iguais contribuicoes de idades maiores e menores que 4 Gano (Holtzman et al.
1997 [24], Geha et al. 1998 [16]).

E importante ressaltar que os SFHs recuperados aqui adotam sempre mesmo modelo de
evolucao quimica, que é consistente com as metalicidades e idades da populagao de aglome-
rados da LMC (Olszewski et al. 1991 [34]). Contudo, ha diversas evidéncias acumuladas,
inclusive pelos resultados aqui mostrados, de que o histérico de formacao e evolucao dos
aglomerados da LMC diferem do das estrelas de campo (Holtzman et al. 1999 [25]). Por
conseguinte, seria extremamente importante melhor vincular o histérico de evolucao quimica
das populagoes de campo da LMC diretamente através de observagoes (Smecker-Hane et al.
2002 [41], Cole et al. 2000 [10]). Esta é uma tarefa particularmente adequada e a altura

dos telescopios de nova geracao como SOAR e GEMINI.
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