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RESUMO

Usando uma fun¢do generalizada da lei de spin-down estelar, nés investigamos a dependéncia
do indice de frenagem magnética com a idade de diferentes aglomerados. Inicialmente, nossa
pesquisa consta de 14 aglomerados abertos com idade inferior a 1 Giga-ano e variam em
massa de 0,7 a 1,4 M, distribuida em trés subamostras. Também utilizamos 6 aglomerados
abertos e 1 aglomerado globular com idades superiores a 1 Giga-ano. Nosso objetivo € verificar
o comportamento temporal do indice de frenagem ndo-extensivo g que traz a distribuicdo
cumulativa das velocidades rotacionais das estrelas de um aglomerado mais jovem X tomadas
na idade futura de um aglomerado mais antigo denotado por Y. Como resultado, o indice g €
calculado ao longo do tempo ty —tx, onde ¢y denota a idade do aglomerado estelar mais antigo
usado para estimar a distribui¢cdo cumulativa futura da velocidade de rotacao do aglomerado X
com a idade atual ry. Nossos resultados apontam que para aglomerados mais jovens do que 1
Giga-ano, os valores de g sao ligeiramente constantes. Para os aglomerados com idade superior
a 1 Giga-ano os resultados encontrados para a evoluagdo temporal do indice de freio magnético,
também mostraram um comportamento suavemente constante para os valores de g. Os resultados
também indicam uma diminuicao da rotagdo estelar provocada pela desaceleragcao do indice de

freio magnético.

Palavras-chave: rotacdo estelar. aglomerados estelares. idade. freio magnético.



ABSTRACT

Using a generalized function of the stellar spin-down law, we investigate the dependence of the
magnetic braking index on the age of different clusters. Initially, our research consists of 14
open clusters with age less than 1 Gigayear and ranging in mass from 0.7 to 1.4 M, distributed
in three subsamples. We also used 6 open clusters and 1 globular cluster with ages greater than 1
Gigayear. Our objective is to verify the temporal behavior of the non-extensive braking index g
which brings the cumulative distribution of the rotational velocities of the stars of the youngest
cluster X taken at the future age of an older cluster denoted by Y. As a result, the g -index is
calculated over time ty — tx, where ¢y denotes the age of the oldest open cluster used to estimate
the future cumulative distribution of the rotation velocity of the cluster X with the current age
tx. Our results indicate that for clusters younger than 1 Gigayear, the values of g are slightly
constant. For clusters older than 1 Gigayear, the results found for the temporal evolution of the
magnetic brake index also showed a smoothly constant behavior for the values of g. The results

also indicate a decrease in stellar rotation caused by the deceleration of the magnetic brake index.

Keywords: stellar rotation. stellar clusters. age. magnetic braking.
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18
1 INTRODUCAO

Um dos parametros mais complexos de serem medidos em Astrofisica, estd associado
a idade das estrelas, isto ocorre devido o tratamento ter relagdo com grandezas que possuem
vinculos com outros parametros fundamentais. Estas medidas podem ser portanto obtidas
através da variacao de outros parametros observaveis que podem carregar consigo incertezas
considerdveis na observagao (SKUMANICH, 1972).

O conceito de idade pode ser expresso de forma bem genérica, isto vale para a
Astrofisica e para o contexto do cotidiano. Por exemplo, a forma como inferimos a idade
de pessoas desconhecidas, estimamos suas idades através de observacdes de acdes cotidianas,
caracteristicas fisioldgicas, fazemos uma comparacdo com os dados que ja possuimos por
experiéncia e com isso chegamos em um nimero para a idade, é claro que este tipo de suposi¢ao
estd sujeita a certos erros que podem ser considerdaveis dependendo da quantidade de informagdes
possuidas.

Nesse mesmo sentido, tomando o devido cuidado, podemos utilizar este processo,
para estimar as idades das estrelas, acessando apenas caracteristicas estelares especificas de um
conjunto amplo de parametros reais que as definem. Umas dessas caracteristicas pontuais que
podem ser utilizadas sdo a rotacdo e os fatores associados a ela, e além disso, o tratamento desses
dados através de um conjunto grande de individuos tornam os resultados mais precisos, nesse
ponto entram em cena os aglomerados estelares (FREITAS, 2021).

No universo existem sistemas que se agrupam em conjuntos muito grandes de
estrelas podendo chegar na ordem de centenas de milhares, sendo todas essas relacionadas por
um campo gravitacional comum. Este conjunto de estrelas € chamado de aglomerado, que por
sua vez € classificado em dois tipos, aglomerado aberto e aglomerado globular, onde cada um
apresenta caracteristicas proprias. Os aglomerados abertos sdo mais jovens, aparentando idades
da ordem de (< 1Gyr), estes também sdo formados por menos estrelas e aparentam uma forma
relativamente irregular. Ja os aglomerados globulares sdo mais antigos com idades em torno de
(> 10Gyr), eles sao formados por dezenas ou centenas de milhares de estrelas, devido a isso sdo
mais massivos e densos (FUJII; ZWART, 2016; PACE; PASQUINI, 2004).

O estudo de aglomerados estelares nos oferecem uma enorme vantagem com relacao
a estrelas de campo, pois eles sdo formados por conjunto de estrelas que tiveram seu nascimento
em periodos parecidos, compartilhando entdo diversas caracteristicas comuns, tais como idade,

sua metalicidade inicial e também o gés primordial (MAYOR; MERMILLIOD, 1991).
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Quando pensamos em medir a idade das estrelas devemos ter um pouco de cautela,
ficando atentos aos fatores caracteristicos de cada objeto em estudo, pois a estimativa de idade de
estrelas de campo, tendem a ser mais complexos que computar idade de estrelas de aglomerado.
Apesar dos aglomerados estelares apresentarem integrantes com diversos fatores comuns, estes
mesmos ndo tendem a mostrar uma populacdo tnica, quando levamos em conta o periodo
de rotacgdo, eles apresentam subpopulacdes que se dividem em sequéncias de acordo com a
velocidade de rotacao, e indo um pouco mais além, estas sequéncias possuem intima relagdo
com a idade do aglomerado (BARNES, 2003). Ainda sobre essas popula¢cdes, De Freitas et al.
(2014) ressalta que elas possuem diferentes dependéncias atreladas a perda de momento angular
para velocidade angular aumentada pelo vento magnético estelar.

A literatura mostra que a compreensdo das perdas de momento angular pelos ventos
magnéticos estelares é fundamentada pelo chamado freio magnético e este resultado € véalido para
uma extensa classe de estrelas, incluindo entdo estrelas de aglomerado. Um possivel exemplo
onde podemos ver isto acontecendo foi proposto por Kraft (1967), ele mostra que estrelas de
baixa massa, isto €, abaixo de 1.5M., tipo espectral FO e presenca garantida na sequéncia
principal tem suas velocidades angulares afetadas pelo vento magnético.

Posteriormente outros resultados importantes foram estabelecidos, como por exem-
plo, a rotagdo estelar, atividade e abundancia de litio de estrelas com as mesmas caracteristicas do
Sol, que obedecem a uma relagc@o onde a taxa de variacdo temporal do momento angular da estrela
¢ proporcional ao cubo de sua velocidade angular, que resulta na seguinte equacdo dJ /dt o Q3
onde ¢ é o tempo, J € o momento angular e  denota a velocidade angular (SKUMANICH,
1972). Diante de todos os fatos mostrados até o momento fica claro que tanto a rotagdo como a
idade devem ter sua relacdo melhor estabelecida com estrelas na sequéncia principal, com isso
evidente agora sé resta o desenvolvimento de um mecanismo capaz de explicar de forma integral
as perdas de momento angular.

O acoplamento de ventos estelares com o campo magnético em uma estrela em
rotacdo foi investigado por Mestel em seus trabalhos de 1968 e 1984, mais informagdes dispo-
niveis em (MESTEL, 1968; MESTEL, 1984), usando a teoria do vento MHD!, basicamente
temos que uma estrela em rotacdo cuja massa estd sendo perdida, terd um diminuicdo do seu
momento angular e isto deve ocorrrer em um regime onde a taxa de perda é muito maior que a

diminuicdo de momento de inércia do sistema. Para estrelas de baixa massa o modelo do vento

I sigla referente a0 modelo Magnetohidrodinimico
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MHD nao € muito usual por se tornar negligencidvel, ele deve ser mais utilizado em estrelas de
alta massa ou em estdgios evolutivos avangados. Se mantivermos a rotacdo do vento em um certo
raio no envelope cincunstelar a perda de momento angular deve ocorrer quando o material for
ejetado para fora desse raio, o impossibilitando de participar da rotacao da estrela, em resumo
seu momento angular € perdido para o sistema.

Utilizando esse estudo, um modelo tedrico para a perda de momento angular através
de vento estelar ejetado foi desenvolvido, porém com a presenca de certas restricdes, estas
estrelas devem ser de baixa massa estando na ordem de 1.5M,, compativel com o modelo de
Skumanich,e além disso elas devem estar na sequéncia principal, a perda de momento ocorreria
em func¢do da captura do vento pelo campo magnético, que o faz ser ejetado, com isso ocorre
uma desaceleracdo e por consequéncia o momento angular ¢ afetado, de uma forma mais precisa
o campo mangnético pode ser visto como uma espécie de freio (KAWALER, 1988).

Este modelo tedrico traz consigo a parametrizacdo de Kawaler, que devido a exis-
téncia de uma dependéncia direta da forca exercida pelo campo magnético com a massa da
estrela em estudo, uma certa saturagcdo deve ser inserida no angulo da lei de perda de momento
(CHABOYER, 1995). Com o intuito de deixar o modelo ainda mais completo é possivel inserir
uma escala de Rossby na velocidade de saturagdo, desde que as estrelas em questdo possuam
massa superior a 0,5M;, (KRISHNAMURTHI et al., 1997).

Passando entdo para uma modelagem mais sofisticada, existem alguns trabalhos que
propde generalizagdes de estudos ja existentes utilizando ferramentas estatisticas mais avancadas,
um caso € a extensdo da parametrizagdo proposta por Chaboyer (1995) para o formalismo de
Tsallis da mecanica estatistica, através da utilizacao de uma lei na forma exponencial generalizada
por De Freitas e Medeiros (2013), isto para estudar a evolucao da rotacdo de estrelas insaturadas
pertencentes as classes F' e G, pois suas massas € idades sd@o mais convenientes devido a
semelhan¢a com o sol (HOLMBERG et al., 2007).

Outro exemplo do uso da estatistica ndo-extensiva estd na generalizacao do torque
de Reiners e Mohanty (2012), proposta por De Freitas et al. (2015), segundo este estudo a forma

proposta para o torque:

E‘XQQ (1.1)

onde as estrelas da amostra pertencentes a sequéncia principal, sendo de tipo F e G, teriam suas
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velocidades de rotacdo diminuidas pela idade da estrela seguindo a lei t1/(1-4) Basicamente este
tratamento se baseia na utilizacdo do indice ¢, da teoria ndo-extensiva de Tsallis, associando
a ele a idéia de freio magnético. Além disso, o modelo ndo extensivo recupera o regime de
satruragdo, levando em conta o limite ¢ — 1, e isto nada mais é que a representagdo do equilibrio
termodinamido na teoria de Boltzmann-Gibbs. Os valores do indice de freio magnético g,
possuem um forte relacdo com a massa da estrelas (FREITAS; MEDEIROS, 2013).

A partir de agora serdo abordados os aspectos referentes aos objetos utilizados
na pesquisa, os aglomerados estelares. Com isso descreveremos como os aglomerados estdao
divididos e quais sdo suas principais caracteristicas. Além disso, como um dos objetivos da
pesquisa € o estudo do indice de freio magnético, € importante descrever as implicagdes que
podem estar associadas ao indice ¢, tais como a rotacdo das estrelas, as perdas de momento
angular devido ao vento magnético das estrelas, e ainda estudar a lei de Schumanich que nos

fornece informacdes fortes a respeito da idade das estrelas.

1.1 Rotacao e Suas Engrenagens

Um dos aspectos mais gerais no estudo de manifestagdes da natureza € a rotacao,
pois ela se encontra presente nos mais variados campos, varrendo desde fenoménos na escala
atdmica até acontecimentos em escalas astronOmicas. Nas estrelas se as tratarmos como corpos
rigidos, podemos descrevé-la como o movimento angular em torno do seu eixo de simetria,
sabemos no entanto que também existem sistemas com multiplos corpos, neste caso 0 movimento
ocorre em torno no eixo de simetria do centro de massa.

O direcionamento para o estudo da velocidade de rotagdo acontece em virtude dela
apresentar informagdes relativamente importantes que nos permitem criar caminhos para o
melhor entendimento a respeito da evolugdo das estrelas, tendo como base o fato de que durante
toda a historia evolutiva estelar, o fator comum durante todo este periodo compreendido desde a
formacdo da protoestrela até o fim de sua vida, € a sua rotacao.

Com a utilizacdo de um telescépio refrator foram observadas as primeiras manchas
solares, isto ocorreu por volta do século XVII. Medi¢des do movimento dessas manchas no disco
solar foram feitas por Johannes Fabricius (1587-1616), Galileu Galilei (1564-1642), Thomas
Harriot (1560-1621) e também por Chistopher Scheiner (1573 - 1650), e estes estudos marcam
de certa forma o inicio da busca na melhor forma de descricdo da rotagdo estelar (TASSOUL,

2000).
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Um considerdvel avancgo no estudo de rotacao estelar aconteceu com a criagdao de um
instrumento conhecido como espectroscépio. Com isso no século XX foram feitas as primeiras
medidas espectroscopicas da rotagdo do Sol, e entdo surgiram as primeiras idéias que relaciona-
vam a velocidade de rotacdo das estrelas (individualmente falando), a medida de linhas espectrais,
isto €, a rotacdo criaria um efeito de alargamento das linhas do espectro, possibilitando entdao
calcular uma velocidade média de rotacdo. Com o passar do tempo técnicas mais precisas foram
surgindo, como o monitoramento fotométrico de variagdes de luz provenientes de aglomerados e
também a medida de variacdes de certas linhas de emissdao que sofrem um aumento em regides
ativas da cromosfera. (TASSOUL, 2000).

A estrutura estelar pode sofrer influéncia da rotacao, e isto ndo fica apenas restrito
a sua atmosfera, pode também acontecer consideravelmente em sua composi¢do interna. Por
exemplo, certas turbuléncias no envelope convectivo tendem a desenvolver uma circulacdo
meridional, provocando um efeito conhecido como rotacao diferencial. Com isso o envelope
convectivo sofre rotacao diferencial com dependéncia na latitude, enquanto que a parte radioativa
da estrela gira como um corpo rigido (FREITAS, 2006). Para o Sol isto ocorreria conforme
mostra a Figura 1.

Figura 1 — Grifico ilustrando a freqéncia @ /27 (medida em nHz) como

funcao do raio do Sol considerando cinco diferentes valores de latitude

0, 15, 30, 45 e 60. Observando a direita da linha pontilhada se encontra

a parte onde temos o envelope convectivo, que tem a rotacdo diferencial,

enquanto a esquerda da linha pontilhada encontramos o envelope radioa-
tivo que segue a rotacao de um corpo rigido.
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Fonte: Grafico retirado de (FREITAS, 2006)
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Para uma apresentagdo clara do processo de evolucao da rotacdo das estrelas, é
necessdrio a utilizacdo de uma ferramenta muito importante que € o conhecido diagrama H — R
ou ainda diagrama de Hertzprung - Russel 2, ilustrado na Figura 2. Neste diagrama as estrelas
ndo ocupam posicdes aleatdrias, na realidade possuem faixas bem definidas dentro do diagrama,
como por exemplo a longa faixa diagonal, que se estende desde o lado superior esquerdo, local
este onde se encontram estrelas quentes e de luminosidade maior, até o lado inferior direito, com
a presenca de estrelas frias e de baixa luminosidade. Esta linha diagonal € bastante conhecida na
Astrofisica, € a chamada sequéncia principal. As estrelas compreendidas nesta faixa realizam em
seus nucleos a queima via fusio ndclear de Hidrogénio e Hélio, e neste estdgio a rotacdo estelar

nao tem papel forte no processo de evolugio.

Figura 2 — O diagrama H — R, nos mostra como as estrelas se
encontram distribuidas de acordo com sua cor e brilho, que cor-
respondem a temperatura e luminosidade respectivamente. Nele
também se observa as posi¢des de cada estrela de acordo com
seus raios, classificando-as como anas da parte inferior, as super-
gigantes do ramo horizontal superior, bem como as estrelas que
pertencem a sequéncia principal
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Fonte: Imagem retirada de (SOBRINHO, 2015)

2 Ferramenta importantissima na Astrofisica, descoberta independentemente pelo dinamarqués Ejnar Hertzprung

(1873-1967) e pelo americano Henry Russel (1877-1957), este diagrama dita as relacdes existentes entre a
luminosidade e as temperaturas da parte superficial das estrelas.
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Com o passar dos anos vdrios autores se utilizaram de valores obtidos para velocida-
des equatorias projetadas de estrelas de aglomerados, na tentativa de intermediar uma relacao
entre a rotacdo das estrelas com a sua idade. Através de andlises estatisticas feitas por Fukuda
(1982), na Figura 3, podemos observar a velocidade rotacional média em fun¢do do tipo espectral

de estrelas divididas em estrelas de campo e de aglomerado.

Figura 3 — Grafico indicando velocidade rotacional média de
estrelas de campo e de aglomerado. Observe que a através da linha
tracejada estdo identificadas as estrelas de aglomerado e a linha
s6lida mostram as estrelas de campo. Resultado obtido via dados
de (FUKUDA, 1982), onde se confirma a descoberta de (KRAFT,
1967), em relacdo as idades e velocidades médias de rotacdo entre
o fim da faixa espectral F e o inicio da G.
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Fonte: Grafico retirado de (STAUFFER; HARTMANN, 1986)

Na Figura 3 fica claro que as estrelas da amostra cujo tipo espectral sdo O, A e B,
possuem uma média da velocidade projetada entre 150 a 200km/s. Para os tipos espectrais
anteriores a F0, os padroes médios de velocidade sdo praticamente os mesmos entre estrelas
de campo e aglomerado. Avangando o tipo espectral FO as médias de velocidade sofrem uma
queda para proximo de 10km /s, chegando no tipo espectral GO. Além de todos estes dados ainda
€ possivel observar que as estrelas de espectro F' de algomerados tendem a serem mais jovens
que as estrelas de campo, pois giram mais rapido. Com estes resultados foram confirmadas as
descobertas de Kraft que dizia que de acordo com o envelhecimento, as estrelas de espectro F

tardias e de G iniciais, teriam suas velocidades médias de rotacdo diminuidas (KRAFT, 1967).
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Alguns anos mais tarde a idéia de Kraft que relacionava idade com velocidade de rotacdo, foi
calculada e indicou que a velocidade angular da superficie de uma dada estrela de tipo solar, cai
com a raiz quadrada inversa da sua idade (SKUMANICH, 1972).

Levando em conta que estrelas do tipo tardio s@o rotatores lentos, uma explicacao
desta concepgio estaria relacionada com a perda de momento angular via vento magnético ou até
mesmo ejecdo de massa do evelope convectivo. O estudo destes acontecimentos € crucial para o
entendimento da evolucdo de estrelas de baixa massa. Se focamos em estrelas com envelope
convectivo presente em sua estrutura, estas constantes perdas de massa evidentimente causam
perda de velocidade de rotagdo ao longo da sequéncia principal que de certa forma tende a ser
reduzida em estrelas mais jovens.

De posse destes fatos podemos comecgar a desenhar um plano de fundo para a
evolugdo da rotagdo de estrelas de baixa massa. E os objetos mais interessantes para este estudo
sao os aglomerados estelares. Por exemplo, um algomerado jovem como o o Per cuja idade se
aproxima de 50 Myr ou até mesmo um aglomerado mais antigo como o Hyades com idade de

aproximadamente 600 Myr.
1.1.1 A Leide Skumanich

Um dos primeiros procedimentos adotados pelos fisicos para descricao de determi-
nado fendmeno, € a imposicao de que este possa ser explicado por uma série de poténcia, que
seguindo algumas condicdes possam ser aproximadas para valores aceitdveis que concordem
com os dados observados (FREITAS, 2006; FREITAS; MEDEIROS, 2013). No ambito da
relacdo entre rotacdo e idade das estrelas alguns estudos apontam que existe uma lei de poténcia
que liga estes dois paramétros, que seria do tipo (vgy) o< t%, onde este & é um pardmetro cujos
valores sdo variados na literatura. Um meio de obter valores mais precisos que concordam com

os dados ja observados foi proposto por Pace e Pasquini (2004), apresentando a seguinte forma:

(vsini) = a; + bit® (1.2)

Apoiando-se nesta premissa das leis de poténcia, Skumanich (1972) porpds uma lei
que é puramente empirica. Tomando os resultados obtidos por Kraft (1967), para os aglomerados
de Hyades, das Pleiades e também Ursa Maior, com a adi¢@o da rotacdo solar chegou na seguinte

conclusdo,
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VRor o<t 1/2 (1.3)

seus resultados podem ser vistos na Figura 4. Varios autores, tais como Soderblom (1983), Barry
et al. (1987) e Soderblom et al. (1991), calcularam resultados extremamente parecidos, para
estrelas com as caracteristicas do Sol, no entando os expoentes eram distintos, na realidade estes

expoentes apresentavam uma variacéo que ia desde o obtido por Skumanich —1/2 até valores de

—4/3.

Figura 4 — Gréfico indicando os resultados obtidos por Sku-
manich, mostrando velocidades de rotacdao e também a taxa
de decaimento das emissdes de Ca™ e da abunincia de litio

com a ordem de /2,
2

IO: T T} TTTTT] T T TTTTTg | 1 P Errry
E Li ]
- Rot -
10 =]
1.0 -
= x (Li-Abundance) x I0”" a
" & Rotation Velocity (km/sec) a
L o Ca*Emission Luminosity J
ol L1 11l L1 & bl L1 1 198901
o]} ol 10 o

T:AGE (GIGAYEARS)
Fonte: gréfico retirado de (SKUMANICH, 1972)

Da lei de Skumanich temos um ponto de partida para as idé€ias a respeito de girocro-
nologia. Além disso, sua evolugdo rotacional é compativel com propostas de perdas de momento
angular, como a teorizada por Schatzman (1962), e também nos mostra que existe relacdo entre
a idade estelar e atividade na cromosfera apontando uma diminui¢ao no nivel de emissao de
Ca™ e na abundancia de litio. Com o passar dos anos o avango nos estudos de girocronologia e
também o aumento nas observagdes fotométricas proporcionaram o cdlculo dos valores de idades
estelares, com base em suas velocidades de rotacdo, para estrelas comprendidas nos espectros F,

G, K e M com uma certa ordem de erro (FREITAS; MEDEIROS, 2013).
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1.1.2 Perdas de Momento Angular

No caminho da descri¢do da evolugdo da rotacdo das estrelas, na perspectiva de
estimar suas idades, o momento angular de estrelas de baixa massa € sem dividas um parametro
de suma importancia, muito disso devendo-se ao fato do forte desenvolvimento de seus estudos.
Vérios modelos foram criados numa tentativa de explicar os dados de observag¢do, mostrando a
evolucdo da rotacdo de estrelas de tipo solar passando por todos os seus estagios evolutivos. Com
isso seriam evidenciados importantes processos, como propriedades do dinamo estelar, qual a
fungdo que o disco circuestelar possui quando as estrelas comecam a evoluir e além de tudo
compreender como ocorre a perda de momento angular devido a presenga dos ventos estelares.
Todos estes processos afetam de certa forma o processo evolutivo da rotacdo de estrelas de baixa
massa.

De uma maneira geral as estrelas apresentam um campo magnético desde a sua
nuvem geradora, ou apds um efeito de dinamo. Devido as limitac¢des relacionadas a distancia
e principalmente devido a imprecisdo instrumental, a configuragdo do campo magnético ndo é
bem definida, com apenas a excessao do Sol (SOBRINHO, 2015). Segundo De Freitas (2009)
se ocorre um acoplamento entre o campo magnético e a rotagdo da estrela, isto acarreta em um
importante fator para eventuais perdas de momento angular, outro ponto importante que ele
ressalta diz respeito as perdas de massa, que podem ocorrer tanto de forma lenta e continua via
ventos solares, quanto de forma abrupta, numa explosao de supernova.

As primeiras idéias de que campos magnéticos seriam agentes contibuintes para a
perda de momento angular podem ser associadas a Schatzman (1962), ele afirmou que estrelas
do ramo horizontal inferior do diagrama H — R, possuem baixa rotacdo e que em sua maioria
sdo estrelas com envelopes convectivos em sua parte exterior. Com isso terfamos atividades de
dinamo do tipo solar, fazendo com que o campo magnético ejete material na magnetosfera, que
por sua vez atuaria como uma espécie de torque de frenagem, mostrando entdo a presenca de um
freio magnético. Este freio deve atuar em estrelas de baixa massa dentro do limite de Kraft, isto
¢ , compreendidadas entre 0,4M, < M < 1.5M,.

Em geral, se a rotagdo apresenta uma stubita queda, este fato deve ser atribuido
a perda de momento angular ocasionada por vento magnético ou ejecao de massa das zonas
convectivas da estrela, com estes agentes atuando juntos ou separados (SCHATZMAN, 1962).

Se analizarmos o vento estelar que se encontra em corotagdo com a estrela podemos

calcular a taxa de perda de momento angular. Para isso consideramos um raio exterior a superficie
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da estrela r4 chamado de raio de Alfvén, relacionado com a velocidade de Alfvén v4, que ocorre

quando acontece rearranjo de linhas de campo. A velocidade de Alfvén € definida como:

By

VAT Pa

VA = (1.4)
com By sendo o campo magnético relacionado ao raio r4 e p4 sendo a densidade também
relacionada ao raio de Alfvén. A relacdo entre a perda de momento angular causada pelo vento

estelar em corotagdo, ver Weber e Jr (1967), € descirta por:

dJ 2
3

L (r—A>d—MRZQ (1.5)

R/ dt

com R sendo o raio da estrela e Q a velocidade angular de rotagdo. Observando a conservagao

da massa,

dM

_dt = 47rpA VA r/% (1.6)

substituindo na equacgdo 1.5, obtemos:
—~—=(=)4 R°Q 1.7
ar 3<R> TPAVATY (1.7)

fazendo as devidas simplificacOes, multiplicando e dividindo por v4, € fazendo R = r4:

dj 2 v
S x—CAmp, Qrt A 1.8
dr 3 PARAL (18)
por fim, elevando a equacao 1.4 ao quadrado e substituindo na equacao acima, temos a taxa de
variagdo do momento angular:

dJ 2Q 2\2
— &~ ——=—(Bar 1.9
ar T3y, (Bara) (19)
Se utilizarmos a conservacao do fluxo magnético, mais precisamente By rf‘ = By r(z), com By
sendo o campo magnético da superficie, 1.10, toma a forma:

dJ

2 Q
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Para o campo magnético superficial médio apresentando a proporcionalidade By o< €2, com o

momento angular na forma J o< MR?Q, entdo:

dJ 2 Q dJ dQ
—~ - —OR* < MR 1.11
dt 3 vy dt dt (1.11)
Igualando as duas concluimos que:
dQ
e 03 1.12
7 (1.12)
Se integrarmos esta equagao, chegamos no seguinte resultado:
dQ 1
P ldt == -t = Q! 1.13
Q3 / 202 (1.13)
Finalmente chegamos em um resultado muito importante,
Qo 1/2 (1.14)

Este resultado corresponde exatamente a lei de Skumanich, com isso vemos que um simples
modelo de perda de momento angular via ventos solares € forte o suficiente para a explicagdo da

evulugdo rotacional de estrelas de baixa massa do tipo solar.
1.1.3 Freio Magnético

Fazendo uma breve descri¢do da cronologia que levou a avangos no estudo relacio-
nados as perdas de momento angular, podemos dizer que o comeco de tudo acontece com as
idéias de Schatzman (1962), que fez a sugestdo de que a atividade magnética presente na estrela
ocorreria devido as interagdes existentes entre a zona convectiva € 0 campo magnético proprio
da estrela. Poucos anos depois veio a idéia proposta por Kraft (1967) de que a velocidade de
rotacdo de estrelas de baixa massa estaria ligada aos ventos estelares, e estes seriam agentes de
perdas de momento angular.

Dez anos apds as afirmagdes de Schatzman, Skumanich (1972), mostrou com sua lei
empirica que uma diminui¢do na velocidade de rotagdo das estrelas estaria associada Q o< t~1/2,

com Q sendo a velocidade angular e ¢ a idade da estrela. Estes acontecimentos nos mostram
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que o freio magnético é o agente mais importante cuja atuacio acarreta perda de momento
angular através de ventos estelares, e isto valendo tanto para estrelas de aglomerados e estrelas
da sequéncia principal, desde de que obede¢am a condicao de estrelas de baixa massa e do tipo
solar.

Na criacdo de modelos para estudo do freio magnético podemos assumir que a
rotacdo possui uma relacdo com a intensidade do campo magnético, seguindo a forma B o< Q,
deixando entdo de ser muito dependente do raio da estrela, onde a € uma constante associada
ao dinamo e também tem papel importante na decricdo do campo magnético como saturado
ou ndo-saturado (KAWALER, 1988). No entanto estudos mais modernos vao exatamente pelo
caminho contrério, focando seu estudo em uma forte dependéncia com o raio, se baseando
principalmente na superficie de fluxo magnético By R?> o< Q, note que na proporcionalidade fica
evidenciada a dependéncia radial, o que faz com que ndo ocorra mudancas tao fortes nas perdas
de momento angular (REINERS; MOHANTY, 2012).

Uma estrela em rotagdo perde momento angular em uma taxa muito maior que as
perdas de seu momento de inércia, devido ao torque do vento estelar. Isso quer dizer que se
tivermos uma espécie de rotagdo cujo movimento acompanha a rotagao prépria da estrela, isto
acontecendo fora de uma raio especifico r4 em zonas proximas da estrela, entdo s6 temos perdas
de momento angular caso efeitos de turbuléncia e rotacdo diferencial sejam desconsiderados
(FREITAS, 2009; KAWALER, 1988).

Partindo deste ponto podemos comecar a descricdo de um modelo de perda de
momento angular a luz do torque de Kawaler. Considerendo que a perda infinitesimal de
momento angular corresponde a uma casca esférica de massa muito pequena, que ultrapassa o

raio r4 em um dado intervalo de tempo, podemos escrever:

42 () M

= 1.15
R /r dt ( )

isso descrito no ambito de um campo magnético radial, na equagao estd indicado pelo indice R,
se temos uma campo dipolar é andlogo. Considerando uma superficie de Alfvén, com linhas
espectrais praticamente radiais, encontramos uma velocidade de Alfvén v4 igual a velocidade do

vento estelar:

V=v4 = (1.16)

4r

3
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onde v € a velocidade do vento. Partindo da equacdo da conservagdo da massa, para o vento em
estado estaciondrio, podemos isolar o valor da densidade em relacdo a velocidade de Alfvén e da

massa,

1 dm
47tvri dt

dM ’
— =4r = =
dr pvry p

(1.17)

Considerando o campo sendo radial temos B, = By(R/r4)?, utilizando este valor na

equagdo 1.16 e usando as equagdes 1.16 e 1.6, obtemos fazendo todas as simplificagdes:

(”_A>2 _ _BoR (1.18)

na equacgdo acima vy estd relacionada a velocidade de escape do vento, para conhecer a velocidade

do vento em func¢do do raio r4, usamos:

v=K, (1.19)

1\

Se substituirmos a equagdo 1.19 na equagdo 1.18, e ainda utilizarmos parametros solares no

resultado, chegamos na seguinte igualdade:

5/3 , xp N —2/3 ~1/3
(r_A> ~24,9K, /? B} R M M (1.20)
R R M, M.

Conforme aponta Kawaler (1988), se procedermos de forma andloga, podemos

encontrar a relacdo radial e dipolar dos valores r4 /R, na seginte forma:

RN

onde o indice R indica a campo radial e o indice D indica o campo dipolar. Além disso o valor
do campo magnético na superficie By, deve ser escrito em termos de parametros simples, tais
como raio e velocidade angular, e também deve seguir uma certa lei de poténcia, com isso temos

o valor de By expresso por,

-2
By = Kp <£> Q (1.22)
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substituindo este valor na equagdo 1.20, temos:

1, xp\ —2/3 ~1/3
(e () () (1) o

Ro Me Mg
De posse destes resultados podemos escrever uma forma geral, levando em conta
todas as geometrias, no caso a radial e a dipolar, assim a taxa de variacio do momento pode ser

reescrita como:

—R"Q (1.24)
R at
Note que a geometria € recuperada quando utilizamos os indices n’s corretos, isto é, n = 2 radial
e para n = 3/7 temos o campo dipolar. Ainda podemos reescrever a equagio 1.24, substituindo

nela a equacao 1.23,

2-n . 1—(2n/3) —n/3
A _ e qi+an3) (i) (ﬂ) (ﬁ) (1.25)
dt Ro M, Mg

onde o sinal negativo indica perda de momento angular e o valor Ky € conhecido como fator de
calibracio de Kawaler e vale Ky = 2,035 x 1033 (24,9K;1/2)” Kgn/3.

Esta equacdo define a perca de momento angular onde ficam evidenciados todos os
pardmetros importantes como velocidade angular Q, a taxa de perda de massa dM /dt, a massa
M e o raio R. Vale ressaltar que esta equacao estd associada aos campos magnéticos em taxas de
alta rotacdo em um regime ndo-saturado com Q < @y, onde 0 pardmetro Wy, que representa o
limiar da saturacdo € um elemento muito importante para modelos teréricos de evolugdo estelar.

Caso contrario, para o regime de saturacdo, com Q > ®y,, a equagdo 1.25 sofre uma

pequena modificagao, ficando da seguinte forma.

_ . 1—(2 _
dJ sy [ RNZ" (M 'O oy
— = —Kw Qo — — — (1.26)
di Ro M M

Quando a estrela chega na ZAMS, isto é, sequéncia principal de idade zero, a
velocidade de rotagdo cessa de forma efetiva, isso faz com que a estrela se comporte como um
corpo rigido, assim temos a conservagdo do momento angular escrito como J = IQ. No modelo
de Kawaler o / e R, sio praticamente nulos enquanto a estrela percorrre a sequéncia principal,

logo podemos olhar apenas para a velocidade de rotacdo sendo relevante para as perdas de
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momento angular. Entdo derivando a conserva¢do do momento angular e usando a relagdo de

perda de momento de Kawaler, concluimos que:
v oc p3/4an (1.27)

Observe que esta relagao pode ser reduzida a lei de Skumanich, basta fazer com que
a=1en=23/2, este valor de n nos d4 uma simetria em que o campo é mais radial que dipolar, e
com esses valores a equacao para as perdas de momento angular proposta por Kawaler se reduz

para a forma:

dj s (R 12 g\ 12
e () () Y

Um modelo mais atual proposto por Reiners e Mohanty (2012), reexaminou o modelo
de Kawaler e mostrou que a depé€ndencia com o raio estelar deixou de ser considerada, isto
acontece, segundo eles devido uma confusao entre a intensidade do campo magnético e o fluxo
magnético.

Neste modelo o campo magnético atua como agente que impde uma corotagao ao
vento estelar, pode ser por exemplo um certo tipo de gas coronal que seria ejetado para além de
um certo raio r4 onde na drea delimitada por este raio ocorre interacio entre o campo magnético
estelar e o vento proveniente da estrela e esta interacao por si s6 ja é capaz de agir como freio.
Isso acontece devido transferéncias de momento da estrela para o vento, o que acarreta em uma
diminui¢do da velocidade de rotacdo da estrela.

Este modelo € de certa forma mais sofisticado, ele utiliza a velocidade de Alfvén
como a velocidade do gas ejetado, delimita uma area de Alfvén esférica e deixa de levar em
conta campos magnéticos dipolares, agora existe uma isotropia radial.

Na constru¢do de seu modelo Reiners e Mohanty (2012), consideraram que o valor
da intensidade do campo magnético na superficie, tinha a forma de uma lei de poténcia na
velocidade, By o< Q“, onde o valor de a, indicaria se o campo se encontra em estado saturado
(valores entre 1 e 2) ou ndo-saturado (a = 0). Ainda podemos escrever a forma do campo

mangnético superficial By, para os regimes saturado e ndo- saturado :

Q a
By =By ; Q> Q By = Bsu (Q_> 3 Q< Qg (1.29)
sat
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Na superficie estelar a velocidade do vento vy é dada por:
vo=Ky\/ — (1.30)

Se olharmos para a superficie de Alfvén a velocidade pode ser escrita de forma

andloga:
va=Ky\/ — (1.31)
dividindo as duas equacdes encontramos;

o ()" =, =Kv@ ()" (1.32)

A velocidade de Alfvén é definida como:

By
VA = (1.33)
VAT PA
também sabemos como € a forma do campo magnético na superficie de Alfvén:
rA n—2
By =B (—) 1.34
a=Bo( 4 (1.34)
para o caso particular de n = 0, temos:
2
R
Bs =By (—) (1.35)
rA
substituindo a equacao 1.35 na equacao 1.33;
2
o (2)
VA = (1.36)
47 pa

Utilizando a equagio da conservagio da massa M = 47 py rﬁ v4, podemos reescrever

a equacdo acima da seguinte maneira;
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Vg = ——— (1.37)
()
r% VA
temos portanto agora o seguinte valor para a velocidade de Alfvén:
B} R*
0 %
VA = FYIIE ”/24 (1.38)
Igualando a equag@o acima com a equacao 1.32, podemos obter o valor de r4;
B%R4 8 (1.39)
A= | ———75 .
A7 | koM (GM)2

De posse deste resultado finalmente concluimos que a taxa de perda de momento

angular no modelo de Reiners e Mohanty (2012) é dada por:
— =—-ZMQr; (1.40)
substituindo o valor de rf‘, temos,

ar_ 2, ( B RO (141)
dt 3 \K‘G*M M? '

Revisitando a equagdo 1.29, podemos escrever a taxa de perda de momento angular

para os regimes saturados e ndo-saturado. Para o primeiro caso a equagdo 1.41, toma a forma:

dJ R16 1/3

= Q| — 1.42

dt ¢ (M2 ) (142)
com a constante ¢ = 5 Q <I(4G—02M> . J4 para o regime nao-saturado a equacao 1.41 é escrita

como:

4 16\ 1/3
d—J =—c Q R— (1.43)
dt Qur M?
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Vemos entdo que como prediz o modelo de Reiners e Mohanty (2012), as taxas de
perda de momento angular sdo dependentes do raio estelar diferente do modelo de Kawaler
(1988).

O estudo das perdas de momento angular tanto pelo torque de Kawaler, ou o torque
de Reiners e Mohanty, sdo de suma importancia para o entendimento de como o freio magnético
€ o principal protagonista no estudo de evolugdo rotacional das estrelas.

No entanto além desses mecanismos podemos citar outros trabalhos como o proposto
por De Freitas e Medeiros (2013), que se utiliza de uma abordagem via mecanica estatistica
nao-extensiva de Tsallis, os mesmos fazem uma generalizacdo da lei de decaimento usando esta
estatistica, com isso no ambito de rotagdo estelar, conceitos muito importantes sdo considerados
como temperatura da coroa, taxa de perda de massa, dados estes nao possiveis de ser tratados a
luz da Mecanica Estatistica de Boltzmann-Gibbs.

Em seu trabalho De Freitas e Medeiros (2013) fazem a suposi¢ao de que o momento
de inércia I e o raio da estrela R variam de forma lenta durante o periodo de evolu¢do da
estrela na sequéncia principal, de modo que podemos considerar estes valores praticamente
constantes na lei que descreve as taxas de perda de momento angular. Entdo a lei de perda de
momento € especificada pela velocidade de rotacio, com a estrela sendo freada pelo vento solar.
Considerando uma auséncia de perda de momento podemos utilizar uma velocidade de rotagcao

equatorial v, e escrever a seguinte relagdo:

I
J=v (—) (1.44)
R Const

A lei de perda de momento angular € obtida através da derivada no tempo da equagdo
1.44, substituindo a equagdo 1.26, do regime saturado (Q > @, ) obtemos a seguinte forma para

a velocidade de rotagdo equatorial:

2-n s ar N\ 1-(2n/3) —n/3
ﬂ =—R Kw (5) (ﬁ) (%) ijaf;"ﬁ (1.45)
dt I \ Ry M, Mg

Definindo a seguinte funcao,

B Ky R 2—n M 1—(2n/3) M —n/3
w=5) ) G 140
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com A representando um conjunto de parimetros A = {R,M,M,n}, podemos reescrever a

equacdo 1.45 como segue,

% = —Rf(A) Qi3 (1.47)

sabendo que v = RQ. Podemos integrar a equagao 1.47, ficando com a expressao,

v(t) =voexp[—fF(A) 0t (1 —10)] . 10 <t <tow (1.48)

Ainda € possivel definir um parametro 7, como segue,

4an/37—
t=[f(A) o (1.49)
de modo que obtemos, uma nova forma para a velocidade de rotagdo equatorial,
t—1
v(t) = vp exp [—( - 0)} , to <t <tgy (1.50)

Todos estes procedimentos também sdo validos para o regime ndo saturado, isto €

apresenta a situagdo Q < @y, entdo combinando a equagdo 1.44 com 1.25 obtemos,
4an/3
v(t) = vo exp[—f(A) Oy '~ (t — toar)] , >ty (1.51)

expandindo a fun¢do esponencial da equag@o acima em uma série de poténcia em torno de a = 0,

reescrevemos a equacgdo da seguinte forma,

dan  aan/3 dan

v(t) = Ve |14 3 Oy~ F(A) (t —toar) (1.52)

ou também,

4an

(t —tsar)

v(t) =ve |1+ (1.53)

4an/3
dan goden/3 p(A)
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Agora podemos definir,

dan  44n/3 -
T= {T o f (A)} (1.54)
a equacdo 1.53 toma a forma,
(t - tsat) 7&
v(t) = Vsar | 14— . >t (1.55)

Vamos entdo olhar para o regime saturado, mais precisamente para a equagao 1.50

e aplicar a estatistica ndo-extensiva de Tsallis. Podemos reescrever 1.50, como uma equacado

d (v v
()= () (120

diferencial linear,

ou,
V=1 exp[—ll (t —t())] (1.57)

com A; sendo um coeficiente de Lyapunov. Para o regime ndo saturado De Freitas e Medeiros

(2013), aponta que a relacdo entre rotagdo e idade segue uma lei de poténcia descrita como,

Y <1+%)a (1.58)

Vo

assim, em contraste com as equacdes 1.56 e 1.57, para o regime saturado, o regime ndo-saturado

pode ser descrito por,

q
4 (L) = (L) , (A4=0,4>1) (1.59)

Integrando a equagdo acima e manipulando devidamente os termos chegamos na

seguinte relacao,

._.‘

V=Vl +(q—1) Ay (t —tsar)] 4 (1.60)
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1
=

onde o termo e* = [1 + (1 —g) x] ¢ representa a g-exponencial e A, o coeficiente de Lyapunov.
Quando tomamos um caso particular, o indice g valendo a unidade, a equacdo 1.56 é convertida
para o regime saturado com equilibrio termodindmico, no entando quando ¢ # 1 o sistema tende
a ser controlado por um regime ndo-saturado fora do equilibrio termodinamico.
Comparando as equagdes 1.61 e 1.55, para o regime ndo-saturado encontramos que
o coeficiente entrépico g pode ser visto como uma fungdo de a e n, como segue,
4an

g=1+— (1.61)

desta mesma comparagio, também tiramos o coeficiente de Lyapunov,

1

/lq:(q—l)f

(1.62)

Podemos portanto estabelecer uma relag@o entre os pardmetros de tempo 7j € T,
como segue,
O (g1l (1.63)

(7 1

O parametro g estd relacionado a ndo extensividade que surge dentro do formalismo
termodinamico proposto em Tsallis (1988). De acordo com o que vemos na equagdo 1.62, o
indice g ¢ uma funcao da topologia do campo magnético n e da lei do dinamo a, que dependem
da evolucdo estelar

Segundo Kawaler (1988), valores minimos de n, devem resultar em um fraco vento
atuando na fase de evoluc¢do da sequéncia principal, enquanto que altos valores de n, indicam uma
remocado de quantidades importantes de momento angular no inicio de estadia na pds sequéncia
principal.

Conforme afirmado por De Freitas e Medeiros (2013) nesta fase, para uma dada
massa, a velocidade rotacional maxima v diminui conforme n aumenta. Esse resultado € signifi-
cativo porque, dentro de um quadro termoestatistico em que a equacao 1.59 surge naturalmente,

para um determinado valor (a,n) obtemos as leis de escala encontradas na literatura.
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1.2 Aglomerados Estelares

As estrelas presentes no universo ndo tiveram seu processo de formagao acontecendo
em um local isolado no meio interestelar, pois a esmagadora maioria das estrelas nascem em
grupos e também em aglomerados, presentes no interior das regides mais densas de grandes
nuvens moleculares.

Segundo Lada e Lada (2003) as estrelas que nascem em grupos podem chegar a
nimeros da ordem de 70% a 90%. Dentro dessas nuvens moleculares o colapso gravitacional,
gerado por flutuagdes de alta densidade geram estruturas com densidades diferentes e ndo-
uniformes.

Estas formas ndo-uniformes se dividem em condensados densos, ou clumps (WILLI-
AMS et al., 2000), e seus colapsos podem originar os aglomerados ditos embebidos e depois
de um tempo, este processo, gera o nascimento das estrelas. As instabilidades nas nuvens
moleculares e também os colapsos sdo todos regidos pela instabilidade de Jeans, que fundamenta
0s quesitos para que possa ocorrer o colapso gravitacional, de forma mais especifica se uma certa
nuvem molecular cuja estrutura é sustentada por pressao térmica entra em estado de colapso
caso sua massa ultrapasse a massa de Jeans, isto €,

T3/2
My o< —— (1.64)
N
assim a pressdo no interior do gas nao possui forca suficiente para que o equilibrio com a forca
gravitacional exista.

As nuvens moleculares sdo os grandes bercarios para as estrelas, e os aglomerados
estelares constituem as principais estruturas das galaxias. A composi¢ao estelar das galdxias
nao € apenas constituida por aglomerados estelares, todavia, outros objetos astrondmicos tem
suas origens neles, no caso as estrelas de campo, cujo isolamento das outras ocorre devido a
fragmentacao desses aglomerados devido interagdo gravitacional.

Os aglomerados estelares sao divididos em abertos e globulares. Além deles ainda
se estabelece na literatura o conceito de uma nova classe desses grupos de estrelas, que sao
denominados aglomerados embebidos, bem mais jovens, e que por sua vez seriam uma espécie
de estagio inicial dos aglomerados abertos, tendo em vista que estes ainda se encontram em
fase de formacao, onde o gés residual necessdrio para a sua formag¢do ainda nao foi totalmente

expelido.
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No inicio da vida de grandes estrelas como as de tipo espectral O e B, ocorre
emissao de radiagdo ultravioleta, cuja energia é suficiente para separar o gas molecular excedente,
que na sua maioria € o hidrogénio, este processo acarreta a criacdo de uma regido de nuvens
de gés hidrogénio ionizado (GOODWIN; BASTIAN, 2006). E sdo nessas regides que os
aglomerados embebidos se encontram completamente ou parcialmente imerssos. Todavia iremos

nos concentrar apenas em aglomerados abertos e globulares.
1.2.1 Aglomerados Abertos

Os aglomerados abertos dentre suas caracteristicas apresentam pouca massa, a
densidade estelar € baixa, apresentam uma alta metalicidade e possuem aproximadamente
algumas centenas de estrelas, compreendidas em uma regido préxima de 10 parsecs de diametro.

Eles geralmente apresentam uma abundancia de estrelas jovens, quentes e azuis em
sua constitui¢do, ja que estes objetos se dispersam em um tempo menor que a vida curta destas
estrelas que ficam compreendidas em algumas dezenas de milhdes de anos. Os aglomerados
abertos se encontram no plano galdctico e também nos bragos das espirais de algumas galdxias.
Um exemplo deste tipo de aglomerado pode ser visto na Figura 5

Figura 5 — Na figura podemos ver um exemplo de aglome-
rado aberto, o Messier 7 ou também chamado de NGC 6475.

Fonte: Imagens retiradas do ESO
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1.2.2 Aglomerados Globulares

Em contrapartida os aglomerados globulares sdao formag¢des bem mais velhas, em
geral de apenas centenas de milhdes de anos mais jovem que o universo, estes grupos variam de
milhares a milhdes de estrelas, com uma forma que se aproxima de uma esfera, cuja concentracao
dos membros estdo em uma regido de 10 a 30 anos-luz de didmetro.

A sua composicao estelar, em geral, € feita por estrelas frias com uma massa inferior
a duas massas solares, este predominio acontece devido as estrelas de alta massa e mais quentes
estarem em seus estdgios finais de evolugao, tendo explodido em supernovas, ou ja se encontrarem
em estagio de and branca, tendo entio j4 passado pela fase de nebulosas planetérias.

A densidade estelar dos aglomerados globulares € enorme e ao contério dos abertos,
apresenta baixa metalicidade, eles se encontran em regides mais centrais, orbitando o centro
galdctico. Um exemplo pode ser observado na Figura 6

Figura 6 — Na figura podemos ver um exemplo de aglo-

merado globular, no caso temos o NGC 5139, ou também
conhecido Omega Centauri.

. :
e

Fonte: Imagens retirads do ESO
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1.2.3 Estudo de Aglomerados Estelares

No contexto de Astronomia e Astrofisica moderna o estudo de aglomerados estelares
constituem um papel importante, pois podemos estipular modelos téoricos de evolucao estelar,
com este conjunto de corpos formando um grande laboratério (LADA; LADA, 2003). Esta
afirmacdo fica evidente pelo fato de aglomerados estelares constituirem uma amostra significativa
de estrelas que varrem uma série de massas estelares em um pequeno volume do espaco.

Tendo em vista que as estrelas presentes foram originadas da mesma nuvem de poeira,
elas compartilham uma heranca em comum por terem sido formadas em tempos proximos, sendo
entdo detentoras de praticamente mesma distancia, metalicidade, além de estarem sujeitas a um
campo gravitacional aproximadamente idéntico.

Além disso, através de diagramas de cor-magnitude dos aglomerados € possivel a
obtencdo de teorias de evolugdo estelar, ainda podemos utilizar estes objetos para determinagao
da fungdo inicial de massa estelar de um certo conjunto de estrelas. Suas distingdes podem ser
observadas nos seus tipos espectrais € sua massa, que por sinal sdo fatores importantes em seu
ciclo evolutivo. Se nos focarmos em aglomerados mais proximos podemos obter a medida de
distancias mais precisas utilizando o método de paralaxe.

Os aglomerados estelares por serem um grande campo de testes ainda nos proporcio-
nam o estudo e criacdo de novos modelos, quando nos focamos na interacao gravitacional entre
seus membros. Os efeitos da interacao gravitacional mitua que mantém as estrelas em conjunto,
faz com que a evolugdo dindmica do sistema possa ser modelada pelas leis de movimento e
também da gravidade newtoniana. No entanto quando lidamos com sistemas de muitos corpos
as equacdes de movimento que ditam a evolugdo das interagdes se tornam bastante complicadas,
neste ponto entra a importancia dos aglomerados para o estudo de dinamica estelar (SOARES,
2005).

Outro ponto importante estd relacionado a distribui¢do no espago destes aglomerados,
tendo em vista que o entendimento da estrutura galactica pode ser explicada por ela. Um exemplo
bastante claro desta afirmacao estd na localizacdo do centro galactico, que nada mais € que, a
defini¢do da existéncia de um halo galéctico, permitindo entdo definir uma escala para a galéxia,
isto s6 foi possivel devido a distribui¢do dos aglomerados globulares.

Agora se estamos em busca de mensurar estrelas recém formadas, entram em cena
os aglomerados abertos, ja que estes indicam novas formagdes estelares em galdxias e também

da estrutura espiral presente em discos galdcticos. Aglomerados abertos também podem ser de
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interesse para entendermos a origem do sistema solar, devido a presenga de radionuclideos raros
de vida bem curta, que foram encontrados em amostras de meteoritos, isso mostra que o Sol
teve sua formagdo iniciada proximo de uma estrela bem massiva, o que nos induz a pensar que
provavelmente o inicio da vida do Sol aconteceu em um aglomerado.

Ao observarmos uma imagem fotométrica, uma placa fotografica ou um CCD 3, por
exemplo, somos capazes de identificar um aglomerado estelar pelo nimero excessivo de estrelas
se comparados com o plano de fundo com estrelas de campo, com estas imagens projetadas
sobre a mesma 4rea.

Esta seria uma forma bem simples de mostrar a existéncia de um aglomerado via
observacao, todavia é necessdrio a verificagdo de outros parametros tidos como cruciais para
uma identificacdo completa deste conjunto, que sio o nivel do brilho aparente das estrelas mais
brilhantes, riqueza do seu nimero de estrelas, o seu tamanho angular e também a quantidade
de poeira que se encontra presente na sua direcao (SOARES, 2005). Tendo como base estes
paramentros fica claro que a luminosidade € um agente forte para catalogar um aglomerado,
entdo se um certo aglomerado possui uma baixa concentracio de estrelas e estas ainda sdo pobres,

a sua identificacdo seria bem complicada .

1.3 Idade Estelar

Quando nos referimos a pardmetros fundamentais das estrelas, segundo Barnes
(2007) tal como a massa, a idade estelar desempenha um papel crucial na caracterizacdo das
proprias estrelas e de objetos astrondmicos a elas associados. Através da idade podemos fazer
um estudo da evolucao de fendmenos astrofisicos, com isso foram feitos muitos esfor¢os para
tratar as estrelas como reldgios de onde seria possivel revelar suas préoprias idades e entender os
seus processos evolutivos.

Em contrapartida processo de determinagdo de idade das estrelas, de uma forma geral,
continua sendo uma tarefa bastante complicada na Astrofisica, pois se restringirmos a andlise
para certos tipos de estrelas, como as de tipo solar, de baixa massa e também as frias, a situacio
torna-se ainda mais dificil (BARNES, 2007). Isto ocorre devido aos métodos utilizados, um
exemplo seria a determinac¢do da idade via is6crona, que utilizam como vinculos as propriedades

fundamentais das estrelas em estudo, todavia estas propriedades se alteram minimamente com o

3 Cameras eletronicas de silicio, chamadas cAmeras CCD (Charge Coupled Device) que geralmente sio acopladas

aos telescopios, que tém como funcio, conversio de fétons em elétrons, gerando uma corrente elétrica que pode
ser quantificada com um conversor analégico-digital (ADC).
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avancar da idade estelar (DEMARQUE; LARSON, 1964).

Conforme citado anteriormente um dos métodos utilizados para determinagao da
idade das estrelas € o método tradicional das is6cronas. Ele se baseia principalmente na utiliza¢do
de parametros fundamentais, tais como temperatura efetiva, metalicidade, magnitude absoluta e
seus erros. Partindo entdo dessa base de dados sdao construidos modelos evolutivos para cada
objeto da amostra, de onde além dos parametros de entrada do modelo temos também a massa,
idade, luminosidade e outros. Assim de posse desses modelos evolutivos, a determinagdo da
idade estelar se baseia no modelos que mais se aproximam dos dados observados (LACHAUME
etal., 1999).

A técnica isOcrona transforma um conjunto de estrelas de massas distintas, em uma
espécie de relégio capaz de fornecer a idade dos objetos pertencentes a amostra. No entanto
para uma ampla gama de estrelas nas quais o préprio Sol estd incluido ndo se encontram mais
presentes em aglomerados, passando entdo suas vidas como estrelas solitarias. Nesta premissa
a utilizagcdo deste método ndo apresenta muita precisdo, em virtude destas estrelas passarem
grande parte de sua vida na sequéncia principal, onde os parametros fundamentais necessarios
para a utilizacdo da técnica das isdcronas, sdo praticamente constantes.

A precisdo desta técnica depende da amostra em estudo, isto € , os objetos analisados
devem estar em um estdgio, onde tanto seu caminho evolutivo quando seus parametros variem
rapidamente com o tempo. Focando na idade estelar estima-se que os objetos que mais otimizam
a técnica das isécronas, sdo os localizados na regido do furn-off* da sequéncia principal, jd que
dentro dela as is6cronas sao muitos proximas ocasionando imprecisao entre os dados do modelo
e os observados.

Além destes fatores relatados, a técnica de isdcrona também nao € 1util na determina-
¢do da idade de estrelas de campo, tendo em vista a necessidade de um parametro de distancia
para estimar por exemplo, sua luminosidade. No entanto a medida desta distancia € muito
complicada de ser realizada, onde mesmo com o advento de publicacdes com resultados de
satélites, o conhecimento das distincias de estrelas de campo nao € tdo rico e esta imprecisao
ocasiona erros consideraveis na medida das idades estelares via is6crona (PERRYMAN et al.,
1997).

Como a idade de uma estrela cria uma ponte com varios de seus outros parametros

fundamentais este erro se propaga e acaba gerando outras imprecisdes considerdveis. Com isso

4 turn-off da sequéncia principal de uma estrela refere-se ao ponto no diagrama de Hertzsprung-Russell onde ela

deixa a sequéncia principal apds a exaustdo de seu combustivel.
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fica evidente que a idade de uma estrela de campo é um importante conhecimento astrdnomico.

Para introduc@o de uma nova restricao na determinagao da idade de estrelas tipo
solar, a literatura mostra em diversos trabalhos, a adi¢do do periodo de rotagcdo da estrela como
um dispositivo para obten¢do da idade. A inclusdo deste parametro ocorre tendo em vista que a
rotacdo de uma estrela pode ser responsdvel de forma direta ou indireta pelo padriao apresentado
por todos os outros indicadores de atividade estelar. E esta € outra técnica para determinar idade
estelar, denominada girocronologia (Meibom et al., 2015).

A girocronologia diferente da técnica isdcrona consegue atuar em estrelas na sequén-
cia principal sem erros considerdveis, devido as proprias caracteristicas da rotagdo estelar, sua
mesurabilidade, previsibilidade e simplicidade, estes fatores sugerem um esfor¢o na utilizagdo
da velocidade de rotacdo como um indicador da medida de idade das estrelas.

Partindo deste ponto Barnes (2001) usou periodos de rotacdo ja medidos das estrelas
de Mount Wilson®, e chegou ao resultado em que a dependéncia rotacio-idade destas estrelas
recaiam nos resultados obtidos por Skumanich (1972). Também foi mostrado que a relacdo de
dependéncia da massa com a velocidade de rotacdo destas estrelas era parecida com a observada
no aglomerado de Hyades. Posteriormente Barnes (2003), observou que um aumento na idade
de estrelas de aglomerados abertos e estrelas tipo solar com até algumas centenas de Mega-anos,
incluindo também estrelas de campo, respeitavam a mesma dependéncia na massa. Fica entdo
claro a relagdo entre a rotagdo em aglomerados abertos e estrelas de campo.

No seu mesmo trabalho Barnes (2003), escreveu esta dependéncia da massa, como
uma fungdo da cor f(B— V), onde esta funcéo deve ter relagdio com o momento de inércia I, da

seguinte maneira,

1

f“\/l—*

(1.65)

Esta funcio, separdvel da dependéncia da idade, nos mostra uma maneira extremamente simples
de obter idades e seus respectivos erros, para estrelas tipo solar presentes na sequéncia principal.

Entdo a girocronologia nada mais € que uma técnica, que utiliza pardmetros de cor e
rotacdo estelar, para obter de forma precisa as idades de estrelas de baixa massa dos tipos G, K e

M, também pode ser usada para estrelas de campo que estejam na sequéncia principal de acordo

> O programa Mount Wilson HK iniciado por Olin Wilson é o estudo mais abrangente e de longo prazo de estrelas

préximas do tipo solar. Consiste em um banco de dados (ainda em crescimento) de observagdes de 112 estrelas
que foram monitoradas quanto a atividade por cerca de 30 anos.
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com Gallet e Delorme (2019) e pode inclusive se estender para aglomerados abertos segundo
Gruner e Barnes (2020). A girocronologia utiliza idades obtidas pelo modelo de Skumanich,
fazendo um ajuste com uma relacio envolvendo periodo de rotagdo da estrela, idade e cor. O

ajuste € formalmente expresso pela equagao:

P=g(0f(B-V) (1.66)

o periodo de rotacdo P estd relacionado com uma func¢do de cor B—V, e com o termo associado
a teoria de Skumanich que é do tipo g(t) o< t1/2 que pode ser visto em (SKUMANICH, 1972).

Embora o procedimento para determinar a idade estelar usando girocronologia seja
mais bem sucedido que a técnica de is6crona ele também apresenta suas limitacdes, ja que esta
contido em um intervalo de massa entre 0.8 e 1.4M,.

Neste ponto podemos destacar outra técnica para determinagdo de idade estelar,
que seria a Asteroseismologia ©, que atua em todas as faixas de massa, desde que a pulsagio
nao-radial de modos de frequéncia possam ser detectados. Existe também uma ligacdo entre a
girocronologia e a técnica asterosismica para estrelas de baixa massa, como mostrou Garcia et
al. (2014) encontrando resultados parecidos para perfis de idade, mostrando uma calibragdo da
relacdo girocronologica sismicamente. Pelo fato da Asteroseismologia ser compativel para todas
as massas, ela é uma técnica importante para estimar idade estelar.

Vemos entdo que existem diversas técnicas que possibilitam o cdlculo de idade
estelar, cada uma com seus parametros especificos. Nao que uma seja mais importante que a

outra, ambas se complementam e entregam uma medida importantissima para a Astrofisica.

1.4 Objetivos da Pesquisa

O objetivo principal € investigar o futuro rotacional de um aglomerado jovem, a
partir da distribuicao de velocidade rotacional de um aglomerado mais velho. Outro objetivo
¢ analisar qual a relagdo que o indice de freio magnético, associado ao coeficiente entrépico
oriundo da mecanica estatistica nao-extensiva de Tsallis, impde sobre os perfis apresentados pelas
distribui¢des de velocidade. Para analisar o comportamento do indice de freio, serdo estudados

dados de velocidades angulares de alguns aglomerados abertos e um globular divididos pela sua

6 A Asteroseismologia é o estudo das oscilagdes das estrelas. Como os diferentes modos de oscilagdo de uma

estrela s@o sensiveis a diferentes partes da estrela, eles informam sobre a estrutura interna da estrela, que de
outra forma nao € diretamente possivel a partir de propriedades gerais como brilho e temperatura da superficie.
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idade, menores que 1 Giga-ano e maiores que 1 Giga-ano, dentro de pequenas faixas de massa
para evitar contaminacao estatistica. Os resultados da andlise devem mostrar a importancia de
ver a rotagdo estelar como um relégio astrondmico.

Para alcancgar estes objetivos a dissertacdo foi estruturada da seguinte forma: Uma
primeira parte apresentada até o momento correspondendo aos aspectos gerais de rotacdo das
estrelas e seus principais agentes para estudo de evolucgdo rotacional. No capitulo 2, descrevemos
o quadro nao extenso da mecanica estatistica proposta por um fisico grego naturalizado brasileiro,
Constantino Tsallis e a relagdo dela com indice entrépico ¢, associado ao freio magnético. No
capitulo 3, sao relatados os dados observados. No capitulo 4, serdo discutidos os resultados
obtidos na pesquisa, e entdo finalizando com o capitulo 5 dedicado a conclusdo e perspectivas

futuras.
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2  FERRAMENTAL ESTATISTICO

Na Astrofisica estelar quando tentamos relacionar as distribui¢des de velocidades de
rota¢do com func¢des da idade chegamos em uma situagdo no minimo inusitada, isto €, concluimos
que o decaimento na rotacdo das estrelas ndo condiz com a mecanica estatistica de Boltzmann -
Gibbs (CAVALCANTE, 2017).

Para isso, deve-se buscar um meio de contornar esse problema, € preciso buscar uma
distribuicao estatistica que melhor se adeque na descri¢cdo das velocidades de rotacdo . Podemos
entdo nos basear em evidéncias observacionais que apontam que sistemas estelares podem de
certa forma se comportar de maneira nio-extensiva (VIANA; FREITAS, 2020; GELL-MANN;
TSALLIS, 2004; FREITAS; MEDEIROS, 2012; YU; DU, 2017; SILVA et al., 2014).

Se focarmos na distribui¢do ndo-extensiva ainda temos a vantagem de poder utilizar
uma grande quantidade de distribuicdes que poderiam ser ajustadas por um fator g chamado de
indice entrdpico, caracteristico da entropia nao-extensiva de Tsallis, este fator como foi proposto
por De Freitas e Medeiros (2013) estd associado com o freio magnético. Além do mais quando
nos referimos a aglomerados estelares, as suas interagdes gravitacionais de longo alcance nao
se encaixam, isto €, ndo podem ser explicados pela distribui¢do estatistica de Boltzmann-Gibbs
(FREITAS et al., 2014).

A mecéinica estatistica de Boltzmann-Gibbs, ndo da conta de sistemas dinidmicos
muito complexos, como € o caso de um aglomerado estelar, pois este grupo de estrelas consti-
tuem um grupo dindmico nao-linear. Com isso o formalismo nédo extensivo, € uma poderosa
ferramenta para o estudo destes sistemas com desvio do equilibrio e que possuam esses vinculos
gravitacionais, promovendo interagdo de longo alcance (TSALLIS, 1988; TSALLIS, 1995;
TSALLIS, 1994).

Contudo o objetivo deste capitulo é fazer uma breve descricdo do formalismo da
mecanica estatistica ndo-extensiva proposta por Tsallis, associada a descri¢do destes tipos de

sistemas, aos quais os aglomerados estelares se encaixam.

2.1 Mecanica Estatistica de Boltzmann-Gibbs

Na Fisica quando falamos de termodinamica sabemos ques estamos olhando para
uma teoria que em suma se baseia em fatores empiricos observados através do comportamento

térmico de sistemas de muitas particulas, quando olhamos para o comportamento deste conjunto



50

de particulas fazendo consideracdes visando explicar as leis da termodindmica encontramos ai o
real objetivo da Fisica Estatistica.

Podemos entdo pensar que se temos sistemas macrdscopicos, sua descricdo pode ser
feita através das leis da mecanica, todavia temos que ter em conta que estamos trabalhando com
um nimero muito alto de particulas, mas precisamente na ordem do nimero de Avogrado, que
por consequéncia leva a um nimero alto de interagdes, o que traria uma complexidade enorme
para os resultados devido a grande quantidade de equacdes de movimento (CAVALCANTE,
2017).

A formulagdo da mecanica estatistica nasceu de trabalhos propostos na segunda
metade do século XIX pelo austriaco Ludwing Boltzmann, com estudos de particulas de gis e
de niveis de energia se retirou informacgdes de grandezas macroscépias através de distribuicdes
médias de grandezas microscopicas. Posteriormente o americano J. Willard Gibbs fez uma
revisdo nessa formulacdo, mostrando que a mecanica estatistica pode ser vista como uma
abordagem bem geral para explicar sistemas mecanicos, sendo eles macroscopicos ou nao
(GIBBS, 1902).

Quando falamos de mecanica estatistica, nao podemos esquecer de uma gradeza que
possui uma importancia gigante na ciéncia, que € a entropia, que no contexto macroscopico
havia sido proposta pelo fisico Rudolf Clausius. A entropria de Boltzmann-Gibbs geralmente
representada por Spi € a principal grandeza da mecanica estatistica, se olharmos para um

conjunto discreto de particulas ela pode ser representada da seguinte forma:

W
Seg=—kY, pilnp; (2.1)
i=1

com a restri¢ao
Y pi=1 2.2)

onde k tem valor positivo e é denominada constante de Boltzmann !, p; representa a probabili-
dade associada ao microestado acessivel e W é o nimero de microestados que caracterizam o

macroestado em estudo. Em particular se temos um sistema isolado cuja energia é mantida fixa,

' Constante caracteristica da mecAnica estatistica, nomeada em homenagem ao fisico austriaco Ludwing Boltz-

mann, cujo valor é k = 1,38 x 10_231/1(
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todos os microestados acessiveis possuem a mesma probabilidade de ocorrer, ver Salinas (1997),

logo temos que p; = 1/W, com isso podemos escrever a entropia Sgg na forma mais usual,
Spg = kInW (2.3)

A entropia representada no sistema discreto, equacgoes 2.1 e 2.2, pode ser facilmente
generalizada para um conjunto continuo, nesse caso agora se leva em conta um nimero infinito

de estados possiveis,

Sp6 = / p(x) Inp(x) dx 2.4)

com a restri¢ao reformulada,

/p(x) dx=1 (2.5)

A entropia de Boltzmann-Gibbs, equacao 2.1, possui algumas propriedades interes-

santes, dentre elas podemos citar a ndo-negatividade ja que podemos escrever,

SBG = —k(ln p,‘> = k<1n $> (26)

onde ( ), representa uma média, e desde que a quantidade In(1/p;) > 0, vemos de imediato que
a entropia Spg € positiva.

Outra propriedade importante estd associada a aditividade, para isso vamos considerar
dois sistemas distintos X e Y, cujas probabilidades associadas sdo p;(X) e p;(Y), note que

podemos escrever o seguinte para essass duas probabilidades,

pijX+Y)=pi(X)p;(Y) 2.7

Vamos entdo escrever a entropia total para os dois sistemas da seguinte forma,

w W

See(X+Y)=—kY Y pij(X+Y)Inp;;(X+Y) (2.8)
i=1 j=1

ou mais precisamente,
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Fazendo a distributiva chegamos em,

Sp(X +Y) = —kg Y pi(X) p;(¥) In pi(X) —k; Y piX)pi(¥)Inp;(¥)  (2.10)

4 W
Y pi(x)=1 Y pi(¥)=1 (2.11)
i=1 j=1
Podemos reescrever a equagao 2.10, como
Sep(X +7Y) ——kZp, ) In p;(X kZ p;(¥)Inp;(Y) (2.12)
Concluimos entao,
S6(X +Y) = Spc(X) + Spc(Y) (2.13)

Este resultado nos mostra que a soma da entropia isolada dos dois sistemas em
estudo deve ser igual a entropia do sistema inteiro, logo temos aditividade na entropia de
Boltzmann-Gibbs.

Se levarmos em conta sistemas fisicos simples o formalismo estatistico de Boltzmann-
Gibbs funciona perfeitamente, logo ela varre um variado leque de sistemas, no entanto se saimos
do equilibrio termodindmico teremos problemas. Se estudamos sistemas sujeitos a interacoes
de longo alcance, ou efeitos de memoria de longa duracdo, como os aglomerados estelares,
esse formalismo falha, logo podem ocorrer discrepancias em parametros estatisticos usuais
como, entropia, energia interna e até a funcao de parti¢do do sistema (CAVALCANTE, 2017).
Para contornar este problema outro formalismo deve ser adotado, como o que foi proposto por
Tsallis (1988), onde ele fez uma generalizagcdo da estatistica de Boltzmann-Gibbs para o caso

nao-extensivo.
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2.2 Mecanica Estatistica Nao-Extensiva de Tsallis

Com esta generalizacdo podemos atacar problemas que a estatistica de Boltzmann-
Gibbs ndo consegue explicar, isto €, podemos olhar para situagdes diferentes dos modelos simples
e com ou sem interacdes de curto alcance, podemos extender nosso estudo para sistema que vao
além de uma evolucao dindmica dita linear. Neste sentido a mecanica estatistica ndo-extensiva se
destaca, ja que podemos focar em sistemas mais complexos. A proposta de Tsallis, se adequa a
problemas em que temos enorme quantidade de individuos interagentes, cuja evolug¢do temporal
ndo € linear, o que implica que os fendmenos associados a eles sdo regidos por leis de poténcia.

Em 1988 o fisico Constantino Tsallis, prop6s uma generalizacdo na entropia de
Boltzmann-Gibbs, e o seu trabalho que posteriormente veio a ser mais desenvolvido visando
aplicabilidade em outros sistemas estatisticos cujo tratamento boltzmaniano € inconsistente.
O trabalho de Tsallis é revoluciondrio pois pode ser extendido para as mais variadas areas de
pesquisa, onde a presenca de sistemas complexos, dentre elas podemos destacar a Astrofisica
e sua gama de sistemas ligados por interacdes de longo alcance, entdo para os astrofisicos o
tratamento nio-extensivo na descricao de certos sistemas dindmicos € imprescindivel.

Como proposto por Tsallis (1988) a entropia de Boltzmann-Gibbs Spg, pode ser

extendida para um conceito de g-entropia S,, cuja forma pode ser expressa por,

k

Sp=
q C[—l

W
1-Y pf (2.14)
i=1
onde k € uma constante positiva, p; estd associado a probabilidade de ocupagdo dos microestados,
W € o numero total de microestados, isto €, estd associado com a configuracdo do sistema.
Observe que quando o indice ¢ — 1, recuperamos a entropia de Boltzmann-Gibbs (TSALLIS,
1988).

Podemos maximizar este resultado conforme proposto por Tsallis (1994), se olhar-
mos para um sistema microcandnico, isto €, um sistema caracterizados por probabilidades
idénticas, a entropia S, em 2.14, pode ser escrita como,

5,= (Whd—1 (2.15)
q 1— ) :
q
se tomamos o limite dessa entropia para ¢ — 1, retornamos para a entropia de Boltzmann-Gibbs

Sgc = kln W, se considerarmos o nimero de estados acessiveis infinito W — o« | ocorre uma
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divergéncia na fungdo S, /k caso o indice ¢ < 1, e ocorre uma saturagdo em 1/(q — 1), caso
g > 1. Na Figura 7 podemos observar a forma de S, de acordo com o valor de seu indice g. Se

usarmos a definicdo de um g-logaritimo, podemos escrever 2.15, de uma forma mais compacta,

S, = klng W (2.16)

Da defini¢d@o de entropia generalizada, ja tiramos uma das principais diferengas com
a entropia Spg, que € a ndo aditividade, na estatistica de Boltzmann-Gibbs a entropia resultante
de dois sistemas distintos e isolados seria a soma da entropia de cada um deles, como podemos

ver na equacdo 2.13. No formalismo ndo-extensivo isto ndo acontece.

Figura 7 — Gréfico da equiprobabilidade de S, em fun¢do do nimero de estados
acessiveis, com a constante kK = 1, associados a variados valores de g. Observe
que o termo 1 /(g — 1) é saturado por S, quando g > 1, desde que o nimero de
estados acessiveis tenda ao infinito, W — o, e quando ¢ < 1, S, diverge.

3 " "
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Fonte: Grafico retirado de (TSALLIS, 2009)

Olhando para um sistema Z, vamos dividi-lo em dois subsistemas X e Y, isolados
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entre si, podemos escrever a entropia resultande deles da seguinte maneira:
k Wx Wy
SyX+Y) = 1-Y Z pi(X (2.17)
i=1 j=

ou,

k

Wy
S, X+Y)= 1 a1 <Zpl )Y, p;].(Y)) (2.18)
j=1

Podemos melhorar a forma dessa entropia, para isso, fazemos uso da equacao 2.14, escrevendo

ela para cada subsistema. Para o X, temos:

W . w
Sq(x):qT]‘l(l—;p?(A)> = Sq(X)<%>—l:—2p?(X) (2.19)

i=1

De maneira andloga, escrevemos para o subsistema Y,

-1 W
Sq(Y)< - )—1_ Y. pl(Y) (2.20)

i=1

De posse destes valores podemos reescrever a equagao 2.18, basta utilizar 2.19 e 2.20, de modo

que:
k k SqX)(g—1) Sq(¥)(g—1) | Sg(X)Se(Y)(g—1)?
S,(X+Y)= — 11— _ 4 4
(XHY) =" =0 k K 12
(2.21)
Fazendo as devidas simplificagdes concluimos,
_ (g—1)
S¢X+Y)=8,X)+8,Y)— r Sq(X)Sy(Y) (2.22)

Analisando a equacgdo 2.22, chegamos a conclusdo que no formalismo de Tsallis,
ndo existe aditividade, observe também que recuperamos a aditividade caracteristica da entropia
de Boltzmann-Gibbs quando o indice ¢, tende para 1, além disso existe os casos extremos,
quando g < 1 temos o regime de super-extensividade e quando g > 1, temos a sub-extensividade.
Existem outras propriedades associadas a entropia ndo-extensiva, entretanto a nao-aditividade é

uma das mais importantes.
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2.3 Funcoes de Decaimento Exponencial

As fungdes exponenciais possuem as mais variadas aplicacdes desde modelos de
crescimento de populagdes, estudo de meia vida de dtomos, desenvolvimento de bactérias
e até mesmo distribui¢des de velocidade de Maxwell-Boltzmann, sendo estas tltimas muito
importantes na mecanica estatistica. Se partirmos da entropia de Boltzmann-Gibbs somos
capazes de encontrar equagdes descritas por decaimento exponencial com um comportamento
extensivo. Assim vamos considerar uma varidvel x com seus valores todos continuos. Podemos

escrever a entropia da seguinte forma:

b
Spc :/ p(x) Inp(x)dx (2.23)

usando também as seguintes restricoes:

o= /ab p(x)dx B = /ab xp(x)dx (2.24)

Note que de acordo com a equagdo 2.25, o intervalo da integral remete a regido
cuja a distribui¢ao de probabilidade existe. Precisamos entdo encontrar uma distribui¢do que

maximize o valor da entropia Spg, € esta tem a seguinte forma:

p(x) = p(0)e (2.25)

De onde se verifica facilmente que a equacao diferencial que deu origem para essa distribuicao,
pode ser expressa como uma EDO de varidveis separdveis dfl—gx) = —A; p(x), com o pardmetro
A1 > 0. Se olharmos para o decaimento da rota¢do de uma estrela a sua distribui¢do de velocida-
des de rota¢do obedecem uma fungdo exponencial generalizada de Tsallis, pois a grande familia
de distribui¢des poderiam ser facilmente ajustadas apenas por variagdes do indice entrépico gq.

Assim as leis de decaimento rotacional das estrelas podem ser expressas segundo a literatura

através de:

dp(x)

o = Mp)? A 201921 (2.26)
X
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O valor do indice entrépico g varia de 1,68, que recai nos resultados obtidos por Pace e
Pasquini (2004) até 3 culminando com os resultados de Skumanich (1972). Com o tratamento da
estatistica de Tsallis (1988), pode adquirir uma forma entrdpica, cuja maximizagao via restricdes
conhecidas, podem gerar equacdes diferenciais, com solucao descrita por de Tsallis et al. (1999),

COmo segue:

—
—_

p=[1+(qg—1)Ayx]T4 (2.27)

com o seguinte,
e
expy(x) =[1+(1—¢q)x]T4 (2.28)

esta quantidade € definida como g-exponencial. Quando o indice entrépico € ¢ = 1, a g-
exponencial, tem o comportamento de uma exponencial normal. A funcdo inversa da g-
exponencial € o conhecido g-logaritimo, definido como:
1—
Ing x = % (2.29)
q

Com isso podemos concluir que a g-entropia € entdo representada por um g-logaritimo.
O poderoso formalismo de Tsallis é uma generalizacdo da mecanica estatistica cldssica, pois
como vimos contém a estatistica de Boltzmann-Gibbs dentro de seu escopo, como um caso
particular quando o indice entrépico g = 1.

Atualmente a mecanica estatistica ndo-extensiva de Tsallis (1988), ¢ um campo de
pesquisa que vem crescendo de forma bem forte, pois conforme vamos estudando sistemas com-
plexos, ela se mostra um caminho facilitador para obtencao de resultados, ja que estd associada a
relagdes de longo alcance, bem como distribui¢cdes ndo gaussianas com comportamento de leis
de poténcias ndo muito comuns. Assim a estatistica de Tsallis € uma ferramenta poderosissima
para descrever distribui¢cdes de velocidades rotacionais, e portanto € um 6timo agente facilitador

na obtenc¢do da relagcdo entre evolucao rotacional estelar e idade das estrelas.
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2.3.1 Relagao Velocidade Angular - Idade a Luz da Estatistica de Tsallis

Utilizando o formalismo estatistico de Tsallis (1988), para buscar uma forma de
relacionar idade (tempo) com velocidade de rotac@o, De Freitas (2021) propde a utilizagdo de
dados ja obtidos por Mermilliod e WEBDA (2004) e De Freitas e Medeiros (2013), que por sua

vez resultam em uma equacdo diferencial nao linear de indice ¢:

Q Q[ Q\!
i 2.30
dt T (Qo) ( )

onde esta equagdo s6 € valida para g > 1, Q e Q, indicam respectivamente as velocidades
angulares nos tempos zero e no tempo medido em questdo e T € um parametro de dimensao
temporal. Conforme aponta De Freitas (2021), o sinal negativo da EDO, indica uma solucdo
na forma g-exponencial com o valor de x negativo, assim a equacao 2.30, apresenta a seguinte

solucdo:

—
-
<

expg(—x) = [1—(1—q)x] (2.31)

cuja funcdo inversa,

1—q _ 1
In, (x) = ’617 (2.32)

que também nos permite escrever a forma da g-entropia:

Sq(x) =k <1nq (%) > (2.33)

Em contrapartida, o termo 7 € um coeficiente temporal cuja caracteristica principal
aponta como uma constante de decaimento referente a uma funcao de tipo espectral, ele é um
agente que faz com que a velocidade obedeca ao freio magnético, e além disso a propria forma da
distribuicdo de velocidade angular € altamente sensivel ao indice de freio magnético g (FREITAS,
2021). Assim podemos voltar a equacdo 2.30, notando que 7 € uma constante sobre o tempo, €

ainda usando a g-exponencial, temos a seguinte solucao:

Q1) = Qoexp, (—%) (2.34)
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com o coeficiente da g-exponencial devendo ser 1 — (1 —g)¢/7 > 0 e também a velocidade
angular maior que a do tempo medido Qg > Q. Jr et al. (2007) mostrou que se usarmos o

seguinte valor a velocidade angular inicial Q,

Qy="—+-= (2.35)

a equacao 2.34, pode ser normalizada. Estrelas muito jovens, cuja nuvem de poeira presente
ainda € muito forte , ndo tem o seu comportamento muito bem descrito pela velocidade angular
encontrada na equacgdo 2.34 (COSTA et al., 2017; FREITAS, 2021). E conforme vamos juntando
mais estrelas Vidotto et al. (2014) aponta que surgirdo problemas que tornardo a Fisica do sistema
em estudo muito mais complicada devido ao forte controle na rotagdo associada a interacdo
entre o disco e as estrelas. Isto aponta caminhos que podem gerar inconsisténcias no estudo da
amostra de estrelas, como por exemplo adi¢do de um planeta, ou outro objeto nessas estrelas,
entdo se fosse feita uma andlise mais especifica nas perdas de momento angular da estrela para
estes corpos na esfera circunstelar, seria possivel a criacdo de um modelo estatistico mais preciso

para o entendimento do indice de freio magnético (FREITAS, 2021).
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3 DADOS OBERVACIONAIS

As estrelas mais propicias a serem estudadas, com a utilizacao dos modelos relatados
no trabalho, sdo as estrelas de baixa massa (dentro do limite de Kraft) do tipo solar, podendo
estas serem pertencentes tanto a aglomerados abertos quanto globulares, como por exemplo
os aglomerados das Plefades, o Hyades e o de Ursa Maior, usados por Skumanich (1972), nos
estudos que levaram a sua lei empirica.

Dentro deste contexto, vamos analisar uma conjunto formado por 1594 dados de
velocidades angulares de estrelas em 21 aglomerados estelares, desde jovens a mais antigos, onde
serdo considerados aglomerados que ultrapassaram o tempo de Kelvin-Helmoltz (FREITAS,
2021).

Entdo temos aglomerados cujas idades variam entre 35 Mega-anos e 13.4 Giga-anos,
e também com suas massas dentro do limite de Kraft, variando entre 0,7 e 1,4M.Para os
intervalos de massa de 0,7 e 1, IM, utilizaremos os dados de 9 aglomerados com idade inferior

a 1 Giga-ano, retirados de De Freitas (2021) que se encontram expostos na Tabela 1.

Tabela 1 — Caracteristicas dos dados analisados, foram consideradas apenas massas entre 0.7 e
1.1M,. Na primeira coluna temos a identificagdo do aglomerado, na segunda coluna temos o
tipo de aglomerado, na terceira temos as referéncias onde podem ser encontradas informacdes
do periodo, na quarta temos o nimero de estrelas, finalizando com a quinta coluna onde sdo
mostradas as idades dos aglomerados.

Aglomerado  Tipo Referéncia N Idade (Myr)
o Per Aberto  (FUJIL; ZWART, 2016) 56 35

IC 2391 Aberto  (FUJIL; ZWART, 2016) 31 76

NGC 2516 Aberto  (FUJII; ZWART, 2016) 41 120
Pleiades Aberto  (PACE; PASQUINI, 2004) 168 120

M50 Aberto (MAYOR; MERMILLIOD, 1991) 305 135

M35 Aberto  (BARNES, 2003) 227 151

M34 Aberto  (FUJIL; ZWART, 2016) 42 236

M37 Aberto  (FUJIL; ZWART, 2016) 60 347

Hyades Aberto  (FUJIL; ZWART, 2016) 16 794

Fonte: (FREITAS, 2021)

Os dados das idades dos aglomerados foram retiradas do catdlogo COCD que € o
conhecido Catalog Open CLuster Data, no entanto os dados do aglomerado Hyades é obtida
em um catédlogo diferente, no caso, nos dados do WEBDA (MERMILLIOD; WEBDA, 2004;
KHARCHENKO et al., 2005).

O COCD foi utilizado em virtude de tratar as idades destes aglomerados em uma

escala homogénea, e isso € crucial para evitar possiveis erros de andlise ja que a idade do
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aglomerado seria o "rel6gio", da relagdo entre evolucdo rotacional das estrelas e o indice de
freio magnético g. Em relacdo ao intervalo de idades do aglomerado foi adotado o mesmo
procedimento que de Silva et al. (2013), no caso 0.33 dex como um certo intervalo de idades de
aglomerados individuais.

O aglomerado mais jovem e um dos mais importantes da amostra, de onde foram
retirados dados de velocidades rotacionais de 56 estrelas, & Per, presente no norte da constelacao
de Perseu, possui 35 Mega-anos de idade. Este conjunto de estrelas € um dos poucos aglomerados
estelares abertos cuja a distincia para o Sol estd préximo de 200 parsecs. Este aglomerado se
encontra a nordeste da supergigante F5V Alpha Persei, em uma distancia que inicialmente foi
calculada e estimada proxima de 180 parsecs (PINSONNEAULT et al., 1998; ROBICHON et
al., 1999), no entanto este valor veio a ser revisado para 172,4 42,7 parsecs através de estudos
por meio de dados fornecidos por Hipparcos (LEEUWEN, 2009).

Os membros deste aglomerado possuem uma metalicidade do tipo solar (BOES-
GAARD; FRIEL, 1990) e sua extincdo! ao longo da linha de visdo pode ser estimada em
aproximadamente Ay = 0,30 mag com a presenga de uma possivel extingdo diferencial (PROS-
SER, 1992).

Passando para o aglomerado NGC 2391 com cerca de 76 Mega-anos este aglomerado
se encontra a 500 anos-luz da Terra, e teve 31 dados de velocidades de rotacao utilizados para
obtencdo de sua distribuicao de velocidades.

Presente na constelagdo de Carina, o aglomerado NGC 2516, com 41 dados de vsini
extraidos para o estudo, estd 1300 anos-luz distante do nosso planeta, e tem uma idade de 120
Mega-anos. Com a mesma idade temos o aglomerado das Pleiades também conhecido como
M45, esta aproximadamente 445 anos-luz afastado da Terra, e com uma rica amostra de dados,
dos quais utilizamos 168 velocidades de rotagdo. Com 305 dados utilizados o aglomerado M50,
localizado na constelagcdo de Monoceros, a 2900 anos-luz da Terra, sua idade estd em torno de
135 Mega-anos e foi dele que extraimos o maior nimero de velocidades.

O M35, localizado a 3870 anos-luz de distancia na regido oeste de Gé€meos, este
aglomerado possui 151 Mega-anos e utilizamos no trabalho um total de 227 velocidades de
rotacdo de suas estrelas. O aglomerado M34 € outro aglomerado presente na constelacdo de

Perseu, diferentemente de ¢ Per, ele esta a 1500 anos-luz de distincia e teve 42 dados de vsini

' Efeito que ocorre quando a luz dos corpos celestes passam por um meio, sejam nuvens de gés interestelares ou

até mesmo nossa propria atmosfera, parte dela é refletida, outra parte absorvida e reemitida em uma direcao
completamente diferente da original. Isso mostra que existe uma fracdo considerdvel da luz das estrelas que é
perdida para nds aqui na superficie terrestre. Essa perda é chamada de exting@o.
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analisados. Sendo o aglomerado mais rico na constelacdo de Auriga, M37 possui 347 Mega-anos
e sua distancia da Terra € estimada em 4500 anos-luz.

Finalizando com os aglomerados onde foram estudados as velocidades de rotacao
para estrelas divididas em dois intervalos de massa, sendo eles 0,7 e 0,9M, e também 0,9
e 1,1Mg, temos o aglomerado aberto de Hyades, ele € um dos aglomerados mais préximos,
estando localizado a aproximadamente 153 anos-luz de distancia do Sol. Hyades com idade de
794 Mega-anos consiste em um grupo de centenas de estrelas, das quais 16 foram estudadas.

Elevando o intervalo de massa para 1,1 e 1,4M., utilizamos dados de estrelas de
tipo espectral F de mais 5 aglomerados abertos com idades variando entre 38.4 e 625 Mega-anos,
cujos dados se encontram na Tabela 2.

Os valores das velocidades de rotacdo das estrelas relacionadas aos aglomerados
da Tabela 2, foram buscados nos catdlogos da base de dados do Vizier, utilizando os dados do
WEBDA. O aglomerado aberto IC 4665, muito brilhante e jovem, possui aproximadamente 38
Mega-anos, presente na constelacdo de Ophiuchus se encontra a uma distancia de 1400 anos-luz,
possui cerca de 30 membros catalogados dos quais utilizamos dados relacionados a velocidade
de rotacdo de 25. O aglomerado IC348, com 28 estrelas utilizadas no trabalho, se encontra a
1000 anos-luz de distancia e possui cerca de 400 estrelas.

Tabela 2 — Caracteristicas dos dados analisados, para faixa de massade 1.1 a 1.4M,. Na primeira
coluna temos a identificacdo do aglomerado,na segunda coluna temos o tipo de aglomerado, na

terceira temos as referéncias de onde os dados foram extraidos, na quarta temos o nimero de
estrelas, finalizando com a quinta coluna onde sdo mostradas as idades dos aglomerados.

Aglomerado Tipo Referéncia N Idade (Myr)
IC 4665 Aberto (GLEBOCKI; GNACINSKI, 2005) 25 384
IC 348 Aberto (COTTAAR et al., 2014) 28 437

NGC 1039 Aberto (GLEBOCKI; GNACINSKI, 2005) 19 183.2
Coma Ber Aberto  (GLEBOCKI; GNACINSKI, 2005) 96 450
NGC 2632 Aberto  (GLEBOCKI; GNACINSKI, 2005) 49 625

Fonte: Prépria

Outro aglomerado de onde extraimos dados de velocidade de estrelas tipo F, foi o
NGC1039, ele se encontra localizado na constelagcdo de Perseu a uma distancia de 1500 anos-luz
da Terra, o aglomerado possui cerca de 400 estrelas catalogadas. Prosseguindo com a descri¢ao
dos aglomerados, temos ComaBer localizado a 280 anos-luz, sendo duas vezes mais distante que
o aglomerado de Hyades, e também o aglomerado NGC2632, também conhecido como M44 ou
Presépio, que se encontra a uma distancia de 600 anos-luz na constelagdo de Cancer.

Além dos 14 aglomerados abertos jovens, foram utilizados dados de aglomerados
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com idade variando entre 1 e 13.4 Giga-anos, para podermos comparar os resultados e implica-
coes das distribui¢cdes de velocidades nas idades estelares. Os resultados capturados da base de

dados do Vizier estdo expressos na Tabela 3.

Tabela 3 — Caracteristicas dos dados analisados, para aglomerados estelares com idade superior
a 1 Giga-ano. Na primeira coluna temos a identificacdo do aglomerado,na segunda coluna
temos o tipo de aglomerado, na terceira coluna se encontram as referéncias de onde os dados
foram obtidos, na quarta temos o nimero de estrelas, finalizando com a quinta coluna onde sao
mostradas as idades dos aglomerados.

Aglomerado  Tipo Referéncias N Idade (Gyr)
NGC 3680 Aberto (LLORENTE DE ANDRES e al., 2021) 5 1.2

IC 4651 Aberto (LLORENTE DE ANDRES er al., 2021) 5 1.2

NGC 752 Aberto (LLORENTE DE ANDRES eral.,2021) 12 2

NGC 6819 Aberto (LEE-BROWN et al., 2015) 251 2.5

NGC 2682 Aberto (GLEBOCKI; GNACINSKI, 2005) 25 3.6

NGC 6253 Aberto (LLORENTE DE ANDRES eral.,2021) 19 5

NGC 6397 Globular (LOVISI et al., 2012) 114 134

Fonte: Propria

Para complementar a anélise da relacdo entre o indice de freio magnético e a evolugdo
da rotagdo estelar, foram utilizados 7 aglomerados de idade superior a 1 Giga-ano. Iniciando
por NGC3680 com idade de 1,2 Giga-ano, ele estd localizado na constela¢do de centauro a uma
distancia de 3058 anos-luz, para o nosso estudo serdo utilizados dados de vsini de 5 de seus
membros, numero exatamente igual aos retirados do aglomerado IC 4651 da constelacao de
Altar, localizado a 2896 anos-luz de distancia da Terra.

Localizado na constelacdo de Andromeda o aglomerado aberto NGC752, possui uma
idade de aproximadamente 2 Giga-anos e no presente trabalho foi utilizado dados de velocidade
de rotacdo de 12 estrelas, ele se encontra a uma distancia de 1300 anos-luz. Para o aglomerado
NGC2682 foram analizados 25 dados de velocidades de rotagdo, é também conhecido como M67,
e estd localizado a uma distancia de 2900 anos-luz do nosso planeta na constelacdo de Cancer,
ele € um dos aglomerados mais antigos ligados a Via Lactea, sendo portanto um importante
instrumento de estudo para o entendimento da evolugdo estelar.

Sendo o segundo aglomerado mais antigo da nossa amostra, NGC 6253, com idade
estimada em 5 Giga-anos, ¢ mais um objeto astrondmico localizado na direcao da constelagao de
Altar, a uma distancia de 4900 anos-luz, para calcular valores do indice de freio magnético ¢
foram utilizados dados rotacionais de 19 de suas estrelas. E finalizando com os aglomerados
com maior nimero de dados de velocidades de rotacao que foram NGC6819 com um total de

251 dados coletados e NGC6397, um aglomerado globular, consequentemente o mais velho da
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amostra, com idade de 13.4 Giga-anos, de onde obtivemos dados de velocidades de rotagdo de
114 estrelas.

Através dos dados extraidos destes aglomerados estelares podemos buscar uma
investigacdo a respeito da evolucdo na rotacdo de suas estrelas, podendo assim entender o
comportamento da relacdo do indice de freio com o perfil de idades das estrelas de aglomerados
jovens e antigos (FREITAS, 2021; FREITAS; MEDEIROS, 2013). Os resultados obtidos para os

dados desses 21 aglomerados estelares serdo apresentados no capitulo seguinte.
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4 RESULTADOS E DISCUSSOES

Neste capitulo serdo utilizados os estudos apontados no escopo do trabalho, para uma
investigagdo a respeito do futuro rotacional de um aglomerado jovem, utilizando a distribui¢do de
velocidades de um aglomerado mais velho. Partindo deste ponto utilizamos os aglomerados mais
jovens da nossa amostra para estudar as implicag¢des causadas pelo indice de freio magnético na

sua evolugdo rotacional (FREITAS, 2021; FREITAS; MEDEIROS, 2013; FREITAS et al., 2015).

4.1 Aglomerados com Idade Menor que 1 Giga-ano

Utilizamos dados de velocidades rotacionais de aglomerados, para calcular os valores
do indice de freio g e o parametro de tempo T em Mega-anos. De posse dos valores também foram
plotados os perfis das distribui¢des de velocidade rotacional modelados pela g-exponencial.

Partindo desse ponto, iremos analisar o perfil da distribui¢do de velocidades que um
aglomerado mais jovem terd quando estiver com a idade de um aglomerado mais velho. Para este
estudo sempre utilizaremos pares de aglomerados, iniciando do mais jovem até o mais antigo de
nossa amostra de uma forma sequencial.

Tomando como base o trabalho de De Freitas (2021) onde ele estudou o perfil de
distribuicdo de velocidades para o aglomerado o Per com uma idade de 35 Mega-anos. Ele
analisou os perfis mostrados por suas distribui¢des de velocidades quando o aglomerado o Per
estivesse com a idade de cada um dos aglomerados mais velhos mostrados na Tabela 1.

Além disso, durante o processo de andlise das distribui¢cdes de velocidades, foram
calculados os valores do indice de freio magnético e de um parametro de tempo caracteristico do
problema quando o aglomerado estiver com o perfil de velocidades de acordo com a idade dos
aglomerados mais velhos.

Como ja foi calculado anteriormente podemos utilizar o resultado da equacao 2.34,
para mostrar a distribuicao de velocidades futuras de um aglomerado jovem, com a idade de um
aglomerado mais antigo, para isso consideramos a distribui¢d@o inicial ocorrendo com a idade do

algomerado mais jovem, assim:

Qx (ty) = Qx(tx) expy (—tYTX> (4.1)

onde tx representa a idade do aglomerado jovem, ¢ty a idade do aglomerado mais velho e fyx € o
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tempo diferencial entre as idades dos aglomerados , vale ressaltar que todos estes tempos sao
medidos em Mega-anos.

Os primeiros dados de velocidade rotacional analizados foram os relacionados ao
aglomerado aberto o Per. Presente na Tabela 1, De Freitas (2021) utilizou todos os aglomerados
mais velhos que o Per, para estudar o perfil das distribuicdes de velocidades na idade dos
aglomerados mais antigos, utilizando um pequeno intervalo de massa, para evitar contamina¢ao
estatistica.

Na Figura 8 foi plotado a funcao de distribui¢do cumulativa para o aglomerado o
Per e M37, que pode ser comparado com a Figura 9, onde estao expressos perfis de diferentes
ajustes para o futuro rotacional do aglomerado o Per. Se olharmos os dados da Tabela 1, fica
claro que o tempo tx corresponde ao aglomerado aberto mais jovem o Per e de acordo com o
modelo o tempo ty deve denotar a idade de um aglomerado mais antigo o que acarreta, que o
tempo diferencial pode ser escrito como tyx =t —ty per ficando entdo em func¢do da idade do

aglomerado « Per.

Figura 8 — Funcdo de distribuicao cumulatica (CDF), para a velocidade angular Q dada em
unidades solares para estrelas do aglomerado & Per representado pela linha preta e do aglomerado
M37 nalinha vermelha, os aglomerados possuem idades de 35 e 347 Mega-anos, respectivamente.
Foi considerado um intervalo de massa 0.9 < M(My) < 1.1.
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Fonte: Gréfico retirado e adaptado de (FREITAS, 2021)
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Os procedimentos adotados foram os seguintes: considerando uma fun¢do de distri-
buicdo das velocidades em um instante especifico ¢ dada por f(Q,?), esta fun¢do ndo deve mudar
para qualquer aglomerado neste instante, com essa afirmacao podemos considerar duas fungdes

de distribuicdo f(Qx,ty) e f(Qy,tx) sendo estatisticamente iguais.

Figura 9 — Funcao de distribuicdo cumulatica (CDF), para a velocidade angular  dada em uni-
dades solares para estrelas do aglomerado o Per com a idade do aglomerado M37, representado
pela linha vermelha, assumindo ainda o indice de freio magnético g e 7 sao livres, representado
pela linha preta. Os melhores parametros como mostra a Tabela 2 sdo g = 1.33 e 7 = 131
Mega-anos. Também podemos ver o fit da exponencial padrdo representado pela linha azul e o
da Lei de Skumanich que ocorre para g = 3, representado pela linha verde. Foi considerado um
intervalo de massa 0.9 < M (M) < 1.1.
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Fonte: Grafico retirado e adaptado de (FREITAS, 2021)

Um segundo ponto seria a realizagdo de um teste no tempo ¢, em duas distribui¢des
para verificar qual seria o valor do indice de freio magnético para as duas distruicdes serem
consideradas semelhantes, isto é, verificar se o aglomerado o Per € parecido com o mais antigo.
O teste estatistico para o tempo €é importante para que possamos adentrar no teste de algumas
hipéteses, no caso de auséncia de associacdo temos a hipdtese nula. Existe uma hipGtese
alternativa se temos uma correlagdo diferente de zero, que se separaria em dois casos uma
positiva e outra negativa, também tem o caso da correlacdo ser diferente de zero porém para um

teste bicaudal .

' Qaundo nos referimos a teste de hipéteses, o teste bicaudal é uma forma de mensurar a significAncia estatistica
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Seguindo os procedimentos de De Freitas (2021) foi calculado valores estatisticos
para t, usando a seguinte equacao:

X+Y
N s S 4.2)

2 2

Ox oy

Vot
2 2

com os valores de X e Y, sendo respectivamente as médias das amostras de estrelas, oy e oy,
representam os desvios padrdes e m e n, sdo o tamanho das distribui¢cdes de velocidades.

Concluindo, foi utilizada uma tabela de ¢, para encontrar um determinado tempo
critico t.,, levando em conta 95% de confianga, que nos remete a valores de 0,05 e 0,025 para
o em cada cauda relacionada (TRAUTH, 2006). Neste teste de hipotéses consideramos como
valor critico, um ponto sobre a distribui¢do do teste de tempo ¢, cuja compara¢do com o tempo
estatistico calculado determina a rejei¢cdo ou nao da hipétese nula. Quando o valor absoluto do
tempo estatistico calculado € maior que seu valor critico podemos rejeitar a hipétese nula e aderir
a hipétese alternativa (FREITAS, 2021).

No estudo foi analisado o comportamento do indice de freio magnético obtido da
funcdo de distribuicao de velocidades angulares, sendo fung¢do da massa e da idade das estrelas
da amostra, os resultados obtidos mostram que os valores do indice g, sdo maiores que 1, o
conjunto de valores pode ser visto na Tabela 4.

Este resultado acontece independentemente dos parametros adotados, o que acaba
reforcando o fato de g-exponencial se ajustar a distribuicao de velocidade de forma mais efetiva
que a exponencial normal e também aos resultados de Skumanich que ocorre quando o indice
entrépico € expresso como g = 3. Na Figura 9, estes resultados podem ser observados.

De acordo com a equagdo 2.34, todas as exponenciais de Tsallis, dependem de dois
parametros especificos, que sdo o indice g e o coeficiente de decaimento 7, os dados calculados
destes dois parametros com a considera¢do de massas bem definidas também sdo mostrados na
Tabela 4. Os resultados encontrados para g, também apontam indicios fortes de que a distribuicdo
de velocidades angulares dos aglomerados da amostra se adaptam melhor a fun¢ao g-exponencial,
refor¢ados ainda pelas barras de erro mostradas na Figura 10.

Partindo agora para o teste de hipdteses, vemos que a nula aponta que existe auséncia

de correlagdo entre as distribuicdes de X e Y. J4 para o teste da hipdtese alternativa vemos que

de um determinado pardmetro em um conjunto de dados. Geralmente € usado caso os desvios do pardmetro
medido em qualquer direcio de um certo valor tomado como referéncia, possam ser considerados possiveis.



69

ha uma forte correlacdo entre os pares de distribui¢cdes, isto acontece em razao do descarte da
hipétese nula em virtude do tempo calculado ser maior que o tempo critico como ja mencionado
anteriormente. Para o teste bicaudal o tempo 7, estd fora do intervalo entre as caudas —t.,;; €
~+t.rit, 1Sto € mostrado pela estatitica do tempo #, com isso a hipdtese nula também pode ser
rejeitada.

Tabela 4 — Melhores valores de g e T e seus respectivos erros para cada par de aglomerados. O
aglomerado aberto o Per foi usado como referéncia e cada valor € escrito apartir de ¢ — g pe;-

A ordem dos resultados segue a mesma sequéncia dos aglomerados mostrados na Tabela 1,
comecando em IC 2391.

t—taper 4 g TMyr) STMyr) | t—tgprer 4 g tMyr) 87 (Myr)

0.7 <M(M) <09 \ 0.9 <M(M) < 1.1
41 1.35 0.02 99 11.0 41 1.34 0.04 262 44.0
85 142 003 29 14.9 85 1.44 0.02 39 17.9
85 1.35 0.03 79 13.5 85 1.38 0.03 118 19.5
100 1.34 0.04 335 69.8 100 1.38 0.03 84 29.0
116 1.38 003 74 12.7 116 1.41 0.03 150 32.7
201 1.38 0.03 117 16.4 201 1.38 0.04 113 234
312 1.39 0.01 105 23.1 312 1.33 0.01 131 23.1
759 146 0.05 102 19.9 759 141 0.06 171 32.6

Fonte: Retirado e adaptado de (FREITAS, 2021)

Através destes resultados podemos dizer que se o aglomerado aberto o Per, estiver
na mesma idade de um aglomerado mais antigo, sua funcao de distribui¢io das velocidades
angulares gerada apds o ajuste do indice de freio € semelhante a funcao de distribui¢dao do
aglomerado mais antigo.

Para aglomerados mais antigos, isto é, com idades superiores a 1 Giga-ano, surge
uma certa tendéncia entre o indice de freio ¢ da distribuicdo de velocidades angulares e a idade
das estrelas, onde a distribui¢do apresenta uma forma linear, ja para os aglomerados jovens com
idade inferior a 1 Giga-ano, esta correlagdo pode ser deixada de lado por ser muito pequena
(CARVALHO et al., 2007).

No presente estudo mesmo com a utilizacdo de parametros estelares diferentes,
este resultado para aglomerados abertos jovens foi verificado. Na realidade uma grande parte
das amostras de aglomerados jovens estudados por Carvalho et al. (2007), se encontram na
vizinhanca solar nas proximidades do disco gal4ctico, curiosamente nesta mesma regiao os
objetos analisados neste trabalho podem ser encontrados.

Através da Figura 10, vemos que os valores do indice de freio ¢ permanecem

constantes no decorrer do tempo e existe uma consisténcia com o valor médio de 1,38 e 1,36,
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para o regime de duas massas mostrado respectivamente na figura. A Tabela 4 e a Figura
10 indicam a existéncia de dois regimes cujo valor da constante de decaimento é suavemente
constante, isto acontece para T > 120 Myr e o outro € um regime de dispersao seguindo a regra

T < 120Myr. A Figura 10 também apresenta os valores médios dos parametros g € 7.

Figura 10 — Evolugdo temporal do indice de freio magnético g e da constante de decaimento
7, calculados dos seus melhores fits na Figura 9. O resultado apresentado foi obtido para o
aglomerado o Per, sobre diferentes idades baseados em outros 8 aglomerados abertos jovens
com idade inferior a 1 Giga-ano.
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Fonte: Grafico retirado de (FREITAS, 2021)

Para uma andlise mais completa, foram estudadas as distribui¢cdes cumulativas de
velocidade de rotagdo individuais dos aglomerados usados como referéncia. Em seu trabalho
Picoli et al. (2009) mostra que distribuicdes de probabilidade oriundas do formalismo nao-
extensivo de Tsallis, que ele se refere como g-distribui¢des, podem ser aplicadas para uma
grande variedade de problemas. Partindo deste ponto utilizamos seus resultados para obter as
distribui¢des cumulativas individuais.

Partindo de uma distribui¢ao g-exponencial do tipo mostrada na equagao 4.1, Picoli
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et al. (2009), propde uma fun¢do cumulativa, que adaptada para o nosso estudo fica na forma,

)
e

—

Q

4.3)

y=1- [po(zfq)] 14— 1?]

onde pg representa uma amplitude, logo nado interfere na distribuicdo. Os parametros x e y,
representam os dados das velocidades de rotacdo dos aglomerados utilizados em nosso estudo.
Com isso foram calculados os valores de g e T de o Per com sua idade atual de 35
Mega-anos, estes resultados foram retirados da distribuicao cumulativa isolada que pode ser
vista na Figura 11 para o intervalo de massa 0,9 — 1, IMg. O resultado encontrado mostra que
o valor do indice de freio magnético foi g = 1,69, este valor € maior se comparado com os da
Tabela 4, na mesma faixa de massa, que estdo associados ao aglomerado o Per com as idades
de aglomerados mais velhos. Este resultado nos mostra que existe uma queda na velocidade de
rotacdo tendo em vista que o indice de freio magnético desacelera.
Figura 11 — Distribui¢do cumulativa, para as velocidades rotacionais Q de estrelas do aglomerado

o Per para faixa de massa 0.9 < M(M) < 1.1. Representado pela linha vermelha temos o perfil
da distribuicdo cumulativa e em preto temos o fit para a g-exponencial feito para g = 1.69.
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Fonte: Autoria prépria.

Foram calculados os valores de g e 7, para as distribui¢Oes individuas dos aglomera-
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dos o Per, IC2391, Pleiades, M50, IC4665 e IC348 com suas proprias idades. Estes foram os
aglomerados utilizados como referéncia para obten¢ao dos resultados deste trabalho, vale ressal-
tar que os aglomerados IC4665 e IC348 tiveram seus valores de g e 7T calculados no intervalo de
massa 1.1 < M(Mg) < 1.4. Os resultados encontrados, sao mostrados na Tabela 5.

Tabela 5 — Melhores valores de g e T e seus respectivos erros calculados das distribui¢cdes

cumulativas individuais dos aglomerados & Per, IC2391, Pleiades, M50, IC4665 e 1C348 usados
como referéncia, para trés intervalos de massa distintos.

Aglomerado ¢ 6g T Myr) Ot (Myr)
0.7<MMy)<0.9

o Per 1.65 0.02 720 83

1C2391 1.68 0.01 630 50

Pleiades 1.63 0.03 800 118

M50 1.62 0.01 390 32
0.9<MMy)<1.1

o Per 1.69 0.03 580 100

1C2391 1.56 0.02 980 82

M50 1.68 0.01 280 32
1L.1<MMz) <14

1C4665 1.61 0.02 880 160

1C348 1.69 0.02 690 106

Fonte: Autoria prépria.

Além dos resultados de o Per, mostrados por De Freitas (2021) em seu trabalho,
ampliamos o estudo para velocidades rotacionais de outros aglomerados mais jovens, também
presentes na Tabela 1, e calculamos os valores de g € T e seus respectivos erros 8¢g € 8T estimados
respectivamente em 10%, iniciamos usando o aglomerado IC 2391 como referéncia, na mesma
sequéncia mostrada na Tabela 1 partindo de NGC2516.

A sequéncia de resultados para os outros aglomerados foi feita da seguinte forma.
Inicialmente calculamos as distribui¢des cumulativas individuais de cada aglomerado de refe-
réncia respeitando seus intervalos de massa, que foram respectivamente 0.7 < M(Mg) < 0.9,
09 <MMyz) <l.lell<MMsz)< 1.4 Apés foram plotadas as comparacgdes entre as
distribui¢des cumulativas do aglomerado de referéncia com outro mais velho para podermos
verificar o perfil que este aglomerado mais jovem mostraria na idade do mais antigo. De posse
desses resultados foi possivel mostrar a evolugdo temporal do indice de freio magnético e qual a
sua implicacdo no futuro rotacional das estrelas.

Conforme feito para o aglomerado & Per, também calculamos a distribuicao cumu-

lativa isolada de velocidades para o aglomerado IC2391, com sua idade de 76 Mega-anos, no
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intervalo de massa 0.7 a 0.9M,, como mostra a Figura 12.

Figura 12 — Distribui¢c@o cumulativa, para as velocidades rotacionais € de estrelas do aglomerado
IC2391 para a faixa de massa 0.7 < M (M) < 0.9. Representado pela linha vermelha temos o
perfil da distribui¢do cumulativa e em preto temos o fit para a g-exponencial feito para g = 1.68.
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Fonte: Autoria prépria.

A distribui¢do cumulativa individual é importante pelo fato de ter o indice de freio do
proprio aglomerado referéncia, logo podemos fazer uma comparacio com os indices encontrados

para este aglomerado com a idade de outros mais antigos.

Utilizamos entdo os dados de velocidade de rotacdo para a faixa de massa 0.7 a
0.9M.,, para estudar o comportamento das fun¢des de distribuicdo cumulativas do aglomerado
de referéncia IC2391, com seus companheiros mais velhos.

Na Figura 13 se encontra a comparagdo entre os perfis de distribuicao das velocidades
de rotagdo entre um aglomerado jovem e outro mais antigo sempre tomando os pares, no caso,

M50 —1C2391, modelados pela g-exponencial da estatistica ndo-extensiva de Tsallis.
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Figura 13 — Funcdo de distribuicdo cumulatica (CDF), para a velocidade angular € para estrelas
do aglomerado IC2391 representado pela linha preta e do aglomerado M50 na linha vermelha.
Foi considerado um intervalo de massa 0.7 < M (M) < 0.9.
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Fonte: Autoria prépria.

Também foram analisadas as fun¢des de distribuicdo cumulativas de velocidades,
mostrando o futuro rotacional do aglomerado IC2391 quando este estiver com a idade do
aglomerado mais velho M50, com ajustes assumindo os valores de g e 7 livres, da exponecial
padrdo e da Lei de Skumanich que ocorre com g = 3 (SKUMANICH, 1972). Os resultados sdo
observados na Figura 14.

O gréfico de distribuicao cumulativa da Figura 14, nos entrega os valores do indice de
freio magnético de IC2391 com 135 Mega-anos e além disso também tira o valor da constante de
decaimento 7, para o grafico de M50-1C2391, os valores encontrados foram g = 1.37 e 7 = 143
Mega-anos.

De forma andloga foram feitos os célculos para cada aglomerado mais velho que
IC 2391 e os resultados foram reunidos na Tabela 6, onde temos o intervalo de massa de 0,7 -

0,9M.
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Figura 14 — Funcao de distribui¢ao cumulatica (CDF), para a velocidade angular Q dada em
unidades solares para estrelas do aglomerado IC2391 com a idade de M50 representado pela
linha vermelha. Representado pela linha preta sdo assumindos o indice de freio magnético g e
T livres. Também podemos ver o fit da exponencial padrdo representado pela linha azul e o da
Lei de Skumanich que ocorre para g = 3, representado pela linha verde. Foi considerado um
intervalo de massa 0.7 < M(M;)) < 0.9.
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Fonte: Autoria propria.

Como pode ser visto na Tabela 6, os valores do indice de freio magnético e do
parametro de tempo 7 associados ao aglomerado IC2391 com a idade de aglomerados mais
velhos, partindo do aglomerado NGC2516 seguindo a Tabela 1, também foram calculados no
intervalo de massa 0.9 a 1.1M, todos os valores do indice de freio g e do parametro temporal 7
estdo expressos na Tabela 6, no intervalo de massa 0.9 a 1.1M,.

Tabela 6 — Melhores valores de g e T e seus erros para cada par de aglomerados. O aglomerado

aberto IC2391 foi usado como referéncia e cada valor € escrito apartir de f — #;¢2391. A ordem dos
resultados estd na sequéncia dos aglomerados mostrados na Tabela 1, comecando em NGC2516.

t—1ic2391 4 dq TMyr) 8T (Myr) | t—tico301 ¢ dq T (Myr) 87 (Myr)

0.7 <M(Mz) < 0.9 | 0.9 <M(Ms) < 1.1

44 135 0.135 89 8.9 44 135 0.135 8l 8.1
44 135 0.135 221 22.1 44 139 0.139 147 14.7
59 1.37 0.137 143 143 59 126 0.126 1003 100.3
75 1.37 0.137 207 20.7 75 139 0.139 164 16.4
160 140 0.140 92 9.2 160 140 0.140 118 11.8
271 137 0.137 73 7.3 271 137 0.137 73 7.3
718 1.37 0.137 49 4.9 718 134 0.134 43 4.3

Fonte: Autoria propria.
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De posse dos resultados da Tabela 6, foi possivel montar um perfil evolutivo pra o
indice de freio magnético do aglomerado de referéncia IC2391, como pode ser visto na Figura

15.

Figura 15 — Evolucdo temporal do indice de freio magnético g e da constante de decaimento
7, calculados dos seus melhores fits na Figura 14 . O resultado apresentado foi obtido para o
aglomerado IC2391, sobre diferentes idades baseados em outros 7 aglomerados abertos jovens
com idade inferior a 1 Giga-ano.
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Observando a Figura 15, os valores do indice de freio g, permanecem constantes
no decorrer do tempo, seguindo uma consisténcia com os valores médios de 1,37 e 1,36, para
os dois padrdes de massa. Também podemos ver que existem dois regimentos para indice
de decaimento 7, um onde os seus valores permanecem suavemente proximos, ocorrendo em
T > 125 Mega-anos, e um regime de dispersdo, porém nao acentuado com 7 < 125 Mega-anos.

Com relagdo a evolucao temporal do indice de freio magnético ¢, os dados calcu-
lados do aglomarado de referéncia IC2391, apontam uma melhor adaptacdo das distribui¢cdes
de velocidade a fun¢do exponencial ndo-extensiva. Os valores de g e T, relacionados aos 7
aglomerados mais velhos que o de referéncia se encontram na Figura 15, com suas respectivas
barras de erro.

Os indices de freio magnético encontrados, presentes na Tabela 5, foram g = 1.68 e
q = 1.56 para os intervalos de massa 0.7 —0.9M, e 0.9 — 1.1M, respectivamente, sendo entao
maiores que os encontrados para as distribui¢cdes de velocidade de IC2391, com a idade de
aglomerados mais velhos, entdo devido a desaceleracdo do indice de freio magnético temos uma
queda na rotacao das estrelas deste aglomerado.

Utilizando os dados coletados, foram calculados os valores de ¢ e 7, para o aglome-
rado das Pleiades, para o intervalo de massa de 0.7 a 0.9M,, seguindo 0 mesmo procedimento,
tomando as velocidades rotacionais das estrelas dos aglomerados mais velhos. Os resultados

encontrados para o futuro rotacional do aglomerado das Pleiades foram reunidos na Tabela 7

Tabela 7 — Melhores valores de g e T e seus respectivos erros para cada par de aglomerados.
O aglomerado aberto das Pleiades foi usado como referéncia e cada valor € escrito apartir de
t —tpj.. A ordem dos resultados segue a mesma sequéncia dos aglomerados mostrados na Tabela
1, comecando em MS50.

t—tpe ¢ 8q T (Myr) 87 (Myr)
0.7 < M(M’)) <0.9

15 1.23  0.123 741 74.1
31 1.37 0.137 289 28.9
116 1.38 0.138 136 13.6
227 1.38 0.138 101 10.1
674 1.36  0.136 60 6

Fonte: Autoria prépria.

Para este aglomerado de referéncia também foram estudados o perfil evolutivo do
indice de freio g, da mesma maneira que ocorrreu em IC2391. Os resultados encontrados podem
ser vistos na Figura 16. Vimos que os valores do indice de freio permanecem constantes em

consisténcia com o valor médio ¢ = 1.34, para o regime de massa adotado. A constante de
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decaimento T apresentou um comportamento dispersivo para este aglomerado.

Figura 16 — Evolucdo temporal do indice de freio magnético g e da constante de decaimento
T, calculados dos seus melhores fits para o aglomerado de Pleiades. O resultado apresentado
foi obtido, sobre diferentes idades baseados em outros 5 aglomerados abertos jovens com idade
inferior a 1 Giga-ano.
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Fonte: Autoria propria.

Juntando os dois intervalos de massa analisados até o0 momento, utilizamos os dados
de velocidade de rotacdo dos aglomerados da Tabela 1, para estudar o comportamento do indice
de freio para o aglomerado M50, entdo o pareamento entre aglomerado mais jovem e aglomerado
mais antigo foi feito e os valores calculados de ¢g e 7, foram agrupados na Tabela 8.

Tabela 8 — Melhores valores de g e T e seus respectivos erros para cada par de aglomerados.
O aglomerado aberto M50 foi usado como referéncia e cada valor € escrito apartir de ¢ — ty;5¢.
A ordem dos resultados segue a mesma sequéncia dos aglomerados mostrados na Tabela 1,

comecando em M35.
t—tyso ¢ 8¢  tMyr) ST(Myn) | t—tys0 ¢ 8¢ TMyr) 8t (Myr)

0.7 <M(M) < 0.9 | 0.9 <M(M) < 1.1
16 1.34 0.134 136 13.6 16 1.38 0.138 100 10
101 1.38 0.138 72 7.2 101 1.38 0.138 69 6.9
212 1.35 0.135 60 6 212 1.37 0.137 48 4.8
659 1.34  0.134 39 3.9 659 1.36 0.136 25 2.5

Fonte: Autoria propria.
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A distribuicao cumulativa individual do aglomerado M50, para o intervalo de massa
0.720.9M,, pode ser vista na Figura 17, dela foram tirados os valores de g e 7, para o aglomerado
com sua propria idade, vale ressaltar que estes valores também foram extraidos para o intervalo
de massa 0.9 a 1.1M,, estes resultados estdo presentes na Tabela 5. Comparando os resultados
com os da Tabela 8, vemos que os valores do indice de freio magnético sao maiores, logo neste
aglomerado também ocorre uma diminui¢ao na rotacdo de suas estrelas, devido ao freio g.
Figura 17 — Distribui¢do cumulativa, para as velocidades rotacionais Q de estrelas do aglomerado

M350 para a faixa de massa 0.7 < M(M) < 0.9. Representado pela linha vermelha temos o
perfil da distribuicdo cumulativa e em preto temos o fit para a g-exponencial feito para g = 1.62.
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Fonte: Autoria propria.

A evolucao temporal do indice de freio g para este aglomerado, Figura 18, apontou
valores constantes para g, onde existiu uma consisténcia com os valores médios que foram 1,35
e 1,37 respectivamente em acordo com os perfis de massa adotados. Com relacdo a 7, para este
aglomerado com as idades de M34 e M37, os valores da constante de decaimento permaneceram

suavemente constantes.
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Figura 18 — Evolu¢ao temporal do indice de freio magnético ¢ e da constante de decaimento 7,
calculados dos seus melhores fits. O resultado apresentado foi obtido para o aglomerado M50,
sobre diferentes idades baseados em outros 4 aglomerados abertos jovens com idade inferior a 1
Giga-ano.
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Fonte: Autoria prépria.

Até o momento foram adotados apenas dois intervalos de massa pequenos para evitar
contaminacao estatistica na andlise dos dados, todavia podemos enriquecer um pouco mais 0s
resultados adotando mais um intervalo de massa parecido, ficando entdo bem préximo do limite
de Kraft para estrelas tipo-solar.

O objetivo € verificar se 0 comportamento encontrado anteriormente para os aglome-
rados com estrelas de massas menores, permanece parecido, mas precisamente vamos investigar
o comportamento das distribuicdes cumulativas de velocidade, afim de encontrar os melhores
valores para o indice de freio magnético g e para a constante de decaimento 7.

Com estes valores, conforme ja vem sendo feito anteriormente, podemos verificar
o comportamento evolutivo de g em relagdo aos valores encontrados para as distribui¢des
cumulativas individuais dos aglomerados que serdo utilizados como referéncia, os resultados
anteriores indicaram que o indice g sofreu um decaimento, isto ocorrendo devido a estrelas que

giram mais rapido sofrerem uma desaceleragcdo ocasionando um acumiulo de estrelas de baixa
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rota¢do no aglomerado.

Entdo extendendo o estudo para mais um intervalo de massa, sendo ele 1.1 a 1.4M,,
foram utilizados dados de novos 5 aglomerados da Tabela 2 que somados aos 9 presentes na
Tabela 1, completam o conjunto dos 14 aglomerados estudados nesta secdo que engloba idades
inferiores a 1 Giga-ano.

Para o estudo da evolucao dos aglomerados para essa faixa de massa, foi tomado
como base o aglomerado mais jovem 1C4665. Inicialmente foi plotado o grafico com a distri-
bui¢do cumulativa individual tomando sua prépria idade como base, o resultado se encontra na
Figura 19.

Figura 19 — Distribui¢do cumulativa, para as velocidades rotacionais 2 de estrelas do aglomerado

IC4665 para a faixa de massa 1.1 < M(Mg)) < 1.4. Representado pela linha vermelha temos o
perfil da distribui¢do cumulativa e em preto temos o fit para a g-exponencial feito para g = 1.61.
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Fonte: Autoria prépria.

Além disso, conforme vem sendo feito no escopo deste trabalho, o aglomerado
IC4665, teve seu perfil de distribui¢do cumulativa de velocidades comparadas com as distribui-

¢coes dos aglomerados mais velhos para podermos retirar os valores do indice entrépico g e da
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constante de decaimento 7. Entdo comparando com o perfil do aglomerado NGC1039 os perfis

se encontram na Figura 20.

Figura 20 — Funcdo de distribui¢do cumulatica (CDF), para a velocidade angular € para estrelas
do aglomerado IC4665 representado pela linha preta e o aglomerado NGC1039 na linha vermelha.
Foi considerado um intervalo de massa 1.1 < M (M) < 1.4.
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Fonte: Autoria prépria.

Seguindo com a investigacdo foi plotado um gréifico com as funcdes de distribui-
¢ao cumulativas de velocidade de rotacdo do aglomerado IC4665 tomado com as idades de
aglomerados mais velhos de acordo com a sequéncia da Tabela 2. O grafico com os perfis
comparativos dos aglomerados IC4665 e NGC1039, contendo todos os ajustes adotados no
estudo se encontram na Figura 21.

Os resultados encontrados para o indice entropico que representa o freio magnético
q foram g = 1.40 para 1C4665 com a idade de NGC1039, ja os parametro correspondente a
constante de decaimento 7 foi de T = 254 Mega-anos. Todos os valores de ¢, T € seus erros se

encontram na Tabela 9.
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Figura 21 — Funcgdo de distribuicao cumulatica (CDF), para a velocidade angular Q dada
em unidades solares para estrelas do aglomerado IC46635, respectivamente com a idade do
aglomerado NGC1039, representado pela linha vermelha. Representado pela linha preta sao
assumindos o indice de freio magnético g e 7 livres. Também podemos ver o fit da exponencial
padrdo representado pela linha azul e o da Lei de Skumanich que ocorre para g = 3, representado
pela linha verde. A grifico foi gerado para o intervalo de massa 1.1 < M(My) < 1.4.
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Fonte: Autoria propria.

De posse dos valores do indice de freio magnético para o aglomerado 1C4665 com
as idades dos aglomerados mais velhos, comparamos com os resultados retirados da distribui¢do
cumulativa individual do aglomerado, entdo resgatando os resultados da Tabela 5, vemos que
os valores de g presentes na Tabela 9, sdo menores o que indica desaceleracao na rotacao das
estrelas do aglomerado.

Para a evolugdo do indice de freio do aglomerado 1C4665, os resultados obtidos da
Tabela 9, estdo expostos na Figura 22, onde vemos que os valores de ¢ se encontram proximos
da média 1.32, j4 para a constante de decaimento 7, o valor relacionado a 1C4665, com a
idade de NGC1039 esta distante da média de 757 Mega-anos, em contrapartida os outros dois
aglomerados estdo bem préximos deste valor.

Para nossa amostra de velocidades de rotac@o para esta faixa de massa, temos a

presenca de dois aglomerados bem mais jovens em relacdo aos demais, sendo um deles o
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Tabela 9 — Melhores valores de g e T e seus respectivos erros para cada par de aglomerados. O
aglomerado aberto IC4665 foi usado como referéncia e cada valor € escrito apartir de t — #;c4665-
A ordem dos resultados segue a mesma sequéncia dos aglomerados mostrados na Tabela 2,

comecando em NGC1039.
t—1licaces 4 dq T (Myr) 87 (Myr)
L1<MMs) < 1.4

144.8 1.40 0.140 254 254
411.6 1.31 0.131 1207 120.7
586.6 1.25 0.125 809 80.9

Fonte: Autoria prépria.

Figura 22 — Evolucao temporal do indice de freio magnético g e da constante de decaimento
7, calculados dos seus melhores fits da Figura 21. O resultado apresentado foi obtido para o
aglomerado IC4665, sobre diferentes idades baseados em outros 3 aglomerados abertos jovens
com idade inferior a 1 Giga-ano.
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Fonte: Autoria propria.

aglomerado estudado anteriormente IC4665 e o outro o aglomerado IC348, tendo isto em vista,
IC348 também foi utilizado como aglomerado de referéncia, tendo entdo sido feita a investigacao
da evolugdo do seu indice de freio magnético com o decorrer do tempo.

Com isso os mesmos procedimentos adotados para o aglomerado 1C4665, foram
utilizados para IC348. Inicialmente foram utilizados seus dados de velocidade de rotacdo para

encontrar sua distribui¢do cumulativa individual, como mostra a Figura 23.
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Figura 23 — Distribuic@o cumulativa, para as velocidades rotacionais € de estrelas do aglomerado
IC348 para a faixa de massa 1.1 < M(M;)) < 1.4. Representado pela linha vermelha temos o
perfil da distribuicdo cumulativa e em preto temos o fit para a g-exponencial feito para g = 1.69.
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Fonte: Autoria propria.

Seguindo a mesma linha, agora plotamos os perfis comparativos entre suas distribui-
coes de velocidade, com o aglomerado tendo as idades dos aglomerados mais antigos da Tabela
2. Podemos ver os resultados para o aglomerado NGC1039 na Figura 24.

Assim como nos perfis anteriores para outros aglomerados de referéncia sobre outras
faixas de massa, € esperado que a forma da distribuicdo cumulativa de IC348, se aproxime do
padrdo apresentado pelo aglomerado mais velho, logo a tendéncia € que a distribui¢ao de IC348
diminua a velocidade, se aproximando do eixo de f(Q,1).

Com isso podemos utilizar os dados da amostra para criar o mesmo padrao dos
graficos das CDF’s mostrados até o momento, onde s@o expressos todos os ajustes para que
possamos ter um melhor entendimento do comportamento evolutivo dos perfis das distribui¢des

de velocidade.
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Figura 24 — Funcdo de distribuicdo cumulatica (CDF), para a velocidade angular € para estrelas
do aglomerado IC348 representado pela linha preta e o aglomerado NGC1039 na linha vermelha.
Foi considerado um intervalo de massa 1.1 < M (M) < 1.4.

Empirical CDF

1 T T T

flOL,0)

NGC1039@183.2 Myr |
IC348@43.7 Myr

D i i i i i i i i
0 10 20 30 40 50 60 o 80 80

(1 (in solar units)

Fonte: Autoria propria.

Desse modo também foi plotado o grafico de distribui¢ao cumulativa de velocidades
do aglomerado IC348 com a idade do aglomerado NGC1039, com os seguintes ajustes, o do
parametro temporal 7 e indice de freio magnético ¢ livres, o da exponencial normal, e 0 do g = 3
representando a Lei de Skumanich. Juntando todas estas informag¢des obtemos a Figura 25.

Para o aglomerado de referéncia, os valores encontrados para o indice de freio
magnético foram de ¢ = 1.36 para IC348 com a idade de NGC1039, o valor da constante de
decaimento 7 foi de aproximadamente T = 64 Mega-anos. Os valores calculados se encontram
na Tabela 10.

Tabela 10 — Melhores valores de g e T e seus respectivos erros para cada par de aglomerados. O

aglomerado aberto IC348 foi usado como referéncia e cada valor € escrito apartir de f —#;c348. A
ordem dos resultados segue a mesma sequéncia dos aglomerados mostrados na Tabela 2.

t—ticaas g 0q T (Myr) 87 (Myr)
L1<MMs) < 1.4

139.5 1.36  0.136 64 6.4
406.3 1.37 0.137 86 8.6
581.3 144 0.144 113 11.3

Fonte: Autoria prépria.
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Se compararmos os valores da Tabela 10, com os valores de ¢ e 7 retirados da
distribuicao cumulativa da Figura 23, que foi ¢ = 1.69, vemos que este valor € superior aos
outros, indicando conforme em todos os outros casos uma queda na rotacdo das estrelas do

aglomerado para tempos maiores que sua idade.

Figura 25 — Funcao de distribuicao cumulatica (CDF), para a velocidade angular 2 dada em
unidades solares para estrelas do aglomerado IC348 com a idade de NGC1039, representados
pela linha vermelha. Na linha preta sdo assumindos o indice de freio magnético g e T livres.
Também podemos ver o fit da exponencial padrio representado pela linha azul e o da Lei de
Skumanich que ocorre para g = 3, representado pela linha verde. A grafico foi gerado para o
intervalo de massa 1.1 < M (M) < 1.4.
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Fonte: Autoria propria.

Partindo dos dados da Tabela 10, foram mostrados na Figura 26, o perfil evolutivo do
indice de freio g para o aglomerado de referéncia IC348. Os valores de g tem um comportamento
constante, consistente com a média 1,39, para o intervalo de massa adotado. Para a constante de
decaimento de IC348 com a idade do aglomerado ComaBer, 7 ficou muito proximo da média de

88 Mega-anos, diferente deste os outros dois ficaram mais afastados do valor médio.
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Figura 26 — Evolugdo temporal do indice de freio magnético ¢ e da constante de decaimento
7, calculados dos seus melhores fits da Figura 25. O resultado apresentado foi obtido para o
aglomerado IC348, sobre diferentes idades baseados em outros 3 aglomerados abertos jovens
com idade inferior a 1 Giga-ano.
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Fonte: Autoria prépria.

Com isto observamos o comportamento da evolucao rotacional de aglomerados com
idade inferior a 1 Giga-ano e vimos a sua relagdo com o indice de freio magnético, também
verificamos que o comportamento apresentado por g € T para os aglomerados de referéncia
IC2391, Pleiades, M50, IC4665 e IC348, foram bastante parecidos com os encontrados por
De Freitas (2021) para o aglomerado o Per. Agora iremos extender um pouco a andlise do

comportamento de g para uma nova faixa de idade.

4.2 Aglomerados com Idade Maior que 1 Giga-ano

Até o momento a anélise do indice de freio magnético esteve restrita apenas aglome-
rados abertos jovens, cuja idade ndo chegavam a 1 Giga-ano, no entanto vamos estudar agora
seu comportamento para aglomerados mais velhos.

Vamos utilizar um aglomerado mais jovem, no caso IC4665 presente na Tabela 2

e com os dados dos aglomerados de idade superior a 1 Giga-ano, foram plotados os gréficos
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das func¢des de distribui¢do cumulativas a partir do primeiro aglomerado presente na Tabela
3. Na Figura 27, podemos observar o perfil comparativo entre IC4665 e o aglomerado aberto
NGC6819.

Figura 27 — Funcao de distribui¢do cumulatica (CDF), para a velocidade angular Q para estrelas

do aglomerado IC4665 representado pela linha preta e do aglomerado NGC6819 na linha
vermelha. Foi considerado um intervalo de massa 1.1 < M(M;) < 1.4.
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Fonte: Autoria prépria.

Vale ressaltar que para os aglomerados mais antigos o perfil da distribuicao de
velocidades f(Q,7) tem uma tendéncia a se apresentar em uma linha reta, muito acentuada como
€ o caso mostrado para NGC6819 ou um pouco mais suave, como em outros casos.

Além da comparagdo entre os perfis das distribuicdes de velocidade, estamos interes-
sados no comportamento evolutivo da rotacdo das estrelas da mesma forma que nos aglomerados
anteriores, no entanto agora estamos lidando com aglomerados mais velhos. Entdo foram plota-
dos o perfil que o aglomerado IC4665, apresentaria para as idades dos aglomerados mais velhos
com idades superiores a 1 Giga-ano, na Figura 28 temos o resultado obtido para o aglomerado

de referéncia em comparacao com NGC6819 .
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Figura 28 — Distribuicao de velocidades, do aglomerado IC4665 com a idade do aglomerado
NGC6819, representada pela linha vermelha. Na linha preta sdo assumindos o indice de freio
magnético g e T livres. Na linha azul temos o ajuste da exponencial padrdo e representando a Lei
de Skumanich que ocorre para g = 3, temos o perfil da linha verde. A gréfico foi gerado para o
intervalo de massa 1.1 < M(M;) < 1.4.

Empirical CDF
1 T T T T T T T
0.9 [ T
0.8 | .
0.7} I -
0.6 -
S 05 1
(=
0.4 7
0.3 T
o2t | NGCEB19@2500 Myr .
ICABESE@2500 Myr (g free)
01 IC4B65@2500 Myr (std exp)| -
ICABE5@2500 Myr (g=3)
D i i i i 1 1 1 1
0 10 20 30 40 50 &0 70 a0 90

{1 (in solar units)

Fonte: Autoria prépria.

Para os aglomerados nesta faixa de idade foram utilizadas as estrelas no intervalo
de massa de 1.1 e 1.4M,. Tomando entdo os valores das velocidades de rotacdo presentes nas
estrelas dos aglomerados da Tabela 3, calculamos os valores do indice de freio magnético e da
constante de decaimento 7, pareando o aglomerado mais jovem IC4665, com os aglomerados
de idade superior a 1 Giga-ano presentes na nossa amostra de dados, os resultados encontrados
estdo presentes na Tabela 11.

Comparando os resultados encontrados para o indice de freio magnético dos aglome-
rados com idade superior a 1 Giga-ano, com o valor do indice de freio retirado da distribui¢do
cumulativa individual de IC4665, vemos que os resultados presentes na Tabela 11 indicam uma
queda no valor do indice ¢, tendo em vista que o g de IC4665 foi ¢ = 1.61, os resultados apontam

uma diminuic¢ao na rotagdo estelar provocada pelo freio.
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Tabela 11 — Melhores valores de g € T e seus respectivos erros para cada par de aglomerados. O
aglomerado aberto IC4665 foi usado como referéncia e cada valor € escrito apartir de t — #;c4665-
A ordem dos resultados segue a mesma sequéncia dos aglomerados mostrados na Tabela 3, onde
estdo expressos os aglomerados de idade superior a 1 Giga-ano, comecando em NGC3680.

t—ticaees 4 oq T (Myr) 07 (Myr)
L1<MMs) < 1.4

1162 1.35 0.135 39 39
1162 1.34 0.134 40 4
1962 1.35 0.135 40 4
2462 1.44 0.144 108 10.8
3562 1.33  0.133 138 13.8
4962 1.34  0.134 39 39
13362 1.38 0.138 99 9.9

Fonte: Autoria prépria.

A evolugdo do indice de freio magnético para o aglomerado de referéncia IC4665,
com as idades dos aglomerados com idade superior a 1 Giga-ano, estd presente na Figura 29.
Os primeiros pontos marcados nos graficos de evolugdo de g e T, estdo sobrepostos devido aos
valores calculados serem muito proximos.
Figura 29 — Evolucao temporal do indice de freio magnético g e da constante de decaimento
T, calculados dos seus melhores fits da Figura 28. O resultado apresentado foi obtido para o

aglomerado IC4665, sobre diferentes idades baseados em outros 6 aglomerados abertos e 1
aglomerado globular com idades superiores a 1 Giga-ano.
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Os valores de g permanecem constantes no decorrer do tempo e apresentam uma
consisténcia com o valor médio 1.36 para o regime de massa adotado nesta se¢do. Para a
constante de decaimento tivemos perfis suavemente constantes nos pontos com 7 > 72 Mega-
anos e T < 72 Mega-anos. Vimos também que os resultados encontrados para aglomerados mais

antigos mostraram comportamento muito parecido com os obtidos no aglomerado o Per.
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5 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

No presente trabalho fizemos inicialmente uma introdu¢do de forma geral a respeito
do problema da rotagdo estelar e como ela evolui com o passar do tempo, para isso foi apresentado
um contexto onde foram relatados os diversos fatores que afetam o comportamento da rotagao
das estrelas e como estes podem intervir em seu futuro atuando nos mais variados parametros
fundamentais, como idade, composi¢ao quimica, luminosidade entre outros. Partindo deste
ponto uma poderosa fonte de informagdes a respeito de objetos astrondOmicos com caracteristicas
comuns sdo os aglomerados estelares, onde foram utilizados nesta dissertacdo tanto aglomerados
abertos, por serem mais jovens € possuirem uma maior abundancia de dados, como também
usamos um aglomerado globular em funcao de sua alta idade.

Apontamos que um dos principais agentes causadores de perdas de momento an-
gular nas estrelas, estd associado a fendmenos de natureza magnética, que trazem implica¢des
importantes para as velocidades rotacionais das estrelas.

Neste ponto, é possivel utilizar a abordagem feita por De Freitas e Medeiros (2013),
onde eles fazem uma relacdo entre o futuro estelar e a evolucdo rotacional das estrelas, utilizando
a Mecanica estatistica ndo-extensiva de Tsallis. Em seu trabalho Tsallis (1988), propde o valor
g, como um indice entrépico que assumiria valores tais que se fossem, por exemplo g = 1,
a estatistica de Boltzmann-Gibbs seria resgatada. No entando De Freitas e Medeiros (2013),
associaram a este indice ¢ o freio magnético e trouxeram este valor para a Astrofisica, mostrando
uma forma moderna de estudar o comportamento das perdas dde momento angular e como estes
estariam associados a este indice g e quais as implicacdes que seriam sofridadas pela idade
estelar.

Nao esquecendo que a utilizagdo de funcdes de distribuicdo baseada no forma-
lismo ndo-extensivo proposto por Tsallis, € uma ferramenta bastante poderosa para reproduzir
distribui¢des de velocidades de rotacdo de diferentes aglomerados estelares.

Com isto utilizamos esta abordagem neste dissertacdo para estudar o comportamento
desde indice de freio magnético g para estrelas de aglomerados, divididos em duas faixas de
idade e pequenos intervalos de massa para evitar contaminacgdo estatistica, com a restri¢ao de
estrelas de baixa massa de tipo-solar dentro do limite de Kraft.

Para os dados de estrelas de aglomerado com idade inferior a 1 Giga-ano vimos atra-
vés de graficos de fun¢des de distribuicdes cumulativas quais eram os perfis de comportamento

futuros de suas distribui¢des de velocidade e também calculamos os valores do indice de freio g,
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onde observamos que em certos regimentos ele permanecia relativamente constante.

Nos resultados encontrados para o indice de freio magnético em todos os aglomera-
dos abertos que estudamos ndo importando as faixas de idade ou os intervalos de massa, todos
os valores do indice entrépico foram maiores que 1, isto é, ¢ > 1, Na literatura isto indica que os
eixos de rotacdo das estrelas do aglomerado apresentam um certo grau de alinhamento

Comparando os resultados encontrados para distribui¢des cumulativas individuais
e as retiradas dos aglomerados tomados com as idades de outros aglomerados mais velhos,
verificamos que ocorre uma diminui¢do no indice de freio magnético, e este fato seria um agente
causador da diminuicdo da rotagdo das estrelas do aglomerado mais jovem conforme o passar do
tempo.

Além disso, para as estrelas de aglomerados mais velhos com idades superiores
a 1 Giga-ano, notamos que a fun¢do de distribuicao cumulativa, para alguns aglomerados
apresentavam um perfil muito préximo de uma reta.

Como perspectivas de trabalhos futuros poderiamos ampliar os intervalos de massa,
para podermos verificar o comportamento do indice de freio magnéticos e suas implicacdes
na idade estelar para estrelas fora do limite de Kraft, mais precisamente estrelas de alta massa.
Podemos ampliar também para mais aglomerados globulares, objetos estes bem mais antigos que
aglomerados abertos que em sua maioria foram estudados nesta dissertacao, e também podemos

levar a anélise da evolucao rotacional via freio magnético para estrelas de campo.
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Neste Apéndice se encontram presentes os dados de velocidades angulares utilizados

nesta dissertacdo.

Tabela 12 — Dados de velocidade de rotagdo vsini para o aglomerado o Per.

vsini

0.7<M(My) <09 09<MM)<1.1

127.6496239
42.08448538
77.84413481
8.416897076
10.08766691
9.653788762
6.234738575
65.69285523
4.344204943
10.77362826
147.1807139
5.281190322
7.761980013
57.30653329
5.576412142
42.82046207
7.182418839
4.208448538
74.8168629
6.995862505
28.05632359
5.22991663
4.344204943
5.281190322
48.09655472
20.71851588
10.99349822
5.932614679
130.1162833
17.83713288
8.688409885
79.21785484
122.4275938
36.20170786
7.279478553
76.95448756
103.5925794
103.5925794

5.281190322
117.104655
4.852985702
5.611264718
5.682293385
84.16897076
6.263737359
14.96337258
2.517202864
5.985349032
8.287406352
103.5925794
43.44204943
81.61839589
4.588427708
44.89011774
84.16897076
7.48168629
81.61839589

Fonte: Prépria



Tabela 13 — Dados de velocidade de rotagdo vsini para o aglomerado IC2391.

vsini

0.7<M(Mz) <09 09<MMy)<1l1.1

2.666739668
28.96136628
4.020010544
127.047503
6.569285523
4.643805284
104.3956227
9.68851462
5.611264718
10.35925794
14.79893991
12.18736228
5.541989845
132.0297581
51.10829344

68.5345309
34.5308598
6.977738509
22.44505887
53.54686013
4.344204943
7.48168629
8.338721562
8.161839589
6.263737359
27.20613196
25.65149585
10.08766691
16.12818601
120.7805859
20.40459897

Fonte: Propria

Tabela 14 — Dados de velocidade de rotacao vsini para o aglomerado NGC2516.

vsini

0.7<MMz) <09 09<MMsy)<1.1

11.63458775
5.085738415
8.566816363
5.706370899
25.79891824
5.981361458
26.14958315
13.11937197
6.465211389
21.46141087
3.968479541
4.983176808
6.301841517
3.885468933
26.66739668
16.91838608

4.306006498
29.1494271
5.213718669
6.331469357
4.204506813
5.420420738
6.818752062
5.519276771
5.326096627
9.25569438
4.192073252
8.451230199
3.816645975
8.877412869
6.062136089
5.479973682
7.782164301
5.078067618
6.394603667
6.792956026
12.93042278
11.03855354
12.32680579
8.816389736
10.34731873

Fonte: Prépria
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Tabela 15 — Dados de velocidade de rotag@o vsini para o aglomerado Pleiades.

vsini

0.7<M(My) <09 09<MM)<1.1]07<MM;)<09 0.9<MM)<1.1

15.60490767
3.827493342
5.592622642
4.924862067
3.382402442
4.510058715
3.723261079
2.981741464
61.35323609
75.44557604
51.10829344
67.67354433
6.319584853
4.227604873
3.530485076
12.86249792
3.768056889
36.5455504
4.168715469
2.966960855
3.204148304
74.60961397
3.812324224
4.806222456
9.287610567
70.32394424
3.308041101
5.221805088
65.37395788
3.204148304
54.1933011
4.227604873
6.839530382
7.106614946
109.0448204
67.67354433
3.411967399
127.6496239
3.886590281
3.293478925
48.88216088
5.221805088
6.675110445
3.382402442
3.708905349
3.11520595
4.15392823
48.01082111
4.064906527

5.281190322
5.117626951
6.512106055
46.51825673
9.183113074
50.72329688
10.32352267
63.07744882
5.147949282
3.58977351
6.527889153
5.652480723
4.998899526
4.628642489
8.85697818
56.82293385
5.043833454
3.945805837
60.39029293
4.31704931
15.26874753
4.998899526
51.40089818
5.326096627
4.940218387
5.310345159
3.337968849
5.652480723
31.95026174
4.124034703
6.85345309
5.355750774
6.334447471
68.01532991
5.177637571
40.26019528
5.518146004
6.586957849
6.216032921
4.420494115
20.35833004
5.993340152
6.037675554
7.74412612
6.39308584
6.200292506
6.927487306
6.750393645
62.34738575

3.634336884
10.15996629
3.545356146
3.708905349
64.59009747
4.197953654
3.58977351
50.15655614
11.45156065
46.43805284
3.530485076
114.6130666
5.162750747
6.39308584
4.183608364
3.990823921
10.28017964
3.69364655
3.975508582
4.049627221
4.257677939
4.375965986
5.904004964
3.812324224
79.68659954
3.812324224
31.06582543
22.72917354
8.810621735
4.287499307
4.168715469
3.886590281
85.77729505
7.477532106
4.005661904
4.331629245
4.55428993
4.510058715
4.331629245
4.064906527
4.539705148
3.441613934
6.49796638
4.746928207
4.880244726

8.30785646
6.85345309
6.364383423
5.221805088
9.02011743
7.106614946
4.924862067
9.227156781
32.60783371
15.65024442
18.24801534
8.277219006
5.77117434
8.990010229
8.722173136
10.17531947
18.21100111
7.001318078
10.97557891
5.96414319
9.316523917
9.450551103
12.42919734
2.848357725
4717826352

Fonte: Prépria
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Tabela 16 — Dados de velocidade de rotag@o vsini para o aglomerado M50.

103

ysini

0.7<M(Mz) <09

09<M(Ms) < 1.1

6.899095964
3.916543645
11.97069806
4.924862067
2.800964085
81.37181464
4.553519974
44.22671699
96.8851462
5.859053871
106.8812327
4.171297916
1.484543386
1.702532911
18.12521578
4.021210905
3.900661933
4.894434062
1.784777062
8.550498617
7.905509435
23.04026574
3.494754203
71.63316661
3.57405396
2.977785588
5.812272474
212.0792964
1.189982798
3.535118867
2.159389934
3.191996995
4.887329095
3.609013888
251.7202864
4.352629387
3.917683003
23.27923133
4.478561797
3.080291702
3.708905349
31.57569829
3.782875091
5.185612369
1.557332792
5.864156465
17.70813323
448.9011774
24.28680852
3.583564482

5.513627563
24.02682484
104.3956227
1.361613197
43.02567196
2.610143487
6.081298407
2.778426928
4.224952258
6.17046292
4.517623389
5.724563368
3.04133589
3.375196823
46.19909201
3.77545145
2.840547421
47.5027701
8.770456088
3.126778575
4.444566113
2.987695024
6.981355792
2476696151
1.530779804
3.99141533
8.564092415
217.2102471
14.38785825
4.316357475
13.45358174
2.180543284
3.610949275
12.85022454
2.644224489
289.6136628
441.5421417
2.631051152
3.234158339
4.591556537
7.643039343
3.630417933
3.438977355
6.635641943
3.362975483
4.73857682
3.954495763
4.024214948
30.71159709

4.395963872
18.26038688
3.60949754
95.85078521
4.024816295
18.70421573
3.176936854
113.6458677
55.64890629
53.12439969
51.2054575
4.240250416
7.88930013
2431092215
5.082859152
2.854697472
4.061841448
4.310140926
7.880067479
434.4204943
7.289328997
295.9787983
2.885896351
2.947157309
3.895021062
6.385507502
33.29304159
3.124239722
7.004959856
4.496505951
5241111237
4.969385728
4.088973834
3.304388498
7.413727125
12.33244993
3.412399676
1.325365153
3.461073072
8.733485942
3.653563571
57.30653329
23.5232058
3.938881346
3.285043377
3.442493692
3.842783656
7.841068601
4.2536435

4.859991094
12.66889494
3.483454558
42.88864752
3.446899238
6.016097977
3.640231199
60.79925653
3.80263598
3.647132112
5.206663569
85.50498617
3.660515173
3.042022887
58.42531593
4.983176808
13.20297581
3.625043155
3.790327983
48.01082111
36.49603068
5.992006818
7.289328997
2.968595905
1.146911542
3.862623067
100.1266567
3.853780318
46.11998398
2.10307415
31.83696294
3.650592389
2.708302729
1.962981608
2.186917071
3.602738181
5.762531161
8.996015579
3.222935341
3.980208459
5.688293695
58.17293876
4.718652881
5.030644498
2.681875002
8.328407744
4.032650194
3.879871888
17.68487895

4.927565065
39.84329977
0.95602423
3.635808672
27.15128089
148.8070201
16.48351937
3.687073326
1.503520746
4.716174163
1.511197365
44.00991935
55.19276771
3.795134655
3.713507603
3.400766496
2.244131865
3.181815788
10.30771934
3.662506207
3.957982461
119.7069806
3.57405396
1.812155732
9.815623413
5.240091565
3.094447455
5.295727614
1.642021011
2.997670634
2.865326664
25.03166417
3.992006913
2.933675051
2.714580795
36.15311496
52.2991663
6.846484658
4.829490881
19.67426636
13.86924338
45.72847308
1.958841501
1.886007328
5.505738071
47.92539261
3.482553743
8.96606879
4.984098935

3.449547982
2.940721765
3.719148114
3.769638999
3.670492048
9.797770333
4.1341628
61.77539139
4.451176772
42.48276127
24.33068712
65.69285523
2.434828299
4.37525514
36.10465234
3.67901525
251.7202864
1.156713362
2.38333516
4.602541122
2.765588936
4.397399289
2.747533474
7.843351964
5.472180139
8.987010559
4.990563395
5.386814129
3.03175041
277.6708314
7.281446511
13.59619921
5.569493516
224.4505887
295.9787983
6.782692179
16.35341266
6.703352575
5.212709627
5.646555691
38.58749376
5486671551
5.405191781
5.481088857
23.83546075
5.818550582
9.381424815
5.010989887
4.643805284
2.878801907

7.106614946
6.728471308
6.784400666
5.904004964
1471807139
7.94046894
10.38722354
4.548137562
3.875963541

Fonte: Prépria



Tabela 17 — Dados de velocidade de rotacao vsini para o aglomerado M35.

vsini

0.7 <M(M) < 0.9

0.9 <M(Ms) < 1.1

59.72077748
4.226941407
35.7215791
53.54686013
4.657456449
33.29304159
75.02526642
2.397762899
43.23285818
80.16092454
5.195615479
4.065520097
81.37181464
19.07512085
3.097294232
3.043397813
3.635317944
2.882190545
2.828317825
4.173236852
38.58749376
74.8168629
8.747668283
69.59708177
3.043397813
66.34007548
51.01149743
3.097294232
3.850474717
1.80583779
3.312516375
3.420199447
37.6174171
3.58165833
25.79891824
5.949651125
4.335115185
3.58165833
3.204910833
19.55996416
3.366338038
106.0396482

3.151289417
3.527710628
4.76540528
16.17661901
5.088620942
22.72917354
3.097294232
3.689093363
110.3855354
3.312516375
36.44664499
2.882190545
3.097294232
9.124007671
2.774420132
84.16897076
4.873180866
29.46834863
58.55232749
79.68659954
36.99734979
70.14080897
3.151289417
30.8523146
68.5345309
31.61275897
8.747668283
35.20793548
4.657456449
4.819121604
63.07744882
2.935913521
5.894959651
27.09665055
23.11937394
3.420199447
0.460694969
3.58165833
3.204910833
1.75203738
12.56839507
4.711224531

35.16197212
3.957982461
3.151289417
4.657456449
65.21566742
58.04756604
113.6458677
4.119619248
4.226941407
3.043397813
6.970515177
2.774420132
2.774420132
3.366338038
3.689093363
7.508801406
51.7962897
4.119619248
36.44664499
14.44960871
3.850474717
4.657456449
4.550442751
14.66198729
10.03878891
4.119619248
3.366338038
4.657456449
3.904620273
3.366338038
82.87406352
73.19040936
5.626503164
29.89353013
27.73848676
22.72917354
4.60411464
42.82046207
3.474019173
4.496505951
3.689093363
3.689093363

76.30048341
38.97839457
2.236306098
49.60234005
4.065520097
3.957982461
7.186251506
4.926663736
4.119619248
4.281365545
47.25275552
24.46327942
3.904620273
4.550442751
4.76540528
4.76540528
6.11027011
13.10660372
4.711224531
5.35681596
11.22252944
5.142052433
7.777669837
5.734313529
21.12476129
5.734313529
5.35681596
5.572950682
5.949651125
15.95620299
4.873180866
1.75203738
6.325521523
5.841264508
5.132254315
6.002690137
5.303026313
6.27248967
6.217467831
7.563625567
7.295252071
5.464408733

3.58165833
3.850474717
4.065520097
4.119619248
3.957982461
9.500554019
4.226941407
4.388800822
19.83363081
41.18359426
4.388800822
4.657456449
4.226941407

4.76540528
4.657456449
4.496505951
4.873180866
4.873180866
4.926663736
11.54482239
4.873180866
23.64712085
20.91154553

4.60411464
6.164813606
20.26641884
4.980412471
27.37202301
4.926663736
5.679896804
6.002690137
6.810131642
6.056683302
5.572950682
6.432784964
4.388800822
6.325521523
2.658317276

10.3632438
7.259857317
6.757167748
4.711224531

144.8068314
28.86824292
3.957982461
3.904620273
24.28680852
4.281365545
4.119619248
30.53749506
4.119619248
4.173236852
4.173236852
4.281365545
26.77343006
4.657456449
4.550442751
4.657456449
4.76540528

Fonte: Propria
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Tabela 18 — Dados de velocidade de rotag@o vsini para o aglomerado M34.

vsini

0.7 <M(My) <0.9

0.9 <MMy) < 1.1

31.0300353  2.504563013 5.828623814 2.364919716 2.278878978 3.459739325
2.91494271 2496206733  2.880649267 2.708575085 3.687578128 22.80615635
34.1802927  4.511569622 4.092080013 22.84484363 34.13697167 2.503399075
3.189351172  8.668835096 4.047193185  11.7104655  3.502935446 3.719148114
8.169266195 2.878801907 14.31140842  8.59415145  3.427162571 3.939457459
17.09014635 3.949277221 2.634138938 39.72576791 28.47153345 32.7665093
3.752831356  5.391127031 4.035671358 30.16133331 4.432862186 10.73498232
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Fonte: Prépria

Tabela 19 — Dados de velocidade de rotacao vsini para o aglomerado M37.

vsini

09<MMy) < 1.1

0.7<MMy) <09

11.09310982 3.728415095 4.996117723 3.082759602 4.408194868
26.02325666 6.747011685 3.229892151  2.26698684  3.980796725
7.236451006 4.336511133  3.780220441 4.565096719  5.52380448
2.974497034 12.79528297 3.628461625 23.31954168 4.336511133
3.408944519 3.90009711  4.565096719 20.49777066 2.275990421
3.147606713 4.994264907  3.78446967  3.474467317  15.3208593
3.738766053 1.861630539  3.11124762  3.78446967  2.922216626
3.555183559 8.354240274  4.565096719 4.351926102 4.996117723
4.336511133 3.957400918 2.638267278 4.496505951 4.101426929
18.28518034 14.85607868 4.565096719 4.850363883 4.255659764
3.957400918 15.08066665 12.79528297 4.794245398  4.565096719
4741913846 1.348051584 4.323979876  5.087659736  13.72087144

Fonte: Propria

Tabela 20 — Dados de velocidade de rotacao vsini para o aglomerado Hyades.

vsini

0.7<M(M>)<0.9 09<MM,)<1.1

11.12978126 2.999339715
2489285642 2.366790039
7.359035695 2.87757165
1.904814048 2.979432593
2.259569685 2.338026966
2.267177664 2.86837813
2.130860019 3.106582543
2.625153084 3.48435584

Fonte: Propria
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Tabela 21 — Dados de velocidade de rotagdo vsini para os aglomerados 1C4665, 1C348 e

NGC1039.

vsini

0.9 < M(Ms) < 1.1

1C4665 IC348 NGC1039

35.0 30.1 258.78 493.28 50.0
10.0 56.12  413.68 197.52 5.0
95.0 0.66 579  461.22 13.0
26.0 331.09 23.67 15.82 66.0
63.0 59.86 0.02 2.96 37.0
10.0 27.22  32.62 1.85 35.0
67.0 375.19  96.55 42.0
15.0 499.26  584.25 21.5
17.0 45.44 8.99 255
10.0 26.65 8.45 15.5
11.0 94.59 33.6

Fonte: Propria

Tabela 22 — Dados de velocidade de rotacao vsini para os aglomerados ComaBer e NGC2632.

vsini

0.9<MMy)<1.1

ComaBer ‘ NGC2632

28.0 6.0 500 850 | 400 400 1700 6.0
71.0 10.0 200 20.0 95.0 850 100.0 86.0
300 370 240 8.0 20.0 200 95.0

50.0 58.0 100 350 | 150.0 450 440

10.0 18.0 10.0 11.0 15.0 15.0 120.0

9.0 120.0 130.0 38.0 30.0 125.0 110.0

11.0 150 200 19.0 | 105.0 550 66.1

10.0 13.0 25.0 5.0 40.0 174 219

5.0 170 200 29.0 85.0 69.0 100.0
125.0 350 420 10.0 30.0 320 344

3.0 10.0 150 230.0 | 165.0 100.0 87.0
2000 23.0 29.0 90.0 | 170.0 1250 68.0

18.0 2.0 10.0 18.0 31.0 400 195.0

4.0 4.0 20.0 10.0 20.0 40.0 30.0

Fonte: Prépria

Tabela 23 — Dados de velocidade de rotagdo vsini para os
NGC752, NGC2682 e NGC6253.

aglomerados NGC3680, IC4651,

vsini

0.9<MMy)<1.1

NGC3680 ‘ IC4651 NGC752 NGC2682 NGC6253

2.16 2.54 270 262 | 90 1.3 480|206 200 212 240
2.61 2.65 220 237 | 140 90.0 9.0 | 255 261 242
2.37 2.52 260 274|240 248 221|253 231 239
2.26 241 2.84 265|259 231 192|233 197 1.70
242 2.39 239 2.64 | 2.15 234 229 | 1.64 140 135
2.16 285 | 1.84 219 226|205 145 198

Fonte: Propria



107

Tabela 24 — Dados de velocidade de rotacdo vsini para os aglomerados NGC6819 e NGC6397.

vsini

0.9 <MMy)<1.1

NGC6819 1C6397
144 177 204 130 167 178 198 293 116 |11 6 12 5§
204 140 163 148 16.0 157 191 187 213|140 7 6 70
213 151 155 196 170 302 173 183 85 |15 6 19 17
155 198 175 7.1 173 218 185 215 13 26 25 21
20.8 121 182 137 121 203 163 189 38 40 36 38
19.1 201 9.1 124 161 21.1 203 19.6 14 34 27 26
22.1 209 197 182 219 179 156 119 37 17 9 9
205 158 137 208 18.0 16.1 180 19.5 7 6 4 7
169 215 197 165 21.6 204 126 295 7 7 8 7
232 121 196 175 198 286 126 18.0 6 6 6 6
162 18.6 222 235 205 167 17.0 139 6 8 6 6
163 21.0 173 166 16.1 17.1 200 19.8 5 6 6 7
19.2 197 221 209 7.6 196 200 152 5 5 5 6
20.1 13.6 180 129 169 213 142 130 6 7 8 7
18.7 173 221 239 153 199 152 168 6 6 7 8
20.1 200 233 166 189 156 200 185 6 6 & 6
189 20.7 185 103 23,6 194 193 138 5 7 4 5
17.1 163 160 20.6 20.8 146 9.1 214 6 7 6 6
158 194 166 21.6 221 118 173 234 5 5 5 6
154 271 209 208 209 208 156 184 s 5 7 7
244 213 103 139 84 171 99 234 6 8 6 6
16.0 225 252 195 175 179 151 175 7 6 5 6
14.1 164 103 215 20.6 146 20.1 16.0 7 5 6 3
163 55 206 173 192 135 100 20.7 5 5 6 8
141 138 163 192 11.7 173 124 189 7 8 5 7
154 156 154 190 152 180 203 19.0 6 5 6 7
142 17.0 232 184 19.0 20.0 162 46 6 6 1 7
188 17.6 154 195 119 160 144 128 8 5 7
152 150 126 115 17.7 134 11.7 5.7 6 6 7
9.1 223 215 153 11.7 158 81 203
149 174 166 140 165 174 9.7 163

Fonte: Prépria
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