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Resumo

Neste trabalho construímos um modelo sintético de evolução de estrelas AGB. Para

investigar as incertezas na parametrização dos ventos, usamos três leis de perda de massa.

Os parâmetros de dragagem foram calibrados através da. Função de Luminosidade de

Estrelas Carbonadas para a Grande e Pequena Nuvens de Magalhães. 0 hot bottom

burning foi calibrado através das abundâncias em nebulosas planetárias. Além disto, para

veriíicar a consistência das calibrações, empregamos a Relação Massa Inicial-Massa Final e

a Distribuição de Massa de Anãs Brancas. Calculamos yields íinais de maneira consistente

com os vínculos observacionais, para perdas de massa diferentes. A variabilidade de yields

que encontramos indica que a. perda de massa durante a fase AGB representa uma das

fontes de maior incerteza na nucleossíntese de estrelas AGB.



Abstract

In this work, we constructed & synthetic model for AGB stars evolution. To investigate

the uncertainties on the wind parametrization, we used three mass loss formalisms. The

dredge up parameters were calibrated through the Carbon Stars Luminosity Function in

the Large and Small Magellanic Clouds. The hot bottom burning was calibrated using
planetary nebulae abundances. Besides, to verify the calibration consistency, we used

the Initial-Final Mass relation and the White Dwarf Mass Distribution. We calculated

final yields according to  observational constraints, for different mass loss formalisms. The

yield variability, Which we have put using different formalisms, represents one of the main

uncertainty sources in the nucleosynthesis of AGB stars.
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Introdução

Estrelas com massas iniciais entre 0.8<M/MO<8 evoluem através dos ramos das gí-
gantes, em sua fase iinal pelo ramo assintótica das gigantes, ou AGB(Asymptotic Giant

Branch). Uma queima em dupla camada, ocorrendo de modo alternado e um caroço

inerte de carbono e oxigênio caracterizam a estrutura destas estrelas. A queima súbita

da camada de hélio provoca mudanças bruscas no raio e na luminosidade, resultando em

pulsos térmicos. Após um pulso, a queima da  camada de hidrogênio prevalece de modo

quiescente até outro pulso acontecer, e o ciclo recomeça. Uma alta taxa de perda de massa

da  ordem de 10“8 — 10—41 MG / ano ejeta grandes quantidades de gás e poeira do envoltório

durante a fase AGB. Esta fase termina quando o envoltório atinge uma massa suficien-

temente pequena para ser completamente ejetado, resultando numa nebulosa planetária.

Apesar desta fase representar um breve período na vida da estrela, sua contribuição para.

a evolução química da  Galáxia é fundamental. O ciclo CNO presente nestas estrelas, é

responsável por quantidades significativas de nitrogênio e carbono ejetadas para o meio

interestelar ao final da  fase.

A teoria de evolução estelar aplicada a estas estrelas é de modo geral bem entendida,

entretanto, existem alguns pontos ainda não compreendidos. A teoria também prediz um

importante episódio no interior destas estrelas, a terceira dragagem. Um episódio suposto

é o hot bottom buming(HBB), para reproduzir as abundâncias em nebulosas planetárias.

Modelos autoconsistentes são modelos que utilizam equações de estrutura e evolução

estelar. Tais modelos apresentam duas grandes desvantagens no cálculo da evolução es-

telar, o tempo computacional e a dificuldade de manipulação do código. Estes fatores

limitam drasticamente a liberdade de escolha de parâmetros. Visando contornar este

problema, modelos sintéticos foram criados para explorar os intervalos de liberdade dos

parâmetros. Baseando—se em resultados de  modelos autoconsistentes, relações entre as

variáveis fundamentais de evolução, como massa do caroço, luminosidade, raio, metalici-

dade, etc ,  permitem agilizar o cálculo computacional. Enquanto modelos autoconsistentes

levam horas ou mesmo dias de cálculo, os modelos sintéticos levam apenas segundos. Esta

característica permite uma escolha dos parâmetros com muito mais facilidade, assim po—

dendo ser explorado, de modo viavel, o espaço de parâmetros.

Historicamente, os primeiros modelos sintéticos surgiram com Iben & Truran (1978) e



Renzini & Voli (1981). Parâmetros destes modelos são calibrados através de vínculos ob-

servacionais. Estrelas carbonadas, caracterizadas por C /O>1 ,  aparecem como um impor-

tante vínculo para calibração dos parâmetros de dragagem de modelos, realizada através

de uma Função de Luminosidade de Estrelas Carbonadas. O ajuste da distribuição teórica

a observacional fixa os valores dos parâmetros de dragagem. Abundâncias de nebulosas

planetárias também representam um forte Vínculo de nucleossíntese para o HBB, que pos—

sui influência nas abundâncias de elementos do ciclo CNO. Além disto, a relação entre a

massa inicial e a massa final e uma distribuição de massa de anãs brancas são importantes

vínculos para a verificação da consistência da calibração do modelo.

As relações de calibração citadas acima são usadas para determinar os valores mais

adequados aos parâmetros relacionados a fenômenos presentes nas estrelas AGB, mas

todas possuem uma forte dependência com relação à perda de massa. A perda de gás e

poeira pelo vento estelar influencia toda a evolução da estrela. Existem vários formalismos

de perda de  massa, todos obtidos de modo semi—empírico. A cada formalismo de perda

de massa usado, é necessário uma nova calibração e a verificação dos demais vínculos

observacionais. A história da perda de massa durante a evolução estelar é um fator

preponderante sobre os fenômenos atuantes na nucleossíntese e na estrutura.

Modelos atuais investigam resultados utilizando somente um formalismo de perda de

massa. Neste trabalho, construímos um modelo sintético para avaliarmos a iníiuência da

perda de massa usando os três formalismos aceitos hoje em dia: Reimers(1975), Vassiliadis
& Wood(1993) e Blocker(l995). Calibramos os parâmetros de dragagem usando a Função
de Luminosidade de Estrelas Carbonadas. Como vínculos observacionais foram usadas

amostras de estrelas carbonadas da Grande e Pequena Nuvem de Magalhães. Nossa

calibração baseou—se no ajuste das distribuições, para os três formalismos de perda de

massa. Através de abundâncias de nebulosas planetárias, pelas relações log(C/O) :: He/  H

e log(N/O) x He/  H, calibramos nossos parâmetros relacionados ao hot bottom burning.

Esta calibração foi feita novamente para todas as leis de perda de massa. Para avaliarmos

a consistência das calibrações e influências das histórias de perda de massa em cada caso, a

relação massa inicial-massa final foi utilizada e comparamos nossos resultados com dados

semi-empíricos da  literatura. A distribuição de massa de anãs brancas também aponta

como um vínculo relacionado ao comportamento da perda de massa das progenitores
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de anãs brancas. Discutimos a inHuência de diferentes leis de perda de massa sobre &

nucleossíntese de estrelas AGB e os yields calculados, e as incertezas envolvidas.

O capítulo 1 descreve uma breve introdução de estrelas AGB, explicando sua estrutura,

evolução e incertezas na teoria envolvida. O capítulo 2 apresenta as equações utilizadas na

construção do nosso modelo e todo o mecanismo de funcionamento. O capítulo 3 mostra

os vínculos observacionais necessários para realizar calibrações de parâmetros do modelo

e verificação da confiança dos resultados obtidos. Ainda neste capítulo, resultados dos

yields finais foram discutidos e comparados com outros modelos da literatura. Em anexo,

apresentamos o código dos nossos três programas desenvolvidos.
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Capítulo 1

Evolução Estelar e Nucleossíntese

A evolução de uma estrela depende basicamente de dois parâmetros iniciais: massa

e composição química. Estes dois principais parâmetros vão determinar uma evolução

estrutural e química da estrela. Uma nuvem inicial composta por gás e poeira começa

num processo de colapso. Este colapso acontece até a região do interior da nuvem alcançar

temperatura e pressão suficiente para o começo da  queima do hidrogênio por fusão nuclear,

entrando ,entâo, na chamada sequência principal (SP) ,  onde passa a maior parte da sua

vida. Depois desta fase, a estrela pode acabar como uma anã branca com uma nebulosa

planetária, uma estrela de nêutrons ou ainda um buraco negro, dependendo da sua massa

inicial. Este projeto é direcionado às estrelas entre 0.8 < Mi/MO < 8 que passam pela

fase AGB e terminam como uma nebulosa planetária. Este capítulo descreve basicamente

a evolução das estrelas AGB e os principais fenômenos que influenciam a evolução estelar.

1.1 O que é uma estrela AGB?

As estrelas AGB continuam a estimular e a desafiar os astrônomos. A base da evolução de

estrelas AGB é atualmente considerada bem entendida, porém existem algumas partes no

estudo destas estrelas que ainda não são compreendidas e estimulam os astrônomos como

um desafio. A importância destas estrelas está principalmente na nucleossíntese que ocorre

durante este período. Esta fase é considerada curta quando comparada ao tempo total

de vida da estrela, mas é neste curto período que existe uma nucleossíntese substancial,

quando uma produção de isótopos significativa acontece e o material enriquecido é ejetado

12



para o meio interestelar. A contribuição das estrelas AGB para a evolução química da

Galáxia é considerada fundamental.

Para o entendimento da evolução estelar, uma ferramenta imprescindível é o Diagrama

Hertzprung—Russel (Diagrama HR), que relaciona a temperatura efetiva (Teff) e lumino-
sidade da  estrela. Pode—se traçar neste diagrama caminhos que a estrela percorre durante

sua evolução. Mudanças na luminosidade e na temperatura efetiva durante a evolução

descrevem caminhos neste diagrama HR. Existem regiões que especiíicam a fase em que a

estrela se encontra de acordo com a massa. Inicialmente, após o colapso da nuvem inicial,

a estrela entra na chamada sequência principal, em que a maioria das estrelas se encontra.

Na sequência principal, a fonte de energia da estrela é a queima de hidrogênio em hélio no

caroço pelo ciclo p—p em estrelas de baixa massa e ciclo CNO em estrelas de massas maio-

res. Este limite de transição apresenta—se por volta de 1.6 MO. Uma queima de hidrogênio

em hélio no caroço acontece durante toda a permanência na SP, proporcionando uma es-

tabilidade na estrutura da  estrela devido ao equilíbrio entre as forças gravitacionais e do

gás. Deixando a sequência principal, com a exaustão gradativa do hidrogênio no caroço,

uma estrela de baixa massa move—se para luminosidade e temperatura maiores no dia-

grama HR, enquanto uma estrela de massa maior move-se para uma luminosidade maior

e uma temperatura menor no diagrama HR.  A evolução na seqiiência principal termina

com exaustão do hidrogênio, passando da queima do caroço para uma queima ao redor

dele. O caroço inerte de hélio se contrai e, consequentemente, se aquece. A produção

de energia é menor agora, causando assim um resfriamento e, consequentemente, um

aumento da opacidade do envoltório, tornando—o convectivo. A estrela neste momento

aumenta muito o seu raio devido ao novo meio de transporte de energia. A evolução

logo após a SP  ocorre de modo muito rápido em estrelas de massa intermediária, sendo

então poucas estrelas observadas nesta fase de transição, portanto chamada de “gap” do

diagrama HR. A estrela agora alcança o Ramo das Gigantes Vermelhas (ou Red Giant

ach(RGB)). Neste período, o caroço inerte continua se contraindo e uma camada de

hidrogênio queimando externamente, acrescenta hélio a região mais interna. 0 envoltório

convectivo avança para regiões mais internas da estrela onde existe material processado

pela queima do hidrogênio, trazendo-o então à superfície. Este fenômeno é conhecido

como primeira dragagem (lºDU (first dredge up)). 0 l º  DU é responsável pelo enri-
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quecimento do envoltório com material processado pela casca de hidrogênio ativa. Este

material processado ainda é principalmente composto por hidrogênio e hélio e contém

agora quantidades signiâcativas de N14 e Clª, resultado do ciclo CN pelo consumo de

C” .  Na ascenção no ramo das gigantes, o caroço inerte de hélio alcança temperatura

e pressão suficientes para a ignição do hélio. A diferença entre estrelas de baixa massa

e massa intermediária é a condição em que a ignição do hélio acontece. Em estrelas

de baixa massa, com massa até aproximadamente 2 MG) segundo Hurley et.al.(2000), a

queima do hélio se inicia de modo abrupto com o caroço em condições degeneradas, tais

que pressão e temperatura estão desacopladas, resultando no chamado ”flash do hélio”.

J á  em estrelas de massa intermediária, com massa de limite superior de 8 MQ, & queima

começa suavemente em condições não degeneradas. A camada de hidrogênio ainda está

ativa, contribuindo para a luminosidade da estrela. Com a queima do hélio, a estrela se

contrai rapidamente e se desloca no diagrama HR para. o Ramo Horizontal (ou Horizontal

Branch (HE)) .  A fusão do hélio na região central é responsável pela produção de C12 e

016. A queima do hélio na região central acontece até a exaustão, que resulta num caroço

inerte de carbono e oxigênio degenerado. A proporção de carbono e oxigênio depende

principalmente da taxa de reação para C12(a,7)016. A estrela ascende mais uma vez

após a exaustão pelo ramo das gigantes chegando então ao segundo ramo das gigantes,

o Ramo Assintótico das Gigantes (ou Asymptotic Giant Branch (AGB)). O termo as—

sintótico vem justamente de uma comparação com o primeiro ramo das gigantes. Para

estrelas de massas mais baixas, i.e., menores que 1 Me, existe uma semelhança entre os

ramos no diagrama HR o que isto explica a utilização do termo “assintótico” para este

ramo posterior. Em estrelas mais massivas, o termo assintótico não faz sentido j á  que a

relação Teff - L não tem significado morfológico de comparação. A transição da queima

do hélio do centro para uma camada ao redor do caroço acontece ao mesmo tempo que

a extinção da camada do hidrogênio em estrelas de massa intermediária. J á  em estrelas

de baixa massa, a camada de hidrogênio não se extingue durante a atenuação da queima

do caroço. A fase AGB é, portanto, subdividida em dois períodos. A primeira fase é &

early-AGB (E—AGB), que é caracterizada pela queima da  camada de hélio ao redor do

caroço inerte. Neste período, a estrutura da  estrela é um caroço degenerado composto

de carbono e oxigênio e uma camada ativa de hélio queimando ao redor e em estrelas
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de baixa. massa uma camada ativa de hidrogênio também. Em estrelas mais massivas,

o envoltório convectivo alcança novamente o material processado na camada inerte de

hidrogênio e um novo evento de poluição do envoltório pelo material dragado acontece.

Este fenômeno é chamado de segunda dragagem (2º DU (second dredge up)) e acontece

em estrelas com massas iniciais maiores que aproximadamente 4 Me.  A queima do hélio

se extingue e a casca de hidrogênio volta se tornar ativa novamente. A luminosidade

da estrela é praticamente produzida na queima do hidrogênio. A fase posterior AGB é

a Thermal Pulse-AGB (TP-AGB) e é caracterizada pela ocorrência de pulsos térmicos.

Nesta fase, uma queima súbita (flash) da  camada do hélio pelo ciclo triplo-a faz com que

haja a produção de uma quantidade maior de energia, aumentando significativamente a

luminosidade e o raio, formando assim um pulso térmico. Um pulso é seguido por um

período tranquilo, chamado de período interpulso, tal que a camada de hélio se mantém

inerte e a energia provem da queima da camada de hidrogênio. Ao íinal deste período,

um novo pulso acontece e o ciclo recomeça. Na  fase AGB,  a estrutura da estrela é um

caroço inerte (e também degenerado) formado por carbono e oxigênio, uma fina camada.

de hélio, que é inerte até a geração do pulso térmico, uma camada de descontinuidade

química chamada de intershell composta basicamente de hélio, C12 e O16 e ,  exteriormente

a estas, temos a camada de hidrogênio e, finalmente, o envoltório convectiva composto

principalmente de hidrogênio, como mostra a figura 1.1.

H burning shell

Figura. 1.1: Estrutura de dupla. casca de uma estrela na fase AGB. Figura. de Lattanzio (1998).
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Uma alta taxa de perda de massa devido ao intenso vento estelar, o fenômeno de dragagem

e a queima na base do envoltório convectivo acontecem durante a fase AGB, como des-

crito nas seções seguintes. Este ciclo acorre até o envoltório se tornar fino suficiente para

a expulsão total, formando assim uma nebulosa planetária e no centro o caroço inerte,

uma anã. branca.

1 .2  Ciclo de Pulsos Térmicos

Durante o ciclo de pulsos térmicos, a luminosidade da estrela é composta principalmente

por duas parcelas, uma proveniente da queima da camada de hélio, gerando a luminosidade

do hélio (LHe) e outra da energia gerada pela queima do hidrogênio, atribuindo então a

luminosidade do hidrogênio (LH), logo LN LHe+LH é válido todo o tempo. Ao término

do período interpulso, a estrela possui uma luminosidade L A,como  na Figura 1.2, e uma

grande quantidade de energia é rapidamente gerada pela queima súbita da camada do

hélio. Como consideramos o flash ocorrendo numa região não degenerada (pulsos não

degenerados), entre o caroço (“CO core”) e a região intershell, a energia liberada aumenta

rapidamente a pressão local e a energia se propaga para regiões externas. Neste momento,

a região intershell se torna convectiva com o aumento do fluxo de energia (flash-driven

intershell convection), como mostrado na Figura 1.1. A energia se propaga através de

regiões mais exteriores, fazendo com que a região de queima de hidrogênio se expanda e

se resfrie e ,  consequentemente, a energia proveniente da queima do hidrogênio se torna

praticamente nula, resultando numa ”queda”da luminosidade (LB na Figura 1.2). Toda

a estrela sofre um efeito de expansão devido à quantidade de energia emergente. Esta

energia é ,  portanto responsável pela própria expansão da camada de queima de hélio.

Devido à esta expansão, se desenvolve uma diminuição da queima até a camada se tornar

praticamente inerte novamente. A geração rápida de energia neste caso é responsável

pelo próprio desvanecimento da camada. Posteriormente, com a diminuição progressiva da

luminosidade do hélio (LHe) ,  a matéria que foi propelida cai em direção ao centro da estrela

e se aquece. A luminosidade da camada do hidrogênio volta a crescer e a luminosidade

da estrela chega a um valor máximo (Lc ) .  Após este pico, a luminosidade decresce a LD,

quando ocorre a transição da dominância entre luminosidades do hidrogênio e do hélio, e

depois a um valor regular (LA:)  que predomina durante quase todo o período interpulso.
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Neste intervalo, a luminosidade da estrela provém da camada ativa de hidrogênio e ao
final dele, a camada de hélio novamente alcança condições, suficientes para o início da

queima do hélio e um novo pulso se forma e o ciclo recomeça.

l c

lg LA

Figura 1.2: Variação da luminosidade durante um ciclo de pulsos térmicos. Figura de  Groenewegen &

Wagenhuber (1998).

1.3 Terceira Dragagem

Um importante fenômeno em estrelas AGB é a terceira dragagem (ou third dredge up

(3ºDU)). Com a extinção da camada de hélio, a energia que foi liberada causa expansão

e resfriamento das camadas exteriores. Parte da  energia liberada se propaga através das

camadas e outra parte vai para expansão local. Estas condições resultam num gradiente

radiativo maior que o gradiente adiabático, logo condição para que a convecção exista em

regiões que antes não havia. A convecção alcança regiões mais interiores, além do limite da

convecção previsto pela teoria convectiva e vai até a região intershell, como na  Figura 1.1.

Este avanço da convecção faz com que o material rico e processado da região intershell seja

levado de regiões internas para o envoltório da  estrela e misturado até chegar à superfície.

Uma mudança substancial na composição química pode ser observada na superfície da

estrela.

A terceira dragagem está fortemente ligada à formação de estrelas carbonadas. O

material dragado da região intershell, principalmente rica em hélio e carbono, quando

misturado ao envoltório modifica a razão C /  0 na superfície da estrela. Como a região
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intershell contém de 5 à 10 vezes mais carbono que oxigênio'(Herwig (2005)), esta razão
C/  O excede o valor unitário e uma estrela carbonada é formada. Este fenômeno de

formação de carbonadas acontece até um limite de massa de aproximadamente 4Me, pois

em estrelas de maior massa acontece a queima na base do envoltório convectivo, descrito

na próxima seção, fator que inibe a formação destas estrelas. A terceira dragagem está

fortemente ligada à teoria de convecção. Nos modelos autoconsistentes atuais, a convecção

nestas estrelas é baseada na teoria de comprimento de mistura (mizing length theory) como

descrita em Canuto & Mazziteli (1991) e Bohm-Vitense (1958). Um importante e ainda
não determinado parâmetro desta teoria de convecção para estas estrelas é o comprimento

de mistura (A). Um parâmetro de comprimento de mistura maior resulta numa dragagem

mais eficiente (Boothroyd & Sackmann (1988)). Uma modelagem da convecção, portanto é

fundamental para a reprodução de uma dragagem consistente com observações em modelos

autoconsistentes e a determinação de fronteiras convectivas (critério de Schwarzschild),

que nesta teoria também considera—se um problema quantitativo para modelos de estrelas

AGB. Uma fronteira teórica para que as bolhas de convecção não ultrapassem na realidade

deixa de existir. Por este motivo é necessário supor mecanismos para que os modelos

reproduzam razoavelmente as observações, como overshooting e semi-convecção descritos

posteriormente. A Figura 1.3 abaixo mostra a convecção na região intershell logo após o

flash do hélio.
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Figura 1.3: Convecção (área hachurada) presente na região intershell entre o décimo quinto e o décimo

sexto pulsos térmico. Estrela. com 7 Me Z=0.02. Figura de Iben &: Renzini (1983).

18



1 .4  Queima na Base do Envoltório Convectivo (HBB)

Em estrelas mais massivas que aproximadamente 4 MG) a temperatura na base do en-

voltório convectivo é suíicientemente alta (T6 2 30, sendo T6 uma temperatura em milhões

de graus Kelvin) para que reações termonucleares ocorram, existindo assim uma queima

na base do envoltório convectivo, ou hot bottom burning (HBB). Esta temperatura na base

do envoltório é aproximadamente constante durante a fase AGB até o envoltório alcançar

uma massa pequena suficiente e então a temperatura decrescer drasticamente, extinguindo

a queima nesta região. A parte exterior da camada de queima do hidrogênio encontra—

se numa região convectiva j á  que somente em teoria podemos considerar um limite bem

definido para a convecção. A queima na base do envoltório ocorre durante o período de

interpulso, quando a camada de hidrogênio está ativa e, portanto o material processado

na região é misturado ao envoltório pela convecção. Este processo pode também atuar no

material dragado após o pulso térmico que entra em contato com a região de queima na

base do envoltório. Depois de um pulso térmico, o material dragado passa pela região de

queima do hidrogênio com temperatura suficiente para sintetizar e parte dele é processado

pelo HBB.  Isso provoca uma mudança significativa na composição química do material

dragado e ,  como a queima ocorre pelo ciclo CNO,  o tempo de exposição é relativamente

curto em comparação ao tempo interpulso e o tempo de equilíbrio das reações, o material

sofre na verdade uma queima incompleta. 012 é transformado em N14 e C13 e o material

se torna rico em Nª .  Um acréscimo considerável de N14 é, no entanto, levado às camadas
mais exteriores. Quantidades significativas deste material são adicionadas ao envoltório.

Isso tem como resultado uma diminuição da razão Clª/Clª, já que parte do C12 é con-

vertido em C13 sendo, portanto uma assinatura do HBB. Este fato resulta na chamada

“prevenção” de estrelas carbonadas. Apesar da  estrela possuir um 3ºDU eficiente, o HBB

atua como inibidor na formação de estrelas carbonadas no momento da  dragagem. Parte

do material dragado é sintetizada pelo HBB antes que alcance o envoltório, prevenindo

que a razão C /  0 se torne maior que uma unidade, condição para a estrela se tornar

carbonada. O HBB possui forte influência sobre outros elementos que também são sinte-

tizados no interior da estrelas AGB. Abaixo da camada de queima do hidrogênio, durante

o período interpulso, um átomo de N14 captura uma partícula alfa e resulta em Flª, que

decai para o elemento 018. Acontece então a reação 018(p, oz)N15 que então N15 captura
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uma partícula alfa e gera assim Flº. Este elemento é então dragado ao começo do período
interpulso e havendo a presença do HBB, é destruído pela reação F19(p, 00016. Presenças
significativas de F19 são, portanto características de estrelas de baixa massa, uma vez que
o HBB não está presente para a destruição do elemento. Também é suposto a influência.

do HBB na produção de Li7. A presença do HBB infiuencia na produção de Li7. Na
base do envoltório, He3 captura uma partícula alfa formando Be7, que decai para Li7.
Quando a formação do Be7 acontece nesta região, é necessário que seja levado a regiões

mais frias para que decaia formando Li7, caso contrário é consumido pelo ciclo p-p que

ainda existe nesta camada e a produção de Li7 não acontece. A convecção nesta região é

então fundamental para que o Li7 seja produzido no envoltório.

1 .5  Taxa de Perda de Massa

A existência de perda de massa era conhecida em estrelas gigantes vermelhas já há

um bom tempo, mas somente na década de setenta, com observações no infravermelho,

a medição destas taxas de perda de massa foi possível. Foi verificado que as medidas

destas taxas de perda de massa variam de 10“8 à 10”5 MQ/ano. A primeira evidência

de uma intensa perda de massa nestas estrelas foi com o desenvolvimento de detectores

infravermelhos. Observou-se que a maioria das estrelas possui um espectro mais intenso

no infravermelho que no visível. Uma interpretação para este fenômeno foi que a estrela

era circundada por um envoltório de poeira, que causava uma extinção na luz proveniente.

A luz que é emitida no visível sofre absorção pelos grãos e é re—emitida no infravermelho.

Um excesso de emissão no infravermelho, portanto indica fortemente uma manifestação

de uma perda de massa. A perda de massa nestas estrelas também se manifesta através

de emissões moleculares, através de emissões de maser OH em estrelas oxigenadas e CO

em estrelas carbonadas. Uma das primeiras leis de perda de massa foi elaborada por Rei-

mers (1975) e posteriormente outras leis foram surgindo como as mais recentes Vassiliadis

& Wood (1993) (VW93) e Blocker (1995) (B95). Devido à alta opacidade dos grãos, a

radiação vinda da estrela expulsaros através da pressão de radiação. Uma questão logo

surgiu: se a poeira poderia levar eficientemente o gás no momento da expulsão de ma—

terial pela perda de massa. Uma interação entre o gás e a poeira na perda de massa

foi questionada quantitativamente. Uma solução foi uma elaboração de leis de perda de
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massa híbridas, considerando ondas de choque criadas por períodos de pulsação de Miras,

que elevariam a escala da  atmosfera e assim ocorreria um resfriamento e condensação

do material num certo ponto acima da atmosfera, caracterizando a perda de massa. A

pulsação da  estrela contribui deste modo para a ejeção de material para o meio interes—

telar. As leis de perda de massa podem ser divididas em duas categorias (Kwok (2000)),

as perdas que apresentam um crescimento estacionário através de toda a fase AGB e as

que possuem uma baixa taxa durante a quase toda a fase AGB e ao final um crescimento

dramático, chamado de “supervento”, como em VW93. O termo “supervento”é empre—

gado para indicar um aumento súbito na taxa de perda de massa. A teoria de perda

de massa atualmente ainda é pouco entendida, mas apresenta um papel muito impor-

tante na evolução das estrelas AGB, limitando o tempo de evolução até a expulsão do

envoltório formando nebulosas planetárias segundo modelos atuais. A perda de massa

também previne a formação de caroços com massa suficientes para a ignição do carbono,

assim permitindo que estrelas com até aproximadamente 8 MG se tornem anãs brancas

com nebulosas planetárias e não resultando em supernovas.

1.6 Processo-s e o Pacote de Carbono-13

Um importante processo de síntese de elementos em estrelas AGB é o processo-s que é

caracterizado pela captura lenta de nêutrons por Fe56 formando elementos mais pesados.

Uma densidade de nêutrons pode ser alcançada na camada intershell de hélio em estrelas

AGB na ocorrência de reações produtoras de nêutrons. Após a ocorrência do 3ºDU, há

uma difusão de prótons no topo da região intershell para o interior. O O12 presente

na região captura um próton e após algumas reações sintetiza Clª. Podemos considerar

que não existe uma interação entre as camadas desta região, neste caso a densidade de

partículas é independente para cada camada. As quantidades de C13 e N14 sintetizados

dependem explicitamente do número de prótons disponíveis ao início da difusão. Com

uma difusão maior de próton na região intershell, a quantidade de N14 aumenta por ser

produzido pela segunda captura de prótons, até a proporção próton/ C12 chegar perto da

unidade. 0 pacote de 013 no topo da região intershell é então formado. Logo após a

formação deste pacote, a captura de partículas alfa pela reação Clª(a,n)016 resulta num

aumento do fluxo de nêutrons na região. Ao decorrer de quase todo o período interpulso,
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a transformação de C13 em O16 a uma temperatura de aproximadamente 0.9 108 K muda.
substancialmente a composição do pacote. Ao final do período, praticamente todo o C13

foi transformado em O16 e uma liberação de nêutrons decorrente da reação produtora de
O16 proporcionou a captura de nêutrons pelo Fe56 e então a formação de elementos pelo
processo-s, como mostrado na Figura 1.4 abaixo.
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Figura 1.4: A formação de elementos pelo processo-s entre dois pulsos térmicos. Figura de Lattanzio

(2002)

Um ponto importante neste momento é a reação N14(n,p)C14, que também captura
nêutrons e possui uma alta seção de choque. Uma reciclagem de prótons pode ocorrer

quando um C12 ou C13 captura um próton e a cadeia de reações recomeça. Esta reciclagem

pode ocasionar uma diminuição do iluxo de nêutrons, influenciando na produção pelo

processo-s. Posteriormente ocorre novamente a queima da camada do hélio e mais uma

vez a camada intershell se torna convectiva, misturando este material sintetizado. A

convecção alcança os elementos formados pelo processo-s e o material é levado até camadas

mais exteriores da estrela. 0 enriquecimento da estrela por elementos pesados que foram

sintetizados no interior estelar foi levado ao envoltório convectivo, mudando a composição

química superficial.

A grande pergunta neste cenário é qual o mecanismo responsável pela mistura de

prótons em direção a região intershell. Existem atualmente quatro mecanismos supostos

pela literatura para a explicação desta injeção de prótons responsável pela formação do

pacote de C” :  Semi-convecção, Overshooting, Rotação e Ondas Gravitacionais.

Supõe—se que o primeiro fenômeno ocorra quando, logo após o pulso térmico, a expansão
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da estrela causa recombinação de carbono ionizado na base da camada de hidrogênio ativa
(Lattanzio & Lugaro (2005)) e isso causa uma mudança brusca de opacidade na região
asssim se tornando-se semi-convectiva. Esta região, portanto, é responsável pela mistura
de átomos de hidrogênio na região intershell. Em modelos de convecção unidimensi;
onais, problemas de convergência persistem, indicando que a semi-convecção pode ser

inadequada para estas regiões. O overshooting é o avanço da  convecção além do limite
convectivo (critério de Schwarzschild). As bolhas de gás na convecção ultrapassam a

fronteira convectiva por inércia, levando prótons para a. região rica em carbono e assim

formando o pacote de C ª .  Uma distribuição de velocidade exponencial foi proposta por
Herwig et.al.( 1997). A rotação também é colocada como 3º candidata; a interface entre
o caroço e o envoltório, que apresentam velocidades angulares diferentes, pode apresen-
tar mistura e,  consequentemente, a injeção de prótons na  região intershell. Denissenkov

& Tout (2003) propõem o 4º fenômeno ainda pouco estudado, as Ondas Gravitacionaís.

Nenhum dos mecanismos de mistura de prótons na região intershell são considerados
como definitivos para a explicação do fenômeno, apesar de todos apresentarem resultados

interessantes quando comparados às observações.

1 .7  Como tudo funciona na fase AGB

Nas seções anteriores foram descritos vários fenômenos que na verdade acontecem de

modo conjunto na fase AGB. Nesta seção vamos descrever como todos estes fatores vão

acontecer e influenciar a evolução durante toda a fase AGB.

A Figura 1.5 mostra a evolução AGB com o acontecimento de um pulso térmico. Uma

perda de massa do envoltório acontece durante toda a fase AGB, indicado pelas setas ao

topo da atmosfera da  estrela. A camada de hidrogênio abaixo da  base do envoltório é ativa

durante a fase interpulso e o material resultante desta queima vai para a camada abaixo,

a região intershell, que aumenta em massa durante este período. Quando o flash do hélio

acontece, o material sintetizado vai para a região interior a intershell, aumentando em

massa o caroço composto, principalmente, de C12 e 016. Após a queima da camada de

hélio, ocorre 0 3ª DU, dragando material da camada intershell, principalmente He4, C12

e 016, e misturando-o ao envoltório. Como visto na Figura 1.1, a convecção na região
intershell e o 3ºDU possuem uma região de intersecção na atuação de cada um deles, que
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não acontece ao mesmo tempo.

3ºDU
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Figura 1.5: A Evolução da estrela na  fase AGB com a ocorrência de  um pulso térmico, havendo HBB e

3ºDU (A > 0), juntamente com a perda de massa. Figura (fora de escala) adaptada de Izzard et.al.(2004).

Isso tem como consequência uma troca de material direta entre a região de queima do hélio

e o envoltório, sendo o 3ºDU e a convecção na região intershell (Hash-driven intershell

convection) os fenômenos intermediadores de transporte de material. Um parâmetro que

determina a quantidade de material a ser dragado é a eficiência de dragagem (A), que

é dada por A :  AMC/  AMH, onde AMC é a quantidade de material dragado e AMH é

a quantidade de material adicionada à região intershell durante O período interpulso. O

HBB acontece durante todo o período interpulso (tip) com a convecção que mistura e pro-

cessa material do envoltório na região do HBB e também processando o material dragado

após o tip. Em modelos como o descrito no próximo capítulo, para poupar trabalho com-

putacional, toda a ação do HBB durante o período interpulso é processada imediatamente

antes do flash do hélio. Esta consideração não tem grandes consequências na evolução

destes modelos e nos resultados Hnais, logo apresenta—se como uma simpliâcação interes-
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sante. Após o 3ºDU, um novo período interpulso (Vip) é calculado e o ciclo recomeça.
Este ciclo deª'bulsos térmicos acontece até a massa do envoltório ser pequena suficiente

para a expulsão pela intensa perda de massa ao final da fase AGB. O material expulso

em direção ao meio forma, então, uma. nebulosa planetária e temos uma anã branca ao

centro.
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Capítulo 2

Modelo Sintético de Estrelas AGB

Neste capítulo descrevemos como se desenvolveu a elaboração de modelos de estrelas

AGB e também uma breve discussão sobre modelos sintéticos e autoconsistentes. O nosso

modelo também é descrito detalhadamente neste capítulo, juntamente com as equações

utilizadas.

2 .1  Modelo Sintético x Modelo Autoconsistente

O princípio de evolução de estrelas AGB é bem conhecido, como descrito em Iben &

Renzini (1983). Existem códigos de modelagem destas estrelas desde a década de 70 e eles

estão se desenvolvendo até hoje com melhoramento dos dados e equações. A elaboração

de um modelo autoconsistente apresenta uma grande desvantagem que permanece até

hoje: o tempo de processamento. Este tipo de modelo consome um tempo computa—

cional considerável por envolver equações da teoria de evolução estelar na modelagem

do interior calculadas em vários pontos no interior estelar a cada passo do programa.

Outra desvantagem do modelo é que pode apresentar também divergências numéricas

no decorrer do processamento de evolução estelar, que compromete todos os resultados.

Uma alternativa para o progresso desta área foi a elaboração de modelos sintéticos, como

os pioneiros Iben & Truran (1978) e Renzini & Voli (1981) (RV), para explorar a in-

fluência de parâmetros como metalicidade, perda de massa, eficiência de dragagem, etc.

Modelos sintéticos resumem-se ao uso de “leis empíricas” provenientes de modelos auto-

consistentes. Resultados derivados de modelos autoconsistentes são usados para obter
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relações mais simples entre parâmetros da  estrela presentes nos modelos autoconsistentes,

formando assim as “leis empíricas”. Um exemplo destas relações é a lei empírica entre

massa do caroço e a luminosidade da estrela (relação Mc - L). Em códigos de modelos

autoconsistentes não existe uma relação direta entre estes dois parâmetros, mas observou-

se que havia realmente uma relação entre estes dois parâmetros e podia ser utilizada em

códigos sintéticos. Modelos sintéticos apresentam um tempo de processamento da or-
dem de poucos segundos para o cálculo de evolução de uma estrela, enquanto um código

autoconsistente apresenta um tempo bem maior, de horas ou até mesmos dias. Esta eco-

nomia no tempo de evolução permitiu uma liberdade maior na escolha dos parâmetros

escolhidos inicialmente na  evolução do modelo. Um estudo muito mais detalhado dos

parâmetros participantes nos fenômenos que iníiuenciam a evolução pôde ser feito então

através de modelos sintéticos, como o 3ºDU,  HBB e perda de massa. Isso contribuiu não

somente para o estudo dos parâmetros, mas também para o desenvolvimento das teorias

que compõem estes fenômenos.

A grande desvantagem de modelos sintéticos é sem dúvida a perda de informação.

Modelos autoconsistentes calculam parâmetros como temperatura, luminosidade, gradi—

ente de temperatura, etc em vários pontos do interior da estrela. Isso se deve a física

aplicada em cada ponto do interior estelar. J a nos modelos sintéticos, para uma rapidez

no processamento, as leis empíricas não apresentam todos os parâmetros para a geração

das informações antes calculadas em modelos autoconsistentes, havendo assim, somente

a informação essencial para a evolução do código. Grande parte da informação que era

gerada no processamento do código autoconsistente é perdida por simplesmente não ser

calculada em códigos sintéticos.

Apesar de tudo, modelos sintéticos apresentam—se como uma ferramenta fundamental

para o progresso da modelagem de estrelas AGB, A liberdade dos parâmetros mostrar

se imprescindível na evolução estelar e modelos sintéticos entram como peças chaves na

exploração desta área.

2 .2  Descrição do Modelo

Construímos um modelo sintético baseado principalmente em Groenewegen & de Jong

(1993) (GdJ93) e também acrescentamos modificações em leis empíricas de formalismos
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de modelos mais atuais. Em nosso modelo, foram desconsiderados campos magnéticos

e rotação, sendo dois fenômenos de difícil tratamento físico nas condições do interior

estelar. A rotação é um fenômeno ainda pouco estudado em estrelas, mas de fundamental

importância por sua forte influência nos processos dependentes da convecção assim como

qualquer outro fenômeno hidrodinâmico de mistura. Campos magnéticos são fatores de

grande importância, mas ainda motivo de debate no contexto atual. Influenciam a rotação,

assim necessitando um tratamento magnetohidrodinâmico da estrela.

É necessário utilizarmos uma terminologia das variáveis para as equações a seguir.

Para isso a tabela abaixo mostra algumas das principais variáveis que foram utilizadas

no modelo com seus respectivos significados. Todos os valores de massa são dados em

unidades solares.

Variável Significado

Z,- Metalicidade Inicial

Z Metalicidade instantânea

X Fração por massa de H

Y Fração por massa de He

M.- Massa inicial

Mg Massa instantânea do caroço

MCITP Massa do caroço no 1ºTP

Mamona Massa do envoltório no l ºTP

Mem, Massa do envoltório instantânea

Xª Fração por massa do isótopo “i”

L Luminosidade da estrela

R Raio da estrela

M Taxa de perda de massa (MG/ano)

Tabela 1: Principais variáveis usadas no modelo.

O intervalo de massa do  nosso modelo é de 0.8 < Mi/MG < 8 e uma metalicidade

inicial no intervalo de 0.001< Zi <0.02. O modelo começa de fato na fase iterativa na

fase de pulsos térmicos (TP-AGB), mas para isso precisamos antes calcular as condições

iniciais desta fase. E fundamental sabermos a massa do caroço 1 ,  massa do envoltório,
1Por simplilicaçâo, consideramos a massa do caroço mais a. massa da região intershell como efetivamente Mc .
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metalicidade e as abundâncias de cada um dos elementos para a evolução proceder. Preci—
samos levar em consideração os fenômenos que terão influência nas modificações químicas
e estruturais da estrela antes da fase TP—AGB. Perdas de massa antes da fase TP—AGB,

primeira e segunda dragagem são, portanto calculadas. Todas as interpolações são de

ordem linear.

2 .2 .1  Massa do caroço no 1ºTP

Uma relação foi obtida entre massa do caroço no primeiro pulso térmico (Mc 1Tp)

e a massa da estrela no primeiro pulso térmico e metalicidade através de uma série de

resultados de modelos autoconsistentes de Karakas et.al.(2002) (K02). Usando o mesmo
ajuste utilizado por Wagenhuber & Groenewegen (1998) (WG98), KO2 obteve a seguinte

relação para o seu modelo7

MclTP = f1[“ªf1(M1TP _ b1)2  + 01] + (1 - f1)(d1M1TP + 61)  (2-1)

sendo

f1 = (1 — e<M1TP-ºl)/'ª)-1. (2.2)

onde MlTp é a massa da estrela no instante do primeiro pulso térmico. Os valores de

MC 1Tp são funções também da metalicidade como mostrados na Figura 2.1, por isso os

coeúcientes ªr  até h l  são dados, segundo K02, pela tabela abaixo.

Coeficiente Z=0.02 Z=0.008 Z=0.004

al  0.038515 0.057689 0.40538

bl 1.41379 1.42199 1.54656

cl 0.555145 0.548143 0.55076

dl 0039781 0045534 0.054539

61 0.675144 0.652767 0.625886

91 3. 18432 2.90693 2.78478

hl  0368777 0287441 0227620

Tabela 2: Tabela dos coeficientes das equações 2.1 e 2.2 dependentes da  metalicidade.

Para metalicidades entre estes valores da tabela, interpolamos os valores dos coefici-

entes da Tabela 2. Para valores da metalicidade entre 0.001<Z<0.004, extrapolamos os

valores considerando-os idênticos aos mesmos para Z=0.004, com exceção de g l .  O valor
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de gl para 0.001<Z<0.004, foi interpolado usando g1=2.0 para Z=0.001, segundo Izzard

et.al.(2004) (104).

1 '1  I l | I I I '  I |
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Figura 2.1: Massa do  caroço no  l ºTP no intervalo de massa de 1 à 8 Me ,  para. as metalicidades Z=0.004

e Z=0.02.

2 .2 .2  Abundâncias Iniciais

Para a composição química da  estrela na ZAMS (Zero Age Main Sequence), é de-

terminada através da metalicidade inicial (Zz) utilizando dois fatores obtidos através de
observações. Um fator é Yo que é a abundância primordial de hélio, por Steigmann

et. al. (1989) e seu valor é 0.231. Outro parâmetro importante na determinação das

abundâncias iniciais é %.  Para a Galáxia, este valor é em torno de 1.7 e 5. O valor

desta razão usado é 2.5, o valor para a Grande e Pequena Nuvem de Magalhães. A deter—

minação de abundâncias dos elementos X” ,  X“ ,  X14 e X16 foram obtidas segundo Anders
& Gresseve (1989) e são dadas pelas seguintes equações.

AYm=y —, -  2.30+AXZ ( )

sendo

zm = 07912,-

X12 = 023842“,

X“  = 0002n

30



X14 = 0070726,»

X” = 0.688OZm0. (2.4)

Isso nos dá uma razão X12 /X13 inicial de aproximadamente 89. Vale lembrar que Z,— é
o parâmetro de entrada no cálculo de abundâncias iniciais e X+Y+Z=1 é válido todo o

tempo.

2.2.3 Primeira Dragagem

O nosso tratamento do l ºDU segue basicamente RV, mas com algumas modificações

colocadas por GdJ93. A convecção traz hélio e outros elementos processados pelo ciclo

CNO da  região de queima do hidrogênio para o envoltório. Uma variação da abundância

do hélio é dada no envoltório de acordo com a massa e Y inicial da  estrela.

—0.0170M,— + 0.00425 para M; < 2 e Y = 0 .3

—0.0068M.- + 0.0221 para 2 S M.— < 3.25 e Y = 0 .3

AY = —0.0220M,—+0.0605 para M,- < 2.2 e Y = 0.2 (2.5)
—0.0078Mí + 0.02% para 2.2 5 M,- < 3.75 e Y = 0.2

0.0 caso contrário

Valores intermediários de massa e fração por massa de hélio foram interpolados. Uma.

variação em Y é refletida consequentemente numa variação em X,  portanto podemos

escrever a seguinte equação.

AX = —AY (2.6)

Mudanças nas abundâncias dos demais elementos são calculados pelas seguintes equações.

0.64 — 0.05(Mi — 3) para Mi < 3
g = (2.7)

0.64 para M.- 2 3

e logo
Axº = xsº<g — 1)

AX“ = -1.167AX12
AX16 = -0.01X,.lº. (2.8)

As variações das abundâncias calculadas acima são somadas a abundância inicial e o

modelo continua. A relação X12 /X13 com o lºDU varia do valor inicial calculado, que é

aproximadamente 89, para um valor próximo de 23, dependendo das condições iniciais.
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2 .2 .4  Perda de Massa antes da fase TP-AGB

Durante a evolução da estrela pelo ramo das gigantes, a estrela perde significativas

quantidades de massa para o meio interestelar. Neste modelo, consideramos duas fases

em que a perda de massa se torna realmente importante antes da fase TP-AGB. A primeira

ocorre na fase RGB, principalmente para estrelas de baixa massa e a outra na fase E—

AGB, que envolve uma alta luminosidade e, consequentemente, um vento intenso antes

do primeiro pulso térmico.

Para a perda de massa na fase RGB, GdJ 93 determinou uma parametrização dos dados

apresentados em Sweigart (1990) para uma perda de massa dependente da massa inicial,
da metalicidade e Y .  GdJ93 chega, então, às seguintes equações para a perda de massa

nesta fase.

AIM,- + 31 para Mi < Ml,
AMRGB = A;;Mi + 32 para Ml 5 M,- < Mg, (2.9)

0 para M,; 2 M2.

A tabela abaixo mostra os parâmetros usados nas equações acima.

Coeficiente A1 B1 Ml A2 B2 M2

Y=0.02 e Z=0.004 -0.108 0.300 2.10 -0.292 0.689 2.36

Z=0.010 -0.106 0.317 2.20 -0.250 0.625 2.50

Z=0.040 -0.104 0.339 2.25 -0.160 0.465 2.91

Y=0.03 e Z=0.004 -0.116 0.269 1.77 0.224 0.467 2.08

Z=0.010 —0.124 0.306 1.85 -0.232 0.506 2.18

Z=0.040 —0.132 0.348 2.00 -0.168 0.420 2.50

Tabela 3: Parâmetros da perda de massa na fase RGB.

Esta quantidade de perda de massa foi calculada para uma taxa com um parâmetro

de perda de  massa seguindo a lei de Reimers (ver subseção 22 .12) ,  com nRGB=2/3. Para

um fator de perda de massa diferente multiplicamos o resultado por 1.5. Podemos notar

que a quantidade de massa perdida cresce com o decréscimo da massa inicial. Isso s e  deve

basicamente ao tempo que a estrela gasta neste regime de alta perda de massa. Valores

intermediários de Y e Z foram interpolados em função de log(Z) e M;. Interpolamos

primeiramente em massa, depois utilizando log(Z) e Y.
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Para a perda de massa na fase E—AGB, GdJ93 deriva uma equação de Schaller et.al.

(1992) dependente da massa inicial e da metalicidade,

AMHGB = nam 0.116 (ZW) (Mi/oººªª'ªª). (2.10)
z* = Z/0.008

Os valores destas duas equações mostradas acima são subtraídos da massa inicial da
estrela, portanto temos agora a massa da  estrela ao início da  fase TP—AGB.

2.2.5 Segunda Dragagem

Em estrelas suficientemente massivas, com a formação de um caroço degenerado com—

posto de carbono e oxigênio logo após a exaustão da  produção de energia central pelo

triplo-a, a convecção do envoltório avança para regiões de queima da camada de hélio

pouco antes de entrar na fase dos pulsos térmicos. Abundâncias são alteradas pelo mate-

rial levado e misturado ao envoltório, refletindo-se então na superfície da  estrela. Utiliza.-

mos o formalismo de IR com modificações de GdJ93 para determinarmos a condição para

a ocorrência e mudanças químicas superficiais do 2 ºDU.  A condição para a ocorrência

da. segunda dragagem é expressa por uma massa inicial mínima da estrela. Vamos pri-

meiramente a definição de alguns parâmetros: ZI = log(Z,-/0.02) e Zz = Z,- — 0.02 e

Yl = log(Y2/0.28) e também Y2 = Y; — 0.28. A massa do caroço antes do 2ºDU definida

por RV é dada por,

MEM“ = AM; + B (2.11)

onde

A = 02954 + 0019521 + 0.377)!1 - 1.353”? + 0.289Z1Y1, (2.12)

B = —0.500 - 30.6Z2 - 41223 - 1.41% + 29.3332 - 2042213.

A massa do caroço depois do 2ºDU é dada por,

Mgºººªª = CM.- + D (2.13)

onde

0 = 00526 + 075422 + 54.423 + 0.222Y2 — 1071/22 + 5532213,

D = 0.59 - 10.7z2 — 42523 — 0.825Y2 + 9221/22 _ 4092213. (2.14)
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Igualando as equações 2.11 com a equação 2.13, temos então a massa inicial mínima para

acontecer o 2ºDU é dada por ,

Mem = (B — D>/(C — A). (2.15)
O tratamento do 2ºDU usado é condicional e apenas estrelas mais massivas que o valor

crítico, Mem, de massa inicial calculado sofrem modificações químicas. As abundâncias

após o 2ºDU são obtidas para cada isótopo com a abundância do material dragado e a

abundância antes do 2ºDU. A equação abaixo é de um isótopo (Xª) depois da dragagem

como função das abundâncias antes (Xªªtªª) e do material dragado (Xdª).

Xªºººª—º = axªªtªª + bXª“ (2.16)

Os coeficientes da equação acima são calculados por
M _ Mantas

a = W (2 .17 )
_ C

e depºt"antes _ 8b : ZWG—Mc— (2.18)
M - Mgªººªª '

são os valores usados na equação 2.16.

Precisamos agora definir os parâmetros de abundância do material dragado. O mate—

rial dragado é composto principalmente de hélio e resultados da queima incompleta de

hidrogênio. Sendo assim, para o material dragado, as abundâncias são as seguintes

Yª" = 1 — 2,-
X““ = 14(X12/12 + X13/13 + X14/14 + X16 /16)
X12du  : X13du : Xlôdu : 0 (2_19)

Aplicando estes valores a equação 2.16 temos, então, as abundâncias superficiais dos

isótopos após o 2ºDU.

2 .2 .6  Relação L - Mc

Uma das mais importantes leis empíricas dos modelos sintéticos é a relação MC — L. Esta

relação nos dá um valor da luminosidade da estrela, que na verdade é usado como um
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valor representativo, pois existem diversas correções que precisam ser aplicadas, como no

caso de um pulso térmico e do perfil da luminosidade durante o período interpulso, citado
nas subseções seguintes. Em nosso modelo utilizamos a relação obtida por Marigo (1999)

adaptada dos resultados de GW98. A relação leva em consideração fatores de correção na
luminosidade para os primeiros pulsos térmicos, que não foram mostrados nesta subseção.

Somente o valor “quiescen ” é apresentado na equação seguinte. Estas correções de Marigo

(1999) foram desconsideradas para nosso modelo, já que utilizamos outro formalismo para
estas correções como descrito na próxima subseção. A função luminosidade utilizada é

então

L = (93000 + 2758 log(Z/0.02))(MC - (0.503 + O.82(Z - 0.02»). (2.20)

2 .2 .7  Ciclo do Flash

Durante o período interpulso ou um pulso térmico, & luminosidade da estrela não

obedece à relação L — Mc (equação 2.20). Usamos o formalismo de GdJ93 para obtermos

um comportamento da luminosidade condizente com a teoria de modelos autoconsistentes.

As variações da luminosidade durante um pulso térmico são dadas pela tabela abaixo.

Z tflash A10g(Lft)

Z 5 0.001 0.008 0.3

0.001 < Z 5 0.02 0.01 0.25

Z > 0.02 0.015 0.2

Tabela 4 :  Valores para correções na  luminosidade e na  duração de um pulso térmico.

O valor de A10g(Lfla3h) deve ser somado ao valor do logaritmo de luminosidade obtida da

relação L - MG para obter o valor da luminosidade durante o curto período de um pulso.

0 valor de duração do flash (t  flash) é dado como uma fração do valor de tip e não em

anos. Estes valores da variação da luminosidade para pulsos térmicos são válidos somente

satisfazendo a condição Mem, < 2 MS.

Para o comportamento de diminuição da luminosidade logo após o pulso, como descrito

na subseção 1.2, foi usada a seguinte função obtida por 104, que descreve resultados do

períil da luminosidade durante o período interpulso segundo, o modelo de Iben & Renzini

(1983).

fL = 1 — 0.5 min [1, (ªº/ªr)] (2.21)
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Este valor de fL é multiplicado a luminosidade a cada passo do programa durante todo o

período interpulso.
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Figura. 2.2: Perfil da  luminosidade de uma estrela de  BMG e Z=0.004. O Pulso térmico acontece com um

aumento significativo da  luminosidade ao final da fase interpnlso.

2 .2 .8  Diagrama HR

A posição da estrela no diagrama HR é definida por dois parâmetros fundamentais, a

luminosidade, j á  definida na subseção 2.2.6, e a temperatura efetiva (Teff ) .  Utilizamos

para isso a relação citada em Groenewegen & de Jong (1994), que determina a temperatura

efetiva para estrelas Miras ricas em oxigênio para a Grande Nuvem de Magalhães.

(Mb,,z + 59.1 + 2.65109(M))/15.7 — 0.12log(Z/0.02) + A para M 5 1.5
(2.22)

(M;,ºz + 74.1 + 4.0log(M))/20.0 — 0.10109(Z/0.02) para M 2 2.5
lOgTeff = %

Considerou—se que MW: -2.510g(L) + 4.72, já com valores de correção bolométrica para

as Nuvens de Magalhães e A é um fator de correção dado pelas equações abaixo,

56 : MM + 7.0 — 1.2/M1-7 (2.23)

0.07 0.8— 2-54 <0.8A:  ( E) pªrª x (2.24)
0 para a: 2 0.8.
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Para valores intermediários de massa (1.55M52.5), interpolamos 10g(Teff) usando M
como variável. J á  o raio da estrela é obtido pela equação

LR = JW.  (2.25)

O valor do raio (em Re) é utilizado no formalismo de perda de massa descrita na subseção
2.2.12.

2 .2 .9  Taxa de Evolução

Durante o período interpulso, a fonte de energia da estrela é basicamente a queima

da camada de hidrogênio que por sua vez determina a taxa de crescimento em massa de

MC. O material processado na queima da camada de hidrogênio é agregado pela camada

intershell. A cada momento, há um acréscimo de massa de Mc.  A taxa em MG)/ano é

então,
dMC'T = 9.555 1042137”, (2.26)

onde X é a abundância por massa de hidrogênio e LH é a luminosidade proveniente da

queima do  hidrogênio. Este número de proporcionalidade é um fator da energia gerada por

um grama de hidrogênio obtido em modelos autoconsistentes. Considerando a luminosi-

dade total, uma parcela predominante da luminosidade consiste da camada de hidrogênio,

e outra pequena parte consiste da energia gravitacional da contração do caroço e vestígios

de queima da camada de hélio. A correção de pequenas contribuições é discutida em RV,

Iben & Truran (1978) e GW98. São correções da ordem de 6% da luminosidade total para
M; = 7MO. Temos então a seguinte equação,

LH = L _ 2000(M,./7)º—4 eª'45Wº-º'ºª), (2.27)

onde L é a luminosidade total da estrela.

2.2.10 Relação ti,, - Mc

A escala de tempo da estrela na sua fase mais “tranqiíila”(interpulso), de queima de

hidrogênio até outro pulso térmico ocorrer é uma função de Mc, como proposta inici—

almente por Paczynski (1975). Foi usada em nosso modelo a relação de Boothroyd &
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Sackmann( 1988).

4.500.689 — Mc) para Z = 0.02 (2.28)
4.95(1.644 — Mc) para Z = 0.001.

log(t,—,,) = %

O valor do tempo interpulso é dado em anos. Para metalicidades no intervalo 0.001 <Z<0 .02

foi interpolado usando log(Z) como variável. Pode-se observar pela equação acima que

ti,, diminui a medida que Mc aumenta. Isso significa que ao final da  fase AGB, os pulsos

térmicos são mais frequentes, ou seja, o período interpulso diminui. A primeira parte da

equação 2.28 é válida somente para 0.5<MC<0.7 e a segunda parte da equação 2.28 para

0 .5<Mc<0 .8  e foram extrapoladas para massas maiores de MC. Comparado à outras

relações como a de RV, os valores extrapolados foram satisfatórios.

2.2.11 Luminosidade ao primeiro pulso térmico

Baseado em Boothroyd & Sackmann (1988), GdJ93 obteve uma relação entre & lumi—

nosidade ao primeiro pulso térmico e a massa do caroço para diferentes metalicidades. A

equação obtida então é,

29000 M — 0.5 + 1000 Z = 0.001,L : í ( CITP ) parª (229 )

27200(M01Tp - 0.5) + 1300 para 2 = 0.02
Esta equação acima é valida para MCITP<0.8. Para metalicidades intermediárias inter-

polamos [11773 usando log(Z) como variável. Considerando estrelas mais massivas, temos

a seguinte relação obtida do mesmo artigo para MCITP>0.85,

Lm, = 213180p2(MCITp - 0.638) (2.30)

onde

— _4— (2 31)” _ 5x + 3 — Z' '
Este fator de n foi introduzido como um fator de dependência da metalicidade para

o ajuste da  luminosidade ao primeiro pulso térmico à figura de Boothroyd & Sack—

mann(1988). Para valores da massa do caroço entre 0.8<MC<0.85 interpolamos os resul-

tados das duas equações 2.30 e 2.29 e mostradas com MCITP como variável.

38



2 .2 .12  Perda de massa na fase AGB

A perda de massa na fase AGB representa um fator fundamental para a evolução
química e estrutural da estrela. Neste modelo utilizamos três principais leis de perda de
massa. A primeira delas é a de Reimers (1975).

BEEM = nAGB4.0 10“ (2.32)

A luminosidade L considera-se já. com as devidas correções para o ciclo do flash, primeiros

pulsos, etc, explanadas nas seções posteriores. O raio da  estrela R é obtido através da

subseção 2.2.8 e M é a massa instantânea da estrela. O fator nAGB é um parâmetro de

ajuste para a intensidade da perda de massa. O valor da literatura atual é em torno de

0-5<77AGB<5-

Outra lei de perda de massa usada é a de Vassiliadis & Wood (1993) (VW93) baseada
na teoria de pulsação de Miras. A perda de massa é então dada pela equação

log(M) = —11.4 + 0.0125P, (2 .33)

onde P é o período de pulsação em dias dado por

log(P) = —2.7 — 0.9109(M) + 1.94log(R). (2.34)

O período de pulsação da estrela determina a taxa de perda de massa. Com o período

de pulsação maior que um valor estimado (Pm) ,  a perda de massa entra num regime de

supervento, onde a equação 2.33 é substituída por

M = —L-—. (2.35)
cºm

A velocidade de expansão do supervento neste caso é

vez,, = min[(-—13.5 + 0.056Pm), 15] kms-1. (2.36)

Outra lei de perda de massa usada foi proposta por Blocker (1995) que formulou esta

lei baseada também no cálculo dinâmico de atmosferas de pulsação de Miras.

M = 4.83 10“9(M'2'1)(L2'7)MR (2.37)

sendo MR a lei de perda de massa da equação 2.32 com nAGB=0.1.

Todas as leis de perda de massa estão em MO/ano. Em nosso modelo, quando não

especificado, foi utilizado a lei de VW93 com Pm: 250 dias.
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2.2.13 Correções para os primeiros pulsos

Desde o começo da elaboração dos modelos sintéticos, como descrito em lben & Ren-

zini (1983), os primeiros pulsos térmicos apresentam amplitudes menores que o previsto.

Equações de tip e L necessitam fatores de correção para. a diminuição da amplitude dos

valores calculados. Foi proposto que primeiros pulsos térmicos em estrelas AGB possuam

características um pouco diferentes dos posteriores por apresentarem uma intensidade

menor e também um período interpulso menor. Modelos sintéticos apresentam correções

para a luminosidade e período interpulso nestes primeiros “flashs”.

Para a luminosidade nos primeiros pulsos térmicos utilizamos um fator f dependente

do tempo multiplicado a luminosidade obtida pela equação que reduz a amplitude do

pulso. Como utilizado em GdJ93,  a correção dos primeiros pulsos ocorre durante os seis

primeiros pulsos, mas na literatura também podemos encontrar correções até o décimo

pulso. Portanto o fator de primeiros pulsos é dado por

f = f1+(1  _ f1)(t/T), (238)

onde fl =L1Tp / L. O valor de T (em anos) é seis vezes o valor do período interpulso calculado

ao início da fase AGB , f1= LlTp/  L e t é o tempo decorrido na fase AGB.  Observando a

equação acima, percebe-se que, ao início da fase AGB,  t=0  e logo f=f1 e ,  portanto L=L1Tp.

A medida que o tempo decorre, f tende a unidade e multiplicado a luminosidade, o valor

desta volta ao seu valor obtido da relação descrita na subseção 2.2.6. Para termos uma

idéia deste efeito, para uma estrela com 4.5 MG) e Z=0.02 o valor inicial é f1=0.67 .

Durante os primeiros pulsos térmicos, o período interpulso é menor comparado ao

calculado na subseção 2.2.10. Este intervalo de tempo assemelha-se ao de uma estrela

com Mg maior, ou seja,  um período interpulso calculado com um valor da  massa do

caroço maior do que realmente é .  GdJ  93 derivou a seguinte tabela de dados de Sackmatm

et.al.(1988a) que mostra a correção da massa do caroço para os seis primeiros pulsos

térmicos.
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Nº de pulsos AMC(Z = 0.02) AMC(Z = 0.001)
1 0.09 0.06

2 0.065 0.01

3 0.04 O

4 0.03 0

5 0.02 O

6 0.01 0

Z 7 0 0

Tabela 5: Correção da  massa do caroço para o cálculo do período interpulso durante os 6 primeiros

pulsos.

Para tal correção, o valor de AMC deve ser adicionado à massa do caroço (Mc) obtendo

uma massa “efetiva” somente para o cálculo de ti,, durante os seis primeiros pulsos. Este

valor deve ser usado somente para obter uma massa “efetiva” para o cálculo de ti,, e não

ser adicionado a cada pulso térmico para cálculos futuros influenciando em outras relações

dependentes de MC.

2.2.14 Terceira Dragagem e HBB

Como descrito no capítulo anterior, a terceira dragagem possui um importante papel na

evolução química das estrelas AGB.  Durante o período interpulso, a queima da  camada

de hidrogênio proporciona um aumento em massa da camada intershell. Ao final deste

período, a convecção se torna presente na região intershell e a dragagem leva parte do ma-

terial que antes foi adicionado às camadas exteriores. Na parametrização deste fenômeno,

segundo GdJ  93, define-se um parâmetro de eficiência de dragagem que dita a quantidade

do material que será dragada após ser agregada a MC. O fator de eficiência para este

fenômeno é dado por A = %,  onde
t .

AMO: [O ——dt. (2.39)

Temos então que AMM é o matéria] dragado e AMC é o material agregado 3. MC durante

o tip. O valor de AMC é dado integrando-se a taxa de crescimento de Mc (%)  durante

toda a fase de queima da camada de hidrogênio.

A composição do material dragado é principalmente Heª, C12 e 016 nas seguintes
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abundâncias de fração por massa segundo Sackmann et.al.(1988b): X4=0.76, X12=0.22

e X16=0.02. Carbono e oxigênio são resultados da queima incompleta do hélio pelo pro-

cesso triplo-a durante o flash do hélio. Um parâmetro muito importante em modelos

sintéticos é a massa do caroço mínima para a ocorrência do 3ºDU.  Somente em estre-

las com MC >M'3ª" a convecção se torna suficientemente importante para considerarmos

uma dragagem nesta fase TP-AGB. Este parâmetro é utilizado no capítulo seguinte para
a calibração do modelo. Outro fenômeno que também possui um importante papel na

evolução química das estrelas AGB é 0 Hot Bottom Burning. Utilizamos neste modelo o

formalismo de GdJ93 com quatro parâmetros fundamentais. Durante a dragagem, parte

do material é exposto à região de queima de hidrogênio. Os parâmetros citados abaixo

são usados no formalismo do modelo.

. fHBB: fração do material dragado exposto à uma temperatura sufrcientemente alta

para que a queima do material pelo ciclo CNO aconteça.

. TBEC: temperatura na base do envoltório convectivo.

. fhm: fração do envoltório misturado e processado pelo HBB durante o período inter—

pulso.

. tHBB: tempo de exposição do material à região do HBB.

Os valores utilizados em nosso modelo foram obtidos através de GdJ93 que definiu

os melhores parâmetros de acordo com abundâncias íinais comparadas com RV, sendo

fHBB=0.94, f1m=3.6 10”4 e tHBB=0.0014 tip.

O HBB,  quando efetivo, possui uma atuação no  processamento do material dragado

e no material que pela convecção chega até a região de queima na base do envoltório.

Existem então dois meios de atuação a serem calculados, o primeiro durante o período

interpulso que processa parte do Mem, e o segundo que processa o material dragado pelo

3ºDU logo após o pulso térmico.

As equações abaixo descrevem as quantidades em massa de cada isótopo que é dragada

e dependendo do isótopo processada pelo HBB.

AX4 : XªªAMdu
tHBB

Axlº = (1-fHBB)X12+%%Bª/o X,?BBamtJAMdu
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t
AXIS  ___ [fHBB fº HBB X;?BB(t)dtj| AMdu

tHBB

f tHBB

Axm : [ixi fo XÉÍBBUW AM,,“ (2.40)
t

AX16 = [(I “' fHBB)X16 + % [o HBB XflfBB(t)dt] AMdu

Todas as equações acima possuem o termo AM,,“ que pode sofrer modificações na com-

posição dependendo da  quantidade inicial de cada elemento e também da síntese do HBB.

A primeira equação é do He4. Como não existe queima desse elemento na região, já que a

temperatura para o HBB não é suficiente para a ativação do triplo-a, considerase somente

a dragagem do elemento simplesmente. Para O12 e 016, parte do material é dragado, já
que estes elementos existem inicialmente na composição de AMdu e é sintetizado pelo

HBB. O primeiro termo da  equação destes elementos mostra que parte do material, mul-

tiplicada por (l-fHBB), não é exposto a temperatura suficientemente altas da região de

HBB logo são simplesmente dragados. O segundo termo da equação mostra que parte do

material, multiplicado por fHBB, sofre síntese pelo HBB e modifica sua abundância no

material. Os elementos O13 e N14 não estão presentes na composição inicial do material

dragado e possuem somente o termo que corresponde à síntese do HBB. Como o material

é processado pelo ciclo CNO,  estes elementos vão surgir como resultados de reações que

acontecem durante O pouco tempo que o material é tempo exposto à região de queima.

Sabemos agora as quantidades de cada elemento acrescentadas ao envoltório. Supondo

que a mistura de AMdu ocorre de modo quase instantâneo após o pulso e o 3ºDU, preci—

samos definir as novas abundâncias do envoltório ao início do período interpulso.

_ xº'ªMme — fHBB) + AX + % fáªªª X<t>dt

Mem, + AMdu

O parâmetro Xªºw define a nova abundância de um isótopo após o 3ºDU e a atuação

xm (2.41)

do HBB. O primeiro termo da equação acima indica a quantidade do envoltório que não

é processado pelo HBB durante o tip, onde Xºld é a abundância do elemento antes da
dragagem e da  atuação do HBB no material dragado. O segundo termo corresponde ao

material dragado pelo 3ºDU, sendo ele processado pelo HBB. Estes valores são dados pelas

equações 2.40. O terceiro termo representa a atuação do HBB durante todo o período

ínterpulso. Parte do envoltório, dado por Mem, fºur, é misturada à região de queima na

base do envoltório e processado possuindo assim uma condição de contorno diferente com
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relação a integral por possuir abundâncias iniciais diferentes do material dragado e sim

do envoltório. Todos estas massas são divididas por Menu+AMdu e temos então a nova

abundância do elemento após o pulso térmico.

Neste formalismo, parte das equações apresenta um termo correspondente a síntese do
w”]elemento , definindo uma média.

1
tHBB

. tHBB .<x '  >= fo x;,BB(t)dt (2.42)

Este termo representa a abundância média do isótopo “i” sendo sintetizado durante sua

exposição à região de queima por um tempo t HBB.  A estrela perde material para o meio

interestelar de modo intenso durante a fase AGB devido à sua alta taxa de perda de

massa. Próximo ao final da fase AGB,  a massa do envoltório atinge valores que tem como

consequência uma mudança drástica na temperatura na base do envoltório Cºnvectivo.

Sabendo-se disso, definimos uma massa crítica para o envoltório, que abaixo desta massa,

o envoltório se torna incapaz de realizar o HBB e o 3ºDU. Esta massa é definida segundo

RV (caso “B”), que propõe uma massa crítica dependente de Mc.

Meªn? = 0.85(1.687 + MC(—8.092 + Mc(11.687 — 4.343MC))) (2.43)

Esta definição para o desligamento HBB e 3ºDU ao final da fase AGB indica na verdade

condições para existirem estes fenômenos no envoltório. GdJ93 definiu uma massa crítica

do caroço para que aconteça o HBB. Esta massa segundo suas calibrações é uma massa do

caroço maior que MHBB=0.8MO, isto é, a condição MC >0.8M© para que o HBB ocorra.

Um parâmetro de  determinação da existência do 3ºDU é a massa mínima do caroço, Mgª",

que é definido pela equação abaixo, segundo K02.

Mªlin = a l  + azMi + (1,3Mi2 + (MM? (2 .44 )

Os valores dos coeficientes são dados pela tabela 6. GdJ  93 definiu a condição para finalizar

a fase TP-AGB com a massa final do envoltório de 0.2 Me.  Quando esta massa do

envoltório é alcançada, a fase TP—AGB acaba. e a nebulosa planetária é ejetada para o

meio interestelar.



Coeficiente Z=0.02 Z=0.008 Z=0.004

al  0.732759 0.6766 0.516045

G2 -0.0202898 0.0657372 0.241 1016

(13 —0.0385818 -0. 1080931 -0. 1938891

(14 00115593 0.0274832 0.0446382

Tabela 6:  Valores dos coeíicientes da  equação 2.44.

2.2.15 Ciclo CNO

Na queima do hidrogênio pelo ciclo CNO,  alguns elementos entram nas reações como

componentes catalisadores. Como as reações possuem tempos diferentes, as abundâncias

dos catalisadores são funções do tempo. Para o cálculo destas evoluções, foi utilizado O

método apresentado em Clayton (1983).

Se considerarmos uma aproximação ao equilíbrio das reações, ou seja, os tempos de

vida de NH, 015 e F17 são muito maiores que o tempo de reação do ciclo CNO, portanto

podemos considerar as abundâncias destes elementos constantes. Esta aproximação pode

ser feita somente para temperaturas abaixo de 108 K, condição satisfeita na região da

base do envoltório convectiva. Levando em consideração as condições citadas acima,

pode-se supor duas cadeias de reações no ciclo CNO,  que possuem tempos bem distintos:

o ciclo CN e o ciclo ON . As taxas de reação destas duas cadeias possuem valores que

aCN + a0N=1,  e um desacoplamento completo aproxima-se para os valores aON «3.6

10"4 e aCN wl .  Estas cadeias de reações podem ser separadas quando o tempo do ciclo

CN for considerado bem menor que o tempo do ciclo ON. O diagrama abaixo mostra o

ciclo CNO dividido em duas partes, o ciclo CN e o ciclo ON.

Ciclo CN Clz+p —+ N13+7

N13 —> C13+e++u

Cl ª+p  —» N14+fy

N14+p —+ 015+fy
015+p —+ N15+e++u
N15+p  —> Cn+He4
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Ciclo ON N15+p —> 016+7

Om+p » F"+7
F17+p —> Ol7+7+e++u

0"+p  % NM+Há

Diagrama 1: O Ciclo CNO pode ser dividido em 2 ciclos que acontecem em tempos bem distintos,

sendo o ciclo CN ocorrendo num tempo bem menor que o ciclo ON. 0 N14 da  última reação do ciclo ON

entra na 4ª reação do ciclo CN e o C12 resultante do primeiro ciclo volta ao início. Assim o ciclo CNO

recomeça. Figura adaptada de Clayton(1983).

O desacoplamento destes dois ciclos proporciona um tratamento diferenciado para cada

um deles, ou seja, podem ser tratados matematicamente de modo separados. Vamos ao

ciclo CN que possui o seguinte sistema de equações diferenciais acopladas.

dC12( t )  012 NM

dt T12 T14

61013“ )  012  013

d t  T12 7"13

dN14( t )  _ 0113 N14  (2  45 )

dt  _ 7'13 T14 .

Este sistema pode ser escrito da forma de um sistema de autovalores e autovetores da

forma,
d
aU=[A]U.  na)

Portanto, o sistema de equações diferenciais pode ser escrito com os valores de  tempos

de vida de cada elemento do ciclo e as abundâncias dos elementos formando a notação

matricial mostrada acima.

12 _ L L 12
d C 7'12 O 7'14 C

_ 13 _ 1 1 13dt (; _ & _ã  o 0 (2.47)
14 1 1 14N 0 7—13 —-;1; N

A solução deste sistema possui a forma de uma soma de exponenciais multiplicadas por

constantes que serão definidas através de condições de contorno atribuídas ao sistema.
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Este sistema de equações pode ser resolvido encontrando três autovalores e três autovetores

que compõem por sua vez a solução do sistema de equações diferenciais.

U(t) = AUleM + Bmwt + CUaeAªt (2.48)

Os autovalores A1, A2, A3 representam as três soluções do sistema de equações que podem

ser obtidos calculando & solução do determinante da matriz mostrada na equação 2.47.
Sendo assim temos que solução da equação secular [A-A[1]]=0 chegando ao determinante

1 ]—(;E + A) 0 a

à _(7'1—1—3 + A) () = 0. (2.49)

0 à; —(â + A)

Teremos, portanto três soluções para A, que representam, portanto os três autovalores na

solução do sistema de equações,

—2+A _—2—AA :O  A = A , 2.501 7 2 2 7 3 2 ( )

onde

1 1 12=—+——+— e A=[22-4( 1 + 1 + 1 )]. (2.51)
T12 7'13 714 T127'13 T127'14 7'137'14

A partir destes autovalores chegamos ao três autovetores (U1,U2 e U3) que vão compor

assim a solução do sistema de equações. Os autovetores são obtidos a partir da solução

da equação A U.:AiUi, onde A é a matriz 3x3 da equação 2.47.

Um dos autovalores é nulo, logo um termo da solução tem um valor constante que na

verdade representa os valores de equih'brio das abundâncias. Os autovetores calculados

são matrizes 3x1 .  A solução tem a forma de um valor constante, que é o valor de

equilíbrio do isótopo mais duas exponenciais multiplicadas por constantes de contorno e

outros dois autovetores. Para os autovalores, deíinimos A1 =O e ,  consequentemente, A2 e

A3 são negativos. Isso nos mostra que, evoluindo temporalmente, os valores dos termos

exponenciais se tornam cada vez menores e a abundância converge para um valor de

equilíbrio como mostrado na equação abaixo.
cºm 033

013“) = Cê; + BUgeMt + C'Use'xªt (2.52)

N 14(t) Nêgª
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Para definirmos estas condições de contorno, precisamos saber quais são as abundâncias

iniciais do material. Seguindo a equação acima, atribuindo t=0  temos um sistema de

equações para chegarmos aos valores de B e C ,  assim, as condições de contorno do sistema

está satisfeita e a evolução temporal de cada isótopo está definida.

Para o ciclo ON, o método de resolução é 0 mesmo, mudando os valores % —> ªgf,

% —> ª; e TÍ—4 —> % e também os elementos do ciclo CN pelo ON. 0 mesmo sistema de
equações será. resolvido com a mesma metodologia, mas com a diferença dos valores que

foram modificados para este ciclo, como descrito em Clayton (1983).

As soluções do ciclo CNO apresentam-se de forma realmente dependente da tempera-

tura. A temperatura na base do envoltório convectivo em estrelas AGB é da  ordem de

106 - 107 K .  GdJ 93 ajustou uma temperatura dos gráficos de RV como função da massa

do caroço e da  massa inicial da estrela. A equação usada então é

TBEC = —25.45 + 16.41Mi + 127.6(Mo — 0.8), (2.53)

e esta temperatura é dada em 106 K .  Para temperaturas menores que 30  106 K ,  os tempos

de vida de cada reação (T.,-) são bem maiores que o tempo de exposição do elemento de

massa aquela temperatura, logo podemos desconsiderar a síntese do material. Quando

a condição é satisfeita, o BBB é desligado, não processando o material do envoltório e

também o material dragado consequentemente. As taxas das reações do ciclo CNO foram

obtidas do artigo de Fowler et .al .  (1975) como funções da  temperatura. Os tempos de

vida dos elementos presentes nas equações mostradas anteriores podem ser calculados

através da equação

T.; = (Ã iX)—1.  (2'54)

A figura 2.3 mostra a evolução temporal dos elementos do ciclo CN.  Como o ciclo

ON possui um tempo bem maior de ocorrência que o ciclo CN, precisamos definir uma

condição para a ativar o ciclo ON durante o cálculo da evolução dos elementos. Uma

condição utilizada por GdJ93 baseia-se na diferença entre a abundância do N14 ao final

do tempo de exposição (t H3 B)  e o valor da abundância de equilíbrio do N14 e esta diferença

dividida por Nªg atingir um valor limite estabelecido. Somente quando o ciclo CN atingir
tal condição de equilíbrio é que podemos ativar o ciclo ON.  Esta condição ainda é incerta
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e discutida atualmente. A condição de GdJ93 (comunicação privada) utilizada foi, então

N14(t = tHBB) — NI;
———--—-ª— < . , ,Nã; _ o 2 (2 55)
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Figura 2.3: Evolução dos elementos do ciclo CN. A convergência para valores de equilíbrio toma-se mais

rápida para temperaturas acima de T6=40.

Computando o ciclo CNO na região de HBB,  as abundâncias de equilíbrio calculada nas

equações anteriores mostram que existe um acúmulo de N“, já que grande parte do C12

é convertido principalmente em Nª ,  como na figura 2.3. Quando o ciclo ON é ativado,

parte de O16 também é convertido em Nª .

2.2.16 Yields

Este parâmetro indica O rendimento que uma estrela. tem na. produção ou consumo

de um certo elemento durante sua vida. Vamos definir yield estelar como descrito em

Groenewegen & van den Hoek (1997).
1 f (Mc) _

y,. _ E jº M(M,-,t)(X.'(t) _ Xi(0))dt (2.56)

A função M (M,-,t) denota a taxa de perda de massa como função do tempo e massa inicial.

X,(t) é a abundância. do elemento “i” no instante t e )(;(O) é a abundância inicial do mesmo
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elemento. Este produto é integrado durante toda a vida da estrela, ou seja, até T(M,;), que

representa o tempo de vida de uma estrela com massa inicial M; .  O valor desta integral

é normalizado dividindo-o pela massa inicial. Podemos notar que o yield do elemento vai

depender da  perda de massa e principalmente da  diferença Xi(t)- Xi(0), que representa o

ganho em relação ao início da evolução estelar. No caso do hidrogênio, que é um elemento

consumido e não produzido, esta diferença vai ser sempre negativa. J á  no caso do 012

em estrelas de baixa massa e N14 em estrelas de massa intermediária, são valores sempre

positivos, pela produção destes elementos. Como o modelo é na  verdade um programa de

computador evoluindo com passos, esta integral na verdade é um somatório.

2 .3  O Modelo Computacional

Nosso modelo computacional começa com a entrada de parâmetros iniciais para a

evolução da estrela. A definição da massa inicial e da metalicidade são feitas e as

abundâncias iniciais são calculadas. A primeira dragagem acontece e ocorrem as mu-

danças nas abundâncias iniciais. Perdas de massa correspondentes às fases RGB e E—AGB

são calculadas e seus valores são subtraídos do valor da  massa inicial. Após esta perda

de massa calculamos a massa do caroço no primeiro pulso térmico e a seguir, quando

satisfeita a condição, calculamos & segunda dragagem. Considerando todas as perdas de

massa e processos anteriores à fase AGB, a estrela agora se encontra com uma massa e

metalicidade ao começo da  evolução na fase AGB. Neste momento utiliza-se a sub-rotina

de evolução na fase AGB. Calculamos os parâmetros necessários, como tempo interpulso

e luminosidade, com as devidas correções para os primeiros pulsos quando necessárias.

Dividimos esta sub-rotina em duas partes. A primeira é relativa ao flash, se Menv<2 MQ,

com uma mudança na luminosidade durante um curto período de tempo e a outra parte

é o período interpulso. A cada passo do programa é calculado novamente a luminosidade

e,  consequentemente, taxas de perda de massa e de crescimento da massa do caroço, raio

e temperatura efetiva. Cada passo acontece com uma mudança em massa do envoltório

não maior que 10"3 MG). O passo do programa então pode ser definido como

10'3MQ6t=—.————.(M+%º) (2.57)
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Este laço acontece até o tempo interpulso ser completo. Quando isso acontece, entra

então as sub—rotinas do  3ºDU e HBB,  quando satisfeitas as condições para que aconteçam.

Nestas sub-rotinas, o material é dragado do caroço e na presença do HBB segundo o for-

malismo é também processado. Este material é misturado ao envoltório e as abundâncias

são atualizadas. Novamente um período interpulso é calculado considerando as correções

primeiros pulsos quando necessárias e o ciclo recomeça. A evolução AGB acaba quando a
massa do envoltório atinge a massa crítica citada ao linal da subseção 22.14 ou quando a

massa do caroço atinge O limite de Chandrasekhar, que neste modelo foi considerada 1 .2

MQ. É possível alcançar esta massa limite de Chandrasekhar por modelos com massas

iniciais próximas a 8 MG e com uma perda de massa mais tênue. Ao final da fase AGB

o envoltório é ejetado para o meio interestelar na forma de nebulosa planetária (NP),

sobrando somente 0 caroço com massa Mc, uma anã branca. O diagrama seguinte, figura

2.4, mostra o esquema do funcionamento do nosso modelo. Também temos no final desta

monografia, em anexo, o código fonte deste modelo sintético construído, no apêndice A.
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Modelo Sintético

Condições iniciais: Mie Z

i
10 Dragagem

i
Perdas de Massa na
fase RGB e E—AGB

i
Cálculo do Mºm,

i
2ª Dragagem

Cálculo de Lm, e tbm,

Cálculo de n,,

Cálculo de L. 84,1“, Reto

enquantoFase
TP—AGB

Mº Mem., M são
atualize das.

|300U19 HBB]—. Abundâncias
atualizadas

' ]
NP + anã branca

Figura 2.4: Diagrama do funcionamento do código do nosso modelo sintético.
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Capítulo 3

Vínculos Observacionais

Neste capítulo descrevemos como foi feita a calibração do modelo sintético através da
função luminosidade de estrelas carbonadas (CSLF). Para tal calibração, aplicamos utili—

zamos dados das estrelas da Grande Nuvem de Magalhães (LMC) e da. Pequena Nuvem

de Magalhães (SMC). Os resultados desta calibração foram discutidos e os parâmetros de

dragagem são definidos como funções da  metalicidade para cada lei de perda de massa.

Também utilizamos dados observacionais de nebulosas planetárias para calibrarmos nossos

parâmetros de HBB. Outros vínculos também foram usados para conferir a consistência

das calibrações realizadas. Os yields finais também são calculados para diferentes massas

iniciais e metalicidades, mostrando a influência do HBB nestes yields.

3.1 Introdução

O método de calibração de dragagem em modelos é feito através da função luminosidade

de estrelas carbonadas. A dragagem possui um forte papel na formação deste tipo de

estrelas, como Vimos no Capítulo 1 e por isso a calibração não é somente importante para

parâmetros de dragagem, mas também para o realismo das abundâncias superficiais e

aplicações correlatas dos modelos sintéticos. Observações de estrelas AGB na LMC , SMC e
na Galáxia indicam um intervalo específico de luminosidade no qual a maioria das estrelas

carbonadas se encontra. Este intervalo se inicia aproximadamente em MMN —3, sugerindo

estrelas progenitores de baixa massa, e vai até MMN -7  . O fato de estrelas carbonadas

não serem formadas com MM menor que o valor de -7  indica a presença dominante do
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HBB,  que inibe a formação de estrelas carbonadas de  massa intermediária justamente

pelo consumo de C12 transformado em Nª .  Utilizando um formalismo de síntese de
população, tentamos reproduzir os dados observacionais de estrelas apresentadas neste

intervalo de magnitude bolométrica, segundo dados da  literatura. No entanto, surgem

algumas discrepâncias entre teoria e observação, também intituladas por Iben (1981)

como “Mistério das Estrelas Carbonadas”. Desde a publicação deste artigo, o estudo

neste tópico obteve alguns avanços na formação de estrelas carbonadas, mas o mistério

continua.

Uma ferramenta importante para o estudo de formação de estrelas carbonadas é o
modelo sintético. A rapidez no processamento da evolução destas estrelas resulta numa

liberdade de parâmetros que permite uma enorme vantagem no tratamento computacional
da  síntese de população. Para um ajuste à função luminosidade, precisamos determinar

quando e qual a intensidade da dragagem. Na  maioria dos modelos sintéticos, inclusive o

nosso, existem dois parâmetros para a dragagem, a eficiência de dragagem (A) e a massa

mínima para que a mesma ocorra (Mgª) .  A partir destes dois parâmetros podemos

ajustar do melhor modo possível uma curva teórica a função luminosidade de estrelas

carbonadas observada.

3 .2  Nuvens de Magalhães e a CSLF ºbservacional

As Nuvens de Magalhães apresentam—se como os melhores candidatos para objetos de

vínculo para este t ipo de calibração, basicamente por possuir uma grande quantidade de

estrelas observadas na fase AGB e carbonadas e pela distância determinada., LMC para

50 kpc e SMC para 65 kpc.

Para a LMC, usamos uma amostra de 895 estrelas de Frogel & Costa (1996). A

identificação de estrelas carbonadas baseou-se no  reconhecimento das linhas espectrais

de CN,  no infravermelho próximo (AA7910,8100,8320). Foi utilizado o sistema de íiltros

JHK e /  ou RI e a magnitude bolométrica aparente (mbºz) foi determinada. Uma correção

bolométrica foi calculada baseada na observação do filtro K usando uma sub amostra. O

autor considerou um erro na magnitude de :I:0.34. A curva de luminosidade foi obtida

calculando a magnitude bolométrica absoluta (MM) com um módulo de distância de po

= 18.5 = mim; — MM, como em Westerlund (1990). O intervalo de magnitude bolométrica
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observada é de aproximadamente -3 até -6.5. O pico da distribuição destas estrelas da
LMC é de aproximadamente M;»; = -4.87.

Já para SMC, a amostra utilizada foi de Rebeirot (1993), com 1686 estrelas. Adapta—
mos as correções bolométricas como em Westerlund et.al.(1986) e o módulo de distância
m=19.0. As bandas observadas foram de C2 entre 5220 e 4850 angstrongs (banda de
Swan), principalmente a banda de 5165 angstrongs. A maioria das estrelas carbonadas
desta amostra encontra-se no intervalo de magnitude bolométrica de aproximadamente -3
até —6.5. O pico da distribuição para SMC está localizado em aproximadamente MM:—
4.37.

3 .3  Função Luminosidade Teórica

As estrelas evoluem na fase AGB e podem realizar uma transição de estrelas do tipo
M (C/O<1) para estrelas do tipo C (carbonadas) (C/O>1), devido ao fator já. citado
anteriormente, o 3ºDU. Com o propósito de realizar um ajuste aos dados observados das

Nuvens de Magalhães, usamos o formalismo de Marigo (1999) para criarmos uma função

luminosidade de estrelas carbonadas teórica. Este intervalo onde a distribuição de M,»;

se encontra é de aproximadamente -3  até —6.5, e dividimos em intervalos menores na dis-

tribuição AMM=0.2, que também chamamos de “bin”. O número de estrelas carbonadas

presentes em transição no k—ésirno “bin”pode ser escrita como
Minª" Mini"

N,, = [MPM N,,(M,)dM, oc m <I>(M,-,t)ATk(M.-)dM,«. (3.1)

onde <I>(Mi,t) é a taxa de nascimento estelar, isto é ,  o número de estrelas formadas com

massa M,- no instante t .  O termo Atk(M,-) é o tempo que cada estrela de massa Mi

perdura neste k—ésimo intervalo de magnitude bolométrica AMM,  Este valor é obtido

diretamente da evolução de estrelas em nosso modelo. Portanto, Nk representa o número

de estrelas carbonadas que estão no k—ésimo intervalo de magnitude AMM. A integração

é feita em todo o intervalo de massa, de M,- até M f ,  sendo os limites mínimo e máximo de

massa, respectivamente, para as estrelas se tornarem carbonada. Estes limites de massa

inicial vão depender, “a priori”, dos parâmetros estabelecidos inicialmente de dragagem.

Nosso modelo condiciona primeiramente estes limites de massa antes da calibração. ISSO

deve ser calculado para todos os intervalos de magnitudes, com intervalos de AMM. Para
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sabermos as condições para a calibração, precisamos resumir as informações necessárias
das estrelas de massa Mi, isto é ,  em que taxa estas estrelas são formadas, quanto tempo

levam para chegar até a fase de carbonada e quanto tempo gastam nesta fase. Para isso
precisamos discutir alguns conceitos de síntese de população.

A taxa de nascimento estelar é um produto de duas funções, a função massa inicial
(IMF), (MM,-), e a taxa de formação estelar (SFR) «MM,—,t). A função massa inicial surgiu
primeiramente com Salpeter (1955) e representa uma função de distribuição de massa na
formação estelar. Esta distribuição é normalizada, então consequentemente

OOjo q$(M,-)dM,- = 1. (3.2)

Utilizamos neste trabalho a função massa inicial de Kroupa et.al.(1993), que é expressa

pela seguinte equação.

0 para M / Me < 0.1

à(M) : a1M_1'3 para 0.1 < M/MG < 0.5 (3.3)
(mM—ªº para 0.5 < M/MO < 1.0
(mM—º'7 para 1.0 < M/MG < 00

Com a1=0.29055 e a9=0.1557 os valores das constantes para a função está. normalizada.

Uma estrela de massa inicial M,: possui um tempo de vida T(M.'), logo podemos consi-

derar que o tempo de vida T, é aproximadamente o tempo que a estrela leva até chegar à

fase de carbonada, j á  que o tempo na fase AGB,  após se tornar carbonada, é muito menor

que o tempo pré—AGB (T,- »Tcarb)- Sabendo o tempo que a estrela leva para chegar à

fase de carbonada, podemos chegar à época de seu nascimento, com t=TG - T;, onde TG

é a idade da Galáxia. Temos, portanto, a taxa de nascimento estelar expressa por

º(Mi, TG _ T(Mi) )  = ªª(MilªMTG _ AM,—)). (3-4)

Para nossos propósitos, vamos considerar a taxa de formação estelar constante. A

função luminosidade teórica cresce proporcionalmente com o tempo devido à formação

contínua de estrelas, mas para nossos fins, vamos normalizar nossos dados, por isso pode—

mos considerar por simplicidade uma taxa de formação estelar constante. Nosso objetivo

é o pico da distribuição e fatores de síntese de população, como SFR e IMF, terão uma

menor influência na reprodução da distribuição teórica. Isso indica que os parâmetros de

dragagem são os únicos determinantes na localização do pico na. distribuição.
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Podemos simplificar a obtenção deste valor considerando uma aproximação em relação
à evolução da luminosidade da estrela durante a fase TP—AGB. Uma taxa de evolução
constante de magnitude bolométrica durante a fase TP-AGB pode ser considerada.

dol
dt

Esta condição é levada em consideração somente com uma relação L—Mo, tendo L uma

= constante (3.5)

função linear da  massa do caroço. Como citada na subseção 2.2.6, a relação utilizada
entre luminosidade e a massa do caroço satisfaz esta condição. A derivada da massa do
caroço com relação a luminosidade é uma constante (% = K 1) .  Por outro lado, a taxa
de evolução (equação 2.26, % = K2(—)L3)) é linear com relação a luminosidade da estrela.
Tendo em vista estas duas equações, podemos relaciona—las, fazendo com que n seja
eliminado, e portanto, % = K 1 /  Kg = ª—ªãtºªl. Em nossos cálculos, uma taxa de evolução
da luminosidade foi encontrada da ordem de 10”6 MM;/ano. O fato de considerar uma
evolução linear da  magnitude bolométrica simplifica muito os cálculos do tempo gasto por

uma estrela carbonada no k-ésimo intervalo da  CSLF teórica.

A figura 3 .1  mostra a transição de estrelas de diferentes massas com relação a magnitude

bolométrica. Um limite inferior em massa inicial de aproximadamente 1.75 MO aponta

que estrelas de massas menores que este valor não realizam o 3ºDU, não passando pela

transição de estrelas do tipo M para estrelas do tipo C. Na outra extremidade, no limite

superior de massa, estrelas com aproximadamente 4.25 MG apresentam um HBB ativo,

assim prevenindo a formação de estrelas carbonadas pela destruição de C“ .

Após um pulso térmico, a estrela possui um perfil de luminosidade durante o período

interpulso como foi descrito nas subseções 2.2.7 e 2.2.13. Um período de luminosidade

abaixo do valor calculado da relação L—MC possui um papel fundamental na população

das estrelas que vão povoar a parte da função luminosidade com MM mais positiva., isto

é, uma “cauda” (tail) da distribuição com estrelas de baixa luminosidade. Se não consi-

derassemos estas estrelas do nosso modelo na função luminosidade teórica, teríamos uma

parte faltante do perfil. Parte da função luminosidade destas estrelas estaria ausente nas

regiões de MW de aproximadamente —3 à —4, como discutido por GdJ93. Nas observações,

uma estrela AGB no estágio carbonada apresenta uma luminosidade que é na verdade um

valor que não obedece à relação L-Mc, isto é, uma fase de “sub-luminosidade” obedecendo

ao perfil citado na. subseção 2.2.7 e mostrado na figura 2.2.
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Início da  fase AGB
“ - —— C/O>1

' Final da  fase AGB

Z=0.008

Inicial

Figura 3.1: A evolução das estrelas AGB de diferentes massa iniciais com relação a magnitude bolométrica,

para Z=0.008. A linha negra mostra o valor de Mb,,l ao início da  fase AGB.  A linha vermelha representa

a magnitude quando a estrela transita do tipo M para o tipo C e a linha azul mostra a magnitude

bolométrica final da  estrela. A área hachurada mostra, portanto a região em que podemos encontrar

estas estrelas carbonadas.

Para isso, a queda da luminosidade abaixo do valor calculado, através da  relação citada,

é incluída na calibração de um modo simples. Acompanhando o formalismo de Marigo

(1999), construímos uma função de probabilidade P (L—AL), que expressa a probabilidade

da estrela com luminosidade calculada segundo a relação L-Mc, possuir uma luminosi-

dade menor, L—AL. Adaptamos este formalismo ao nosso perfil de luminosidade durante

o período interpulso e construímos a nossa função de probabilidade. Dividimos o perfil

em partes que representam intervalos de luminosidade de intervalos iguais & AMM=0.2,

seguindo 0 valor de cada “bin” da distribuição. Integrando cada perfil nos intervalos de

AMM,  chegamos aos valores de probabilidades normalizados. A distribuição de probabi-

lidade normalizada à unidade obtida é a seguinte.

P1 ( 0 .2  < AMM < 0.4) = 0 .182

P2 (0.4 < AMM < 0.6) = 0.081
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P3 (0.6 < AMM < 0.75) = 0.031 (3.6)

Aplicando esta distribuição de probabilidade, o número de estrelas carbonadas N,, que se

encontram no k—ésimo intervalo de magnitude bolométrica na função luminosidade pode

ser expressa como
3

Nk = Nko + z Nk+iPi (3 .7)
i=1

onde Nk,oP0 representa o número de  estrelas carbonadas seguindo a luminosidade da

relação L-Mg, que cruzam o k—ésimo intervalo de magnitude bolométrica na distribuição.

O termo Nk+iPi representa o número de objetos que possuem tal valor da luminosidade,

seguindo a relação L—MC, que deveriam estar no intervalo (k+i)-ésimo de magnitude bo—

lométrica, mas contribuem para 0 k—ésimo intervalo por se apresentarem com uma lumi-

nosidade L—AL, sobrepondo neste intervalo de magnitude k. Isso se deve a probabilidade

de encontrar uma estrela que deveria possuir uma certa MM segundo a relação L-Mc,

mas sua luminosidade quando medida, encontra-se com uma certa M;,, menor, devido ao
perfil de luminosidade durante o período interpulso. Resumindo, a função luminosidade

está envolvida também com uma probabilidade da estrela ser encontrada com uma certa

luminosidade mais baixa do que deveria, de acordo perfil de luminosidade do período

interpulso.

3 .4  Calibração dos parâmetros de dragagem

A incapacidade de modelos autoconsistentes serem compatíveis com dados observacio-

nais indica que há uma necessidade de mudanças nos parâmetros de dragagem utilizados.

O 3ºDU deveria acontecer a partir de um valor de Mc menor que Mgª", este último calcu-

lado por modelos autoconsistentes. Por isso, não há  um acordo entre estes valores teóricos

e observacionais. Estes parâmetros podem ser ajustados às observações usando a CSLF

como um vínculo observacional através de A(>0) e AMÉª"(<0), sendo o último a diferença

entre 0 valor de Mªr"-" citado na. subseção 22 .14  e o valor necessário para a calibração.

Este parâmetro de subtração do valor de Mgª" deve-se, principalmente, à ignorância dos

processos físicos com detalhes no interior das estrelas de baixa massa responsáveis pela

dragagem. Fizemos a calibração destes parâmetros usando os dados das Nuvens de Ma-

galhães considerando metalicidades diferentes para as duas Nuvens, Z,-=0.008 para LMC
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e Zi=0.004 para SMC. Partimos primeiramente de algumas considerações dos parâmetros

de perda de massa e HBB. Os parâmetros considerados para estes fenômenos são citados

nas subseções 22.14 e 22.12. Como parâmetros iniciais de dragagem também foram usa—

dos A=0.75 e AMZ—"'“ = -0.050. Baseamos nosso ajuste principalmente entre os picos das

distribuições teórica e observacional. Nossos ajustes para as duas Nuvens são mostrados

nas figuras abaixo. Primeiramente mostramos os resultados obtidos com as calibrações

usando VW93.
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Figura. 3.2: Ajuste da  Função Luminosidade de  Estrelas Carbonadas para a Grande Nuvem de Magalhães

usando a lei de perda de massa de VW93 (Z,—=0.008).
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Figura 3.3: Ajuste da  Função Luminosidade de Estrelas Carbonadas para a Pequena Nuvem de Magalhães

com perda de massa de VW93(Z;=0.004).



O melhor ajuste à Grande Nuvem de Magalhães, utilizando VW93, foi obtido com os

parâmetros de A=0.6 e AMÉª"=—0.03, como mostrado na figura 3.2. A discrepância entre

as distribuições teóricas e observacionais na  região de magnitudes bolométricas maiores

que aproximadamente -4.5, ainda. é discutida na literatura, contribuindo para manter o

“Mistério das Estrelas Carbonadas”, citado por Iben (1981). Uma tentativa de explicação
para esta diferença pode ser provavelmente o perfil de luminosidade. Uma distribuição

de probabilidade de acordo com este perfil pode infiuenciar solidamente nas contribuições

de estrelas que deveriam possuir uma magnitude bolométrica no (k+i)-ésimo “bin”, mas
devido a esta consideração estão na realidade no k-ésimo intervalo.

Para a Pequena Nuvem de Magalhães obtivemos um ajuste com os parâmetros de

A=0.65 e AMF" : -0.065, figura 3.3. A SMC apresenta uma distribuição de estrelas car—

bonadas mais dispersa e os problemas encontrados na LMC no intervalo menos luminoso

apareceu neste ajuste. Nosso ajuste para & SMC apresentou uma discrepância para es-

trelas com magnitudes bolométricas menores. Podemos observar uma certa discrepância

entre teórico e observacional para valores menores que aproximadamente Man:—4.7. Esta.

diferença pode ser explicada pela consideração de uma taxa de formação estelar constante

durante todo o tempo da síntese de população e também pela perda de massa, ainda

discutida na literatura. A taxa de formação estelar real é diferente da considerada como

constante, portanto estrelas neste intervalo, que são na verdade estrelas mais massivas,

deveriam estar em menor número na CSLF teórica. Isso reflete uma diferença na SFR

recente da Pequena Nuvem de Magalhães. Uma taxa de formação estelar mais detalhada

que constante, neste caso, pode proporcionar um melhor ajuste nesta região da distri-

buição. A perda de massa nesta calibração possui um fator fundamental. Dependendo da

intensidade da perda de massa, a estrela pode ter um tempo na fase de carbonada maior

ou menor (ou mesmo não ter!), infiuenciando no formato e no ajuste da curva teórica.

da CSLF, como podemos perceber pela equação 3.1. Com os termos de dragagem cali-

brados para estas amostras, podemos criar uma função destes parâmetros em função da

metalicidade inicial da  estrela, no intervalo 0 .004<Zi<0 .008 .

AMgªª"(Z,-) = 8.752, — 0.1
à(Zi) = -12.5z, + 0.7. (3.8)

Visando observar a iníiuência das diferentes leis de perda de massa, realizamos a calibração
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utilizando em nosso modelo além da perda de massa de VW93, outras duas citadas na

seção 2.2.12, Reimers(1975) e Blocker(1995). A calibração foi feita com estas perdas de

massa. citadas para as Nuvens de Magalhães.
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Figura 3.4: Ajuste da  Função Luminosidade de Estrelas Carbonadas para, a Grande Nuvem de Magalhães

utilizando a. lei de perda de massa de Blocker(1995)(Z,-=0.008).
Í
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Figura 3.5: Ajuste da  Função Luminosidade de  Estrelas Carbonadas para. a. Pequena. Nuvem de Magalhães

utilizando a lei de perda de massa de Blocker(1995)(Z,—=0.004).

Nossos ajustes para B95, como nas figuras 3.4 e 3.5, foram

AMg'i"(Z,-) = 102i — 0.1

x(zi) = -12.5Z,. + 0.75. (3.9)
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Considerando a perda de massa de Blocker(1995), podemos observar um ajuste para a

LMC quase sem o problema da extremidade mais luminosa da distribuição. Como esta

parametrização de perda de massa apresenta um histórico de perda de massa mais intensa,

nota-se & infiuência da  perda de massa nesta região. Uma redução do número de estrelas

nesta região da  distribuição foi devido às estrelas mais massivas, que se tornam carbonadas

e permaneceram como tais num menor tempo, devido à lei de perda de massa imposta.

Os valores do ajuste da  dragagem foram A=0.65 e AMZ?" = -0.02. O problema da outra

extremidade, menos luminosa, ainda permanece. No ajuste para SMC, obtivemos os

valores de A=0.70 e AM?" = -0.06. A falha ao ajustar-se na extremidade mais luminosa.

se torna um pouco mais expressiva nesta região para & SMC.

Realizamos as mesmas calibrações para a lei de perda de massa de Reimers(1975).

;, = 0.45
AMcm'"= -o.030.2 —<
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Figura 3.6: Ajuste da  Função Luminosidade de  Estrelas Carbonadas para a Grande Nuvem de Magalhães

com a taxa de perda de massa de Reimers(1975)(Z,-=0.008).

Para LMC e SMC,  as divergências na região menos luminosa da distribuição permanece-

ram usando a perda de massa seguindo o formalismo de Reimers(1975). Para a Grande

Nuvem de Magalhães obtemos A=0.45 e AMF" : -0.03 e para a Pequena Nuvem de

Magalhães A=0.65 e AMF" = -0.06, segundo ajustes nas figuras 3.6 e 3.7. Na LMC,
apresentou-se uma discrepância expressiva na região mais luminosa., a partir de uma mag-

nitude bolométrica de aproximadamente -5.3. Quanto à SMC,  esta diferença mostrou—se

bem menos intensa e em alguns pontos praticamente nula, sendo bem diferente quando

comparamos ao perfil da Grande Nuvem de Magalhães.
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Figura. 3.7: Ajuste da  Função Luminosidade de Estrelas Carbonadas para. a. Pequena Nuvem de Magalhães

com a taxa de perda de massa de Reimers(1975)(Z,-=0.004).

Os parâmetros de ajuste se tornam também funções da metalicidade inicial, logo

AMgª'wzi) = 7.5z,- - 0.09
A(Z,—) = —5oz.- + 0.85. (3.10)

Para todos os seguintes vínculos, utilizamos os parâmetros de dragagem ajustados à LMC  .

No  final deste trabalho, em anexo, consta o código fonte do programa de calibração através

de uma CSLF teórica (Apêndice A). Nossos resultados para LMC foram.

Parâmetros Blocker(1995) Vassiliadis & Wood(1993) Reimers(1975)

A 0.65 0.60 0.45

AM?" -0.020 -0.030 —0.030

Tabela 7: Parâmetros calibrados de CSLF da LMC.

Para a Pequena Nuvem de Magalhães, nossos valores de calibração foram segundo & ta—

bela abaixo.

Parâmetros Blocker(1995) Vassiliadis & Wood(1993) Reimers(1975)

A 0.70 0.65 0.65

AMT" -0.060 —0.065 -0.060

Tabela 8 :  Parâmetros calibrados de CSLF da SMC.
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3 .5  Abundâncias de Nebulosas Planetárias

Utilizamos um outro vínculo observacional a partir do qual podemos calibrar os

parâmetros responsáveis pela síntese de elementos no HBB,  como citados na subseção

2.2.14. Uma verificação deste tipo é fundamental para uma análise química e estrutural

de um modelo de estrelas AGB.

Nebulosas planetárias (NP)  apresentam-se como grandes produtoras de elementos e

devolvem este enriquecido material para o meio interestelar. Em uma nebulosa planetária

os principais elementos encontrados são carbono e nitrogênio. Nosso modelo, portanto

pode ser colocado à prova a partir de abundâncias finais destes objetos.

Todas as NP foram geradas com massas iniciais entre 1 à 8 MO, apesar deste limite

superior ainda ser alvo de discussão, e também descartamos a hipótese de que estre—

las AGB não resultam em NPs. Consideramos as abundâncias de nossas NP como as

médias das abundâncias do material perdido pela lei de perda de massa durante os últimos

TNp=30.000 anos na  fase AGB da  estrela, como na equação abaixo.

_ fg"? MX4(t)dt
< X," > 7- .

[CNP Mdt (3.11)

Na  realidade, o tempo no qual a massa da  nebulosa planetária é ejetada, para assim ser cal-

culada a média da abundância, depende da composição química, massa inicial e também

da lei de perda de massa empregada. Calculamos uma estimativa de início da  contagem

para a abundância média destes últimos 30.000 anos na evolução da estrela, simplesmente

considerando quando o envoltório chegar a um determinado valor de  Me",,Np = M TNp+0.2

Me.  Este valor estima uma massa do envoltório para os últimos TpN anos de vida, aproxi-

mando uma taxa de perda de massa praticamente constante durante o íinal da fase AGB.

Estes resultados de abundâncias finais refletem as características iniciais de seus respec—

tivos progenitores. Os resultados esperados apontam a intensidade e duração dos vários

processos envolvidos na evolução dos progenitores de NP. Gráficos de log(C/O)xHe/H e

log(N / O)xHe / H são usados para a calibração dos valores de abundâncias finais em NP. A1-

terando valores dos parâmetros do HBB, podemos ajustar nossos dados de nucleossíntese

aos dados de nebulosas planetárias. Comparamos nossos dados também aos resultados do

modelo de Marigo(2001). Realizamos esta calibração da nucleossíntese novamente para as

três perdas de massa citadas neste trabalho. Através dos parâmetros fbur e fHBB, podemos
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ter uma sensibilidade na produção de elementos característicos de nebulosas planetárias,

como o carbono, o nitrogênio e o oxigênio. Tornando o HBB mais ou menos eficiente,

podemos assim ajustar nossos valores de abundâncias únais de nebulosas planetárias aos

dados observacionais e de outro modelo. As razões de 0/0 e N/O são calibradas de
acordo com dados da literatura. As calibrações da nucleossíntese destas estrelas são feitas

ao mesmo tempo para as duas razões, isto é, os parâmetros citados acima necessitam pos-

suir valores que satisfaçam ao mesmo tempo as razões 0/0 e N/  0 com valores razoáveis,
quando comparadas aos dados considerados como vínculos.

3.5.1 A relação log(N/O)xHe/H

O valor de log(N/O) aponta principalmente uma produção de N14 em estrelas mais

massivas, causada pela presença atuante do HBB. Uma deficiência de N14 nas estrelas de

menor massa apontam para o comportamento condicional do HBB,  em que não acontece a

produção de nitrogênio com massas menores que aproximadamente 4 Me.  Com o objetivo

do estudo das leis de perda de massa, fizemos a calibração do HBB para as três leis citadas.

Para a lei de perda de massa. de VW93, B95 e R75, obtemos os seguintes resultados nas

íiguras 3.8, 3.9 e 3.10. Podemos notar neles o nítido aumento da  relação N / O para estrelas

mais massivas, caminhando para a direita dos gráficos, sendo este aumento uma assinatura

do HBB.
1 l | I I

D B&K(1994)
----- Marigo(2001)
- - - -  Modelo

Henry et. al.(2000)

I ' I ]
0.08 0.10 0.12 0.14 0.18
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Figura 3.8: Calibração do HBB com log(N/0)xHe/H, usando abundâncias de nebulosas planetárias da

literatura(vide texto) e tendo resultados do modelo de Marigo (2001) como comparação. A lei de perda

de massa usada foi de VW93.
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Figura 3.9: Calibração do HBB com log(N/O)xHe/H, usando abundâncias de nebulosas planetárias da

literatura(vide texto) e tendo resultados do modelo de Marigo (2001) como comparação. A lei de perda

de massa usada foi de B95.

Podemos perceber que, a principal diferença entre as duas perdas de massa mostradas

acima, é a variação do log(N/O) para estrelas mais massivas, maiores que 4 Me. 0 valor de
log(N/O) apresenta-se diferentemente para as três leis de perda de massa.. Uma história

de perda de massa predominantemente mais ou menos intensa pode indicar resultados

diferentes. Percebemos razão N / O maior para as perdas de massa de VW93 e menor

para B95, para estrelas mais massivas (para He/ H maiores). Isso pode indicar que uma

história da lei de perda de massa mais intensa aponta para um tempo de vida na fase

AGB mais curto, assim fenômenos como 3ºDU e HBB possuem um menor tempo de
atuação nas abundâncias dos envoltórios estelares. Este fato significa uma modificação

das abundâncias menor quando comparadas ao início da fase AGB. A relação log(N/O)

para a lei de perda de massa de Reímers(1975) apresenta-se de modo intermediário quando

comparado com as duas outras leis de perda de massa.

Nossos resultados foram calibrados de acordo com dados obtidos de Kingsburgh & Barlow

(1994) e Henry et.a.l. (2000) e também com resultados do modelo autoconsistente de Marigo

(2001) com o valor do comprimento de mistura a=1.68. O comportamento da razão N/  O

apresentou—se como previsto.
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Figura 3.10: Calibração do HBB com log(N/O)xHe/H, usando abundâncias de nebulosas planetárias da

literatura(vide texto) e tendo resultados do modelo de Merigo (2001) como comparação. A lei de perda

de massa usada foi de R75.

3.5.2 A relação log(C/O)xHe/H

O valor de C / 0 mostra principalmente a presença mais intensa de carbono em estrelas

de massas mais baixas, até 4 M9 .  Para massas maiores que este valor, o HBB entra em

ação depletando a maioria do carbono presente no envoltório da estrela, assim diminuindo

a razão C /  0 .  Este valor está nitidamente ligado a formação de estrelas carbonadas. O

fato da estrela ter uma “passagem” na fase de carbonada ainda é discutida na literatura.

1 l l ' I l l 1 I I

D K&B(1984)
----- Marlgo(2001) º
- - - - -  Modelo

I Henry et.al(2000)

I I ' Í ' l ' Í ' |0.08 0.09 0.10 0.11 0.12 0,13 0.14 0.15
HelH

Figura 3.11: Calibração do HBB com log(C/O)XHe/H, usando abundâncias de nebulosas planetárias da

1iteratura(vide texto) e tendo resultados do modelo de Marigo (2001) como comparação. A lei de perda

de massa usada foi de VW93.
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Um aumento da relação C/O para estrelas de baixa massa aparece nas três figuras, 3.11,

3.12 e 3.13, com as três leis de perda de massa. Este fato mostra que isso é característico

do modelo, independente da lei de perda de massa usada.

Podemos observar nos gráficos um aumento da relação C /  O para estrelas de baixa

massa e depois para estrelas um pouco mais massivas, o HBB entra em ação causando

uma depleção do carbono no envoltório destas estrelas.

1 l l l ! Í I l I

D K&B(1994)
----- Marigo(2001) D
-----  Modelo

l Henry et.al(2000) _ “ . ,  .
DD D , ,  " ' - = ,  “_ "If
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º º -  ' 1 /1  D 7.“ |: -
º , ,  ' l 1, º D I «|a . , na . ,ba
" '“ _______( __º__º_ ________________Á. . . . í .
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Figura 3.12: Calibração do HBB com log(C /O)xHe/ H, usando abundâncias de nebulosas planetárias da

literatura(vide texto) e tendo resultados do modelo de Merigo (2001) como comparação. A lei de perda.

de massa usada foi de B95.

Na  figura 3.11 notamos um pequeno aumento da razão C /O  para razões He/ H maiores,

isto é, estrelas de massas maiores. Isso pode ser explicado devido ao fato de que, com o

HBB destas estrelas, o ciclo ON é acionado para estrelas mais massivas, consumindo o

oxigênio e aumentando um pouco a razão C/  O.

Obtivemos os seguintes valores dos parâmetros de HBB para as três leis de perda de

massa..

Parâmetros Blocker(1995) Vassiliadis& Wood(1993) Reimers(1975)

fb." 3 .0 10"3 5 .0  10"7 3.0 10"4

fHBB 0.91 0.80 0.94

Tabela 9 :  Parâmetros calibrados do HBB.
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Figura 3.13: Calibração do HBB com log(C/O)xHe/H, usando abundâncias de nebulosas planetárias da
literatura(vide texto) e tendo resultados do  modelo de Merigo (2001) como comparação. A lei de perda

de massa usada foi de R75.

3 .6  Relação Massa Inicial-Massa Final

A relação massa inicial - massa final está intimamente ligada a dois importantes processos

das estrelas AGB, a perda de massa e a dragagem, que vão se refletir na evolução química

da estrela e consequentemente nos yields finais pelo material ejetado no meio interestelar.

A eficiência de dragagem mostra—se como um parâmetro fundamental na relação, pois

esta eiiciência vai determinar qual vai ser a massa do caroço, Mc,  ao final da fase AGB,“

devido aos acréscimos de massa durante o período interpulso e as dragagens ao final dele.

Como a eficiência de dragagem é menor que uma unidade, pelo menos neste trabalho,

um crescimento do caroço acontece durante a fase AGB. Este crescimento está. ligado ao

tempo que a estrela se encontra nesta fase, que por sua vez também está relacionado com

a taxa de perda de massa. Usamos as leis de perda de massa citadas no capítulo anterior

para uma comparação com dados semi-empíricos da literatura. Nossos resultados foram

comparados com Claver et.al.(2001), que partiu de massas finais de anãs brancas e através

de um modelo de  evolução estelar estimou as massas iniciais das progenitoras, assim como

Weidemann(2000) que usou dados da vizinhança solar.

Dados de Weidemann (2000) mostram que uma perda de massa intermediária é ne-

cessária para a reprodução dos dados semi—empíricos obtidos, segundo a figura 3.14. Para

estrelas de até 4.5 MO, observamos que não existe uma grande divergência entre os re—
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sultados das leis de perda de massa. Esta divergência aparece realmente em estrelas de

maiores massas iniciais que apesar de passarem pouco tempo na. fase AGB, os processos

nestas estrelas são mais intensos que em estrelas de massas menores, como o 3ºDU e HBB,

apontando assim para resultados mais diversos com diferentes leis de perdas de massa.

Isso mostra. que a teoria de perda de massa precisa ser melhorada, principalmente para .

estrelas de massas maiores.

! I 1 l l l 1 l

1-2  ' —«— Weidemann(2000)
. Reimers(1975) %

1 ,1 -  ——--Blockor(1995) /ª” 4
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Figura 3.14: Nossos resultados de Mi'Mf, com metalicidade Z,-=0.02 usando diferentes leis de perda de

massa. As  leis de perda de massa usadas: B95, VW93 e Reimers(1975). Comparamos nossos resultados

com Weidemann(2000).
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Figura 3.15: Nossos resultados com diferentes leis de perdas de massa comparados com dados semi-

empíricos de Clever et.a.l.(2001).
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Comparando nossos resultados com os dados semi-empíricos de Claver et.al.(2001), figura

3.15. Podemos observar que, para. estrelas de massas menores existe uma. proximidades

dos valores da literatura com as leis de perda de massa colocadas à prova. Um divergência,

principalmente para Blocker(1995), mostra que é necessário uma perda de massa menos

intensa para a reprodução dos dados, apesar de que para massas maiores consideramos

apenas um valor no gráfico como referência.

Depois de realizarmos as comparações com os valores de Weidemann(2000) e Claver

et.a.l.(2001), notamos que não existe realmente uma lei de perda de massa preferencial

para a reprodução destes dados da literatura. Existe apenas uma convergência dos dados

nas duas figuras mostradas, as figuras 3.14 e 3.15, na região de 2 até 4 Me com todas as

leis de perda de massa comparadas, mas uma divergência dos rasultados para as diferentes

leis de perdas de massa em progenitoras de maiores massas.

3 .7  Distribuição de Massa de Anâs Brancas

A Distribuição de Massa de Anãs Brancas (WDMD) é outro importante vínculo para

análise do formalismo da perda de massa. Uma estrela, dependendo da taxa de perda

de massa, permanece na fase AGB até se tornar uma NP com uma anã branca (WD)
ao centro. As massas destas estrelas resultantes podem informar os históricos de perda

de massa, tempo de vida na fase AGB dos progenitores e suas condições de dragagem.

Uma distribuição deste modo pode ser derivada através de elementos de síntese de po-

pulação, já citados neste capítulo, como IMF e SFR. As observações na vizinhança solar

apontam um pico na distribuição de anãs brancas entre 0.5 - 0.6 MQ, contendo por volta

de 45% da amostra. Este valor pode ser explicado de acordo com a teoria de evolução

estelar considerando que estrelas entram na fase AGB e a maioria possui remanescen—

tes por volta de 0.52 Me,  que são estrelas progenitoras por volta de 0.9 a IMO. Estas

estrelas, neste intervalo de massa inicial, são tão velhas quanto a Galáxia, isto é,  aproxi-

madamente 11-15 Ganos, um valor ainda incerto. A parametrização dos modelos precisa

levar em consideração uma perda de massa e uma dragagem adequadas, fazendo com que

as estrelas povoem os intervalos de massa desta distribuição de acordo com observações.

A estadia destas estrelas na fase AGB precisa ser suficiente para que um aumento em

massa do caroço durante a fase AGB produza WDS mais massivas, deste modo povoando
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“bins” mais massivos. Anãs brancas com massas menores que 0.4 Mg são provavehnente
anãs brancas compostas por He. Estas estrelas também foram consideradas nas amostras
para comparação, segundo Bragaglia et.al.(1995). Adaptamos um intervalo (“bin”) da
distribuição de 0.1 MG e normalizamos nossos resultados.

A parcela das WD presentes no k—ésimo intervalo de massa de M'j até M?“ é expressa

por,  lc+l k
'“ oc Hamºr/Jua — mama/2, (3.12)

onde Mi?“ e Mí? correspondem ao intervalo de massa inicial das estrelas que geraram WDS
que ocupam o k—ésimo intervalo da distribuição. à(Mf/º) é a função massa inicial (IMF)
calculada para a massa média Mf/2=(Mf+1+Mf)/2. 1,0(TG-Tk/2) é a taxa de formação
estelar, que consideraremos novamente constante. A função massa inicial foi a mesma para
a calibração da CSLF, sendo a de Kroupa et.al.(1993). ATI,/2 é o tempo de detectabilidade
da WD de massa MI;/2 após a morte da sua progenitora com massa inicial Miº/2 , sendo

então ATk/2=TG - Tk/z. Isso significa que & detectabilidade após a morte da estrelas

progenitora de massa Mªº/2 acontece até os dias atuais. Este tempo pré-WD foi usado de

Iben & Laughlin (1989), que é dado pela equação (em anos),

TIC/2 : 1003.921—3.66109(M.-k/2)+1.9697log(Mf/2)log(Mf/2)—0.9369109(M:'/ ª)lag(Mf/2)log(M:/ª)) .  (3_13)

M.'º+1—M.'º . . . . -O termo W representa o intervalo de massa micra] de estrelas que vao por sua vez
! “ f

contribuir com WDs de massas similares no k—ésimo intervalo. Este termo da equação
(Mk+l_Mk

3.12 favorece a formação de WDs no “bin”quando W possuir um valor maior,
! ' !

que significa um intervalo maior de massas iniciais contribuindo para a formação de WDS

em um certo “bin”da distribuição. Este é um fator dominante na formação de estrelas
k+1_ !: _

no intervalo de massa de 0.5 a 0.6 Me,  pois é neste intervalo que (Alm—%% possui umaM —M'=
maior contribuição. Outro fator que possui contribuição real na WDfMD éf IMF, que dá

preferência à formação de estrelas de baixa massa, contribuindo para “bins” de menores

massas finais.

Compararnos nossos resultados com dados de massas de WDs obtidas de Bragaglia

et.al.(1995). Uma metalicidade inicial solar foi usada pelos dados de comparação obtidos

serem da vizinhança solar. Estudamos novamente as três perdas de massa neste Vínculo

e notamos resultados diferentes. Primeiramente, percebemos uma discrepância entre as
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duas distribuições, teórica e observada, no intervalo de massa entre 0.5 e 0.7 Mº ,  para.

as leis de perda de massa usadas. O número de WDs neste intervalo de massa diferente
(Mk+1_  ;,

do observacional pode apontar uma relação Hi teórica não condizente com ob-
f — .f

servações. Notamos comportamentos diferentes da WDMD para os três tipos de perda de

massa testados.

. . I T |

I:! Modelo -
Bra a I ia1995

.º a 1
.º G | 1

Fr
eq

uê
nc

la 
da

 W
D:

W

.º N 4

Z0.0 WO / %%
0.4 0.6 MW;—BSGI) 1.0 1.2

Figura 3.16: A distribuição de Bragaglia et.al.(1995) em preto e a. nossa. distribuição teórica.. Podemos

perceber um pico nas duas distribuições com massa entre 0.5 e 0.6 MQ, com a lei de perda de massa de

VW93.
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Figura 3.17 : A distribuição de Bragaglia et.al.(1995) em preto e a. nossa distribuição teórica. Utilizado &

lei de perda de massa de Blocker(1995).

Nas figuras 3.16 e 3.18, podemos perceber um maior povoamento dos “bins” de massas

maiores, com relação a figura 3.17. Dependendo da  lei de perda de massa, sendo menos
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intensa, pode proporcionar um maior tempo relativo na fase AGB, permitindo uma maior

acreção de massa pelo caroço durante esta fase, assim se tornando uma anã branca de

maior massa. Em estrelas com perdas de massa de Blocker(1995), figura 3.17, o histórico

de perda de massa apresenta-se de modo que uma estrela passa um tempo menor na fase

AGB e assim o caroço deixa de sofrer aumentos expressivos em massa. Sendo assim, existe

pouca migração de estrelas que entraram na fase AGB com uma certa massa do caroço e

depois, devido à acreção de massa ao longo da fase, avança em direção a “bins” de massas

maiores. Deste modo, a distribuição usando B95 apresentou-se muito mais concentrada

em intervalos de massas menores, fazendo com que a função massa inicial tenha um papel

realmente dominante no resultado. Considerando a lei de Reimers(1975), algo similar

a lei de VW93 aconteceu. Existiu um maior número de estrelas com massas do caroço

pequenas que evoluíram e povoaram os “bins” de massas maiores quando comparada com

Blocker(1995). Com relação a WDMD, a lei de perda de massa de Vassiliadis & Wood

(1993) nos pareceu a mais indicada para esta distribuição, apresentando um ajuste satis—

fatório aos dados observacionais de Bragaglia et.al.(1995).
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Figura 3.18: A distribuição de Bragaglia et.al.(1995) em preto e a. nossa distribuição teórica, com a. lei

de perda de massa de Rsimers(1975).

Em anexo, no final deste trabalho consta o código fonte criado para a WDMD teórica, no

Apêndice A.
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3.8 Yields Finais

Calculamos os yields finais de estrelas com massa entre 1 < M /M© < 8, para as

metalicidades Z=0.004, 0.008 e 0.02, dos seguintes elementos: HI, He'ª, Cªº, 013, N14 e

016.

3 .8 .1  Influência da Massa Inicial e HBB

A influência da massa inicial nos yields está intimamente ligada às condições de

ocorrência do HBB e 3ºDU, como visto anteriormente. Os yields de H1 mostram—se

negativos para todas as massas iniciais. Este fato se deve ao consumo de H ª ,  pelo ciclo pp

ou CNO, sintetizado em He4 durante todo o período de evolução da estrela. Consequente-

mente, os yields de He4 têm valores positivos pelo fato do He4 ser resultado da queima do

HI. Estes valores dos yields se acentuam para massas maiores. Os yields de C12 possuem
valores maiores nas estrela com até aproximadamente 4MQ, devido à existência somente

da dragagem nestas estrelas. O C12 dragado da região intershell e enriquece o envoltório,

formando muitas vezes as estrelas carbonadas. Acima deste valor de massa inicial, o HBB

entra em ação e o C12 é consumido nestas estrelas. Os yields de 013 possuem valores pra-

ticamente nulos em estrelas com M,» < 4M9, mas estrelas acima desta massa têm, como

consequência do HBB, uma pequena produção deste elemento pelo ciclo CNO. Já  os yi-

elds de N14 e 016 são fortemente iníiuenciados pelo HBB,  com sua produção e destruição

na base do envoltório convectivo. Estrelas com Mi > 4M© são produtoras significativas

de N14 e, na maioria das vezes, destruidoras de 016 na região do HBB, sendo resultados

característicos da  queima imcompleta do ciclo CNO.

Com o objetivo de avaliar a importância do HBB nos yields, calculamos para o caso da

atuação e ausência do mesmo, como mostra a figura 3.21. Para o HBB se tornar ausente,

usou—se a condição M HBB=1.4M©. O papel do HBB indica uma produção principalmente

de N“,  e em menor quantidade de C ª ,  e o consumo de C12 e 016 na base'do envoltório
Cºnvectivo em estrelas com massas maiores que aproximadamente 4Mo.  Na ausência

desta queima, o que se observa, é o simples enriquecimento das estrelas com relação ao

Clº, devido à terceira dragagem. Sem a queima na base do envoltório, não existe também

qualquer produção de C13 e consequentemente seus yields são praticamente nulos. Os

yields de N14 deixam de ter valores expressivos nas estrelas com massas no intervalo
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4<  M /MGJ < 8 pela ausência do HBB, isto é, a não produção de N“ .  Também os valores

dos yields de O16 deixam de ter valores tão negativos com a ausência do HBB, como mos-

trado na figura 3.21. Sem a ação do HBB,  estas estrelas deixam de consumir 016 na base

do envoltório Cºnvectivo. Em particular, estes yield negativos podem indicar que progeni-

toras mais massivas de nebulosas planetárias possivelmente devolvem ao meio interestelar

O16 em igual ou menor abundância com relação a abundância primordial do meio, ou seja,

progenitores mais massivas podem não contribuir em O16 para o enriquecimento do meio
ou mesmo depletar o elemento no ambiente. A massa inicial e o HBB possuem portanto,

um fator fundamental na síntese de elementos nas estrelas AGB.

3 .8 .2  Comparação dos resultados com outros modelos

Os yields finais foram comparados aos dados dos modelos de Marigo(2001) e 104 para

as metalicidades Z=0.02  e Z=0.004, como mostram as figuras 3.19 e 3.20. A lei de perda

de massa utilizada para a comparação foi VW93. Os yields apresentaram, na maioria das

vezes, valores menores comparados aos modelos citados. Valores de yields de H1 e He4

foram mais significativos para os modelos usados na comparação que os obtidos nestes tra-

balho. Uma depleção de H1 e uma produção de He4 mais notável é percebida para maiores

massas iniciais, e nos modelos de 104 principalmente, os valores foram mais significativos.

Os yields de C12 apresentam-se bem semelhantes até 1.5MQ, intervalo de massa inicial

de inexistência do HBB e 3ºDU, principamente com relação à Marigo(2001). O intervalo

de atuação somente do 3ºDU (1.5 5 M /M© 5 4 — 5) aponta valores diferentes de yields.

Um limite superior de massa inicial para um valor significativo de yield de 012 varia em

cada um dos modelos, podendo indicar um formalismo com um intervalo de atuação do

HBB mais extenso(até N SMG em 104) que o utilizado neste trabalho. Após este valor, a

atuação do HBB depleta o C12 nas estrelas mais massivas e os yields decrescem. Os yields

de C13 de outros modelos indicam uma produção deste elemento bem mais intensa que

os resultados obtidos. Os modelos usados na comparação apresentam picos de yields em

torno de 4—4.5M© e nosso modelo não apresenta esta característica com tal magnitude.

Os valores dos yields de O16 e N14 mostram—se relativamente próximos na comparação até

4MO, com exceção ao yield de 016 quando comparado à Marigo(2001)(Z,=0.004). Com

massas maiores a esta, os yields de N14 mostraram-se similares à Marigo(2001) e os valores
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de 104 bem mais expressivos na comparação. Para uma metalicidade Z,-=0.004, somente

104 apresenta uma depleção de O16 para este intervalo de massa, já que Marigo(2001) e
este trabalho não apresentaram valores negativos dos yields.

Os modelos de Marigo (2001) são autoconsistentes e podem ter resultados “a priori” mais
confiáveis, entretanto, funcionam de modo complexo pelas equações envolvidas e o forma—

lismo tem que ser “como tais”, e funcionam como resultados de “caixas retas”. O modelo

de 104 é sintético, assim como o apresentado neste trabalho. Com um formalismo baseado

no modelo autoconsistente de K02, apresenta uma evolução distinta e consequentemente

resultados diferentes, podendo ser esta a explicação para a discrepância nas comparações.

3.8.3 Influência da Metalicidade

A metalicidade possui uma importante influência nos diversos parâmetros do modelo.

Mudanças desde a luminosidade da estrela até taxas de reações termonucleares acontecem

quando se altera a composição da estrela. Esta mudança tem consequências profundas na.

evolução estelar e na produção dos elementos, isto é ,  nos yields finais. Pode-se comparar

os resultados de yields finais com diferentes metalicidades iniciais nas figuras 3.22 e 3.23,

que utilizam Zi=0.008 e 0.004 respectivamente.

Com relação aos yields de H1 e Heªl, a metalicidade não teve grande influência. nos

valores finais, como podemos perceber nas figuras já citadas. Já  com relação ao yield

de C12 para Zi=0.008, o maior valor(Y(C12)=0.003) foi obtido com R75 e B95, este com
massa inicial de 3Mg. Já  para a metalicidade de Zi=0.004, o formalismo de perda de

massa de B95 aponta um yield para este elemento de aproximadamente 0.005 com 2M9.

Já  o pico do yield de C13 comentado anteriormente, com & metalicidade Zi=0.008, ocorreu
com 4M© usando a lei de perda de massa R75 e com Y(C13)=0.0003. Já  com Z.-=0.004, o

pico foi de menor magnitude (Y(Clª)=2.10“5), com a mesma lei de perda de massa e massa

inicial. Com relação ao yield de N“,  o maior valor foi obtido com VW93 para as duas

metalicidades, mas valores diferentes foram encontrados. Para a metalicidade Zi=0.008,

um valor máximo aproximado de 0.012 para uma massa inicial de 7Me.  J a para Z,=0.004,

com uma massa de 6.5MO, o valor do yield foi de 0.009. N ota—se também que as linhas

para a perda de massa de VW93 nos dois casos vão até 6 .5  e 7MO para Z,- com valores

de 0.004 e 0.008 respectivamente. Acima destes valores de massa inicial, usando esta lei
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de perda de massa, a estrela se torna uma supernova do tipo I I  pelo fato de alcançar

a massa de Chandrasekhar durante evolução AGB. Diferentes metalicidades influenciam

a estrela no aumento da  massa do caroço, podendo alcançar a massa de Chandrasekhar

como neste caso. Os yields de 016 tiveram valores diferentes para metalicidades diferentes.
A depleção do yield de 016, prevista em estrelas com M > 4MQ, acontece para diferentes

metalicidades e leis de perda de massa. Para Z;=0.008, a lei de perda de massa com o

valor mínimo do yield foi a de VW93, com (Y(016)=0.0016) e todas as demais leis também
apresentaram tal depleção. Já para Z,-=0.004, o valor de (Y(016)=0.0007) foi obtido-com
B95. Um fato interessante no yield deste elemento foi que para a lei de perda de massa

de VW93, não foi apresentada depleção para qualquer massa inicial. Para as demais

formalismos de perda de massa, a depleção mostrou-se presente. Realmente podemos

perceber que a metalicidade possui real influência na evolução e nucleossíntese estelar.

3 .8 .4  InHuência da Perda de Massa

Investigamos também os formalismos de perda de massa comparando os yields de estrelas

com mesma metalicidade inicial, mas com leis de perda de massa diferentes, como indicado

nas figuras 3.22 e 3.23. Os yields mostram claramente a influência de uma história de

perda de massa na evolução das estrelas AGB. Fatores de influência na nucleossíntese da

estrela, como a terceira dragagem e HBB,  possuem uma intensidade e duração na atuação

segundo a história de perda de  massa e consequentemente modificações nas abundâncias

do envoltório são distintas para cada caso, acarretando em yields diferentes.

Apesar dos yields de H1 e He4 possuírem o mesmo comportamento descrito na seção

3.8.1, a depleção no caso do H1 e produção do He4 são visivelmente influenciáveis pela

história de perda de massa. Para estrelas menos masssivas, valores dos yields de H1 e

He4 estão relativamente próximos, mas a diferença ocorre basicamente para estrelas com

massas maiores(M,- >4MO). Um yield mais significativo neste intervalo é com relação à

lei de perda de massa VW93, comparando estrelas com a mesma massa inicial, como nas

figuras 3.22 e 3.23. Os yields de C12 apresentaram-se mais expressivos nas estrelas com até

4Mg, devido à ausência do HBB. Valores de yields de C12 mostraram-se pouco dispersos

com relação à. lei de perda de massa neste intervalo de massa inicial citado. Com relação

ao yield de C ª ,  percebe-se um pico do yield com massa inicial aproximadamente 4MO,
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usando a lei de R75. O mesmo pico do yield de C13 observa—se em 104(íigura 16), usando
o formalismo de VW93. Os outros dois formalismos de perda de massa não apresentaram

tal característica com relação ao yield do mesmo elemento. Já  os yields de N14 tiveram

comportamentos bem distintos com relação às estrelas de massas maiores a 4MQ. Podemos

notar nas figuras que a produção de N14 está fortemente ligada ao formalismo de perda

de massa utilizado na fase AGB. O maior valor do yield neste intervalo foi usando o
formalismo de VW93. O menor yield para o N14 foi para a lei de perda de massa de B95

e valores intermediários foram usando portanto o formalismo de R75. Finalmente, o yield

de O16 apresentou a depleção para o intervalo de massa M> 4MQ, como esperado, mas

a lei de perda de massa que apontou a maior depleção foi a de VW93. Valores menores

foram os resultados usando o formalismo de R75 e B95. Podemos notar claramente nas

figuras 3.22 e 3.23 que o formalimo tem um papel importante na nucleossíntese estelar.

Diferentes leis de perda de massa resultam em yields com valores bem distintos entre eles.
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Marigo(2001) e 104.
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Conclusão

Construímos um modelo sintético para avaliar a evolução de  estrelas AGB usando

diferentes leis de perda de massa. Estas taxas de perda de massa são obtidas de modo

empírico e/ou argumentos heurísticos. Foram utilizadas as três leis de perda de massa
da literatura mais aceitas hoje em dia: Reimers (1975), Vassiliadis & Wood (1993) e
Blocker(1995).

A calibração dos parâmetros de dragagem foi realizada através da Função de Lumi-

nosidade de Estrelas Carbonadas para as três perdas de massa. Uma calibração dos

parâmetros de hot  bottom burning foi feita, usando abundâncias de nebulosas planetárias

através das relações log(C/O) )( He/ H e log(N/O) )( He/ H. Um aumento da razão C/  O .
aponta a atuação da dragagem em estrelas de baixa massa. O crescimento da razão N/  0

indica a atuação do HBB em estrelas mais massivas. A relação massa inicial — massa

final e a distribuição de massa de anãs brancas indicaram comportamentos satisfatórios

quando comparados aos dados observacionais. Notamos diferentes comportamentos para

as perdas de massa usadas, indicando forte influência na evolução e nucleossíntese da

estrela AGB. Os yields tiveram variações expressivas em função da lei de perda de massa

adaptada. Com relação aos yields de N14 e C“ ,  nota-se que são influenciáveis pela lei de
perda de massa e a mesma é uma das fontes de maior incertezas nos resultados. Além

disto, o yield negativo do 016 pode indicar que progenitores mais massivas de nebulo-

sas planetárias possivelmente devolvem ao meio interestelar O16 em quantidade igual ou

inferior à abundância primordial do meio.

Um estudo do neônio seria interessante, investigando uma possível relação entre Ne

e 0 .  Com a implementação do ciclo Ne—Na, poderemos investigar a complexa interação

entre a produção/destruição do elemento, o HBB,  e a terceira dragagem. Outro trabalho

futuro consiste na modelagem de estrelas binárias, através de mecanismos de troca de
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matéria entre as estrelas.
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Apêndice A

Código Fonte

Neste apêndice mostramos o código dos nossos programas criados em Fortran 77. Utiliza-
mos o compilador Force 2.0. Foram construídos três programas. O programa básico é o
“MODELO AGB” que descreve o cálculo da estrutura e evolução de uma estrela AGB na
fase dos pulsos térmicos. Outro programa “CSLF”é o código construído para a calibração
da Função Luminosidade de Estrelas Carbonadas(CSLF). O terceiro e último código é o
código da distribuição em massa das anãs brancas, o programa “WDMD”.

PROGRAM MODELO AGB

REAL M,HC,HCRIT,MDU2

REAL L,HH,ZCNO£UH,C12C131DU

REAL C12.N14.016,X,Y,Z,XIN,YIN,ZIN,YX,YY,YZ,YC,YN,YO

REAL CiQíDU,C131DU,N141DU,0161DU,C122DU,Ci32DU,N142DU,0162DU

REAL C12C132DU,XIDU,Y1DU.ZIDU,XZDU,Y2DU,ZZDU

REAL Ci2NEU,C13NEV,N14NEH,OIGNEWJONEECONEUJNEWYNEWZNEU

C FASE AGB

REAL HCI,HENV,HHID,MI,F,F1,TAU,LHE,LH,LUH1,LOGLPF

REAL SAGB,LAHBDA,THBBTIP,HCHAND,HCBBB

REAL DLOGDIP ,LOGLDIP , LDIP , LF ,LIP , LUH , DIF'I'I' ,DIF'I'H ,DIF'IT2

REAL TFLASH,TTFLASH,TI'DIP,TDIP,TT1,'l'l'2,1T.DTr.D'I'1'1.D'I'1'2,TB.EST

REAL MBOLI,HBOLCO,HBOLF,'ITCO,H1TP,MHIN,HCHIN,DHT,DH,HEIWPN

REAL RPN.Em)“,012PN,C13PN,N14PN,016PH,IIOPN,COPI,HHPN

INTEGER W

LOGICAL CON1,CON2,CARBON

C PABAHETROS INICIAIS

"CHAIB-1.2

HMB-0.8
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ETARGB-O.86

THBBTIP-O . 0014

DELTAH-0.001

ETAEAGB-4.

ETAAGB-õ.

M-0.5

Z-0.008

Y-0.231+2.5—2

X-l  . -Y—Z

ZIN-Z

YIN-Y

XIN-X

OPEN(10,FILE-'HODELO-DADDS.TXT',STATUS-'UNKNDHN')

0PEN(11,FILE-'yields.TXT',STATUS-'UNKNOHN')

0PEN(12.FILE-'HBOLCOHHI.TXT',STATUS-'UNKNOHN')

OPEN(1S,FILE-'PNABUNDANCES.TXT',STATUS-'UNKNOHN')

DO I -1  . 15  , 1

H-H+O . 5

CURI-.TRUE.

CDN2- . TRUE .

CARBON-.FALSE.

HBOLI-O.

MBDLCU-O.

HBDLF-O.

TTCO-O.

HRITE(10.*)'HASSA IHICIAL!',H

YIELDS INICIAIS

YX-O

YY-O

YZ-O

YC-O

YN-O

YO-O

ABUNDANCIAS INCIAIS

ZCNO-O.791*Z

C12-0.2384

C13-0.0029

NI4-0.0707

DIG-0.6880

92



SUN-012+C1S+N14+016

c12—cn/sumzcno

c13-c13/ sumzcuo

N14-N14/SUH*ZCND

016-016/SUM*ZCND

c12c13- ( c12 /12 .  ) /  (c13/13 . )

cus-612*(1+13./12./c12c13)

CALL MASSLOSS (H,Y,2,ETARGB,ETAEAGB,DHRGB,DHEAGB)

WRITEUO , *)  'PERDAS DE MASSA PRE-AGB '

WRITE(10,*) 'DHRGB= ' , DHRGB

WRITE(10,*) 'DHEAGB: ' , DHEAGB

WHITE ( 10  , *)  ' '

MH-H- (DMRGB+DMEAGB)

CALL DU1(H , X ,Y ,  Z , 012  , 013  ,N14  , 016  , CIZIDU,C131DU,N141DU,

i 0161DU,C120131DU,X1DU,Y1DU,ZIDU)

YIELDS APOS 0 1DU

YX-YX+ (DHRGB+DMEAGB) /H* (XlDU—X)

var-Yan (Duncmnmca) /M* (YlDU—Y)

YZ-YZ+ (DHRGB+DHEAGB) IH— (Z1DU—z)

YC-YC+(DMRGB+DHEAGB) /H* (C121DU* (1+13 . / 12  . /012C131DU) -CMS)
WIN-Y!R (DMRGB+DHEAGB) m— (manu—NM)
YD-YD+ (DHRGB'rDHEAGB) /H* (0161DU—016)

CALL HNUCLEO(H,YIN,ZIN,HC,HCRIT,HDU2)

URITE(10,*) ' '
VEITE(10,*) 'uc- ' ,  no
WRITE<10,=-) 'ncnrr- ' ,  MCRIT
WRITE(10,*) 'MDU2- ' ,  14002

IF (111302 . GT. (HH-MG)) HDU'Z-MH—HC

SEGUNDO DREDGE UP

IF  (H.GT.MCRIT) THEN

CALL DU2(MC,HDU2.MH,X1DU,Y1DU,ZIDU,C121DU,ClSlDU,N141DU,0161DU

i ,012C131DU,Z,Cl22DU,C132DU,N142DU,0162DU,X2DU,Y2DU,22DU,
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i 0120132DU)

ELSE

SEM SEGUNDO DREDGE UP

Cl22DU-Cl21DU

0132DU-C131DU

N142DU-N141DU

0162DU-0161DU

Cl2C132DU'Cl2CI31DU

Y2DU-Y1DU

Z2DU=ZIDU

X2DU-1—Y2DU-Z2DU

END IF

eim-cmznu

CiSNEW-C132DU

mma-1114200
msm-016200
CI2C13NEH=CI2C132DU
CONEW=C12NEW(1+1/CI2C13NEU)*16/12/016NEW
uom-(nmm/mvmmm/m)
zcno-cnm—(lns./12./c12013m)+n14m+016m

zum-221311 &
XNEH-XZDU &
amu-mou &
w-o &
mv-m-nc &
naun-0.02 &
MTP-HH &
nc1-nc !
SAGB-O.
PARAMÉTRDS PARA AS mmmcns FINAIS EH NEBULOSAS
PLANETARIAS
DMT-0.
C12PN-O.
mam-o.
N14PN-0.
msm-o.
HEPN-o.

RPN-0.
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TPH-5E4

IF (HENV.LT.O) THEN

PRINT*, ' '
PRINT*, 'MENV<0 ANTES DA FASE AGB'

PRINTt, » »

HENV-O

GUTO 1

END IF
Fí-LUH1(MC1,ZNEH,XNEV)/LUH(HCI,ZNEU,XNEW,HM,ZCNO)
IF (F1.GT.1) F1=1

DD WHILE (MENV.GT.HEND)
w-w+1
pnc-o
HENV-HM—HCI

TIP1-TIP(uc1,za,w)

IF (w.En.1) THEN

TAU-6.0*TIP1

END IF

F-l

IF (SAGB.LE.TAU) F-F1+(1—F1)*SAGB/TAU

L-F*LUM(MCI,Z2DU,X2DU,HM,ZCNO)

LHE=2000.*((MH/7)**0.4)*EXP(3.45*(HC1-0.96))
LH-L—LHE

DMCDT-(Q.SEEE—12)*(LH/(i-YNEW-ZNEW))

TIPI-TIP(MC1+0.5*DMCDT*TIP1,Z2DU,W)

IF (con2.Env..TnUE.) THEN

HBDLI--2.5*ALDGIO(L)+4.72

CON2-.FALSE.

END IF

CALCULO DO CICLO Do FLASH DURANTE o PERIODO IHTERPULSD.
LUMINDSIDADE NAO EH CONSTANTE.
IF (HENV.LE.2) THEN

IF (Z2DU.GT.0.02) THEN

DLDGLF=O.2

END IF

IF  ((Z2DU.GT.0.001).AND.(Z2DU.LE.0.02)) THEN

DLOGLF-O.25
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END IF
IF (Z2DU.LE.0.001) THEN
DLDGLF-O . 3
END IF
IF (Z2DU.GT.0.02) THEN
msn-o . 015

END IF
IF ((Z2DU.GT.0.001).AND.(22DU.LE.0.02)) THEN
TTFLASH-0.01
END IF
IF (Z2DU.LE.0.001) THEN
TTFLASH-0.008

END IF
ELSE

DLOGLF-O

TTFLASH-O
END IF

"rn-o

DTH-O

DH-O

TFLASH-TTFLASH*TIP1

IF (HEIN . LT . 2)  THEN

Do WHILE ((TFLASH—TTI).GT.1E—2)
F-1

IF (SAGB.LE.TAU) F-F1+(1-F1)*SAGB/TAU

L-F*LUM(MCI,Z2DU,X2DU,HH,ZCNO)

TFLASH=TTFLASH*TIP1

LOGLPF-ALOGIO (L) +DLOGLF

LF-lOMLOGLPF

CALL HR(TEFP,HM,LF,ZNEH.RF)
LH-L-2000 . * ( (Hill 7)  **O . 4)  #m (3  . 45'0161-0 . %))

DHCDT-LH*(9.555E—12)/(1.0—YNEU—ZNEH)
DHDT-DHDTAGB(HH,LF,RF,ETAAGB)

DTT1-DE'LTAM/ (DHDT+DHCDT)

TT11-TT1

TTI-TT1+DTT1

IF (TTI . GT . TFLASH) THEN

DIFTTi-TTl-TFLASH



TTl-Tl'l—DIF'ITI

D'I'l'l-TFLASH—"ITil

END IF

PARA A NEBU'LOSA PLANETARIA

IF (HENVPNLEJIENV) THEN

DHT-DMT-º-DHDTªFD'IT

CI2PN=C12PN+C12NEW*DMDT*DTT1

C13PN-C13PN+C13NEW#DHDT*DTT1

N14PN=N14PN+N14NEUI=DHDT=UDTT1

016PN=016PN+016NEH*DHDT*D1T1

HEPNSI'IEPN+YNEW*DHDT*D'IT1

HPN-HPN+XNEW*DMDT*D'IT1

END IF

DH-DHD'Dm'I'I'l

DHFLASIF (DHDT'l'DHCDT) *D'l'l'l

HENV-HENV-DHFLASH

MCi-MC1+DHCDT*DTI'1

HH-HENVHICI

SAGB-SAGB+D'I'1'1

DHC-DHC+DMCDT*DTT1

CALCULO DE YIELDS

CALL CALCYIELD(DM,CI2NEU,N14NEH,DISNEH,012C13NEW,

XNEVJNEH,ZNEU,CHS,YIN,ZIN,N14,016,YX,YY,YZ,YC,YN,YD,HEIW,HEND,

H,XIN)

IF ((HENV.LT.HEND).0R.(H01.GE.HCHAND)) mm
cm. cucvxmw.oz,c12m,u14m,o1sm,c12c13m,
XNEU,YNEH,ZNEH,CHS,YIN,ZIN,N14,016,YX,YY,YZ,YC,YN,Y0,HENV,HHD.
mxm)

mmm-0.02
Go T0 1
END IF
mn no
m nr

CALCULO DO PERIODO INTERP'ULSO

rr-o
D'I'l'=0
magnum-msn
no uma ((TRBsºr-TT).GT.1E—2)

lª'-1
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IF (SAGB.LE.TAU) F-F1+(1—F1)—5AGB/TAU

L-F—LUH (nc1 , zznu , xzoumn , zcn0)
IF (1.GT.EXP(-3*TT/TIP1)) THEN
EE-EXP(-3.*Tl'/TIP1)

ELSE
BIB-1.
END IF

PERFIL DE LUMINDSIDADE DURANTE TIP(IZZAR.D(2004))
FL-1.—O.5*EE
LIP-n*L
IF ((CDNEH.GE.1.).AND.(CDN1.EDV..TRUE.).AIID.(FL.GT.O.55)) mm
momo-a . summo (LIP) +4 . 72
ITCD-SAGE
com-.uma.
CARBON-.TRUE.
END IF
CALL a(TEFIP,m,L1P,2NEH,RIP)
LH-LIP—2000 . * ( (HH/T) **0  . 4)  'El?“ . 45* (HCl-0 . 96»

DHCDT-LH* (9 . 555E—12) / (1 . o—mzw—zml)
DHDT-DHDTAGB (HH , LIP , RIP , ETMGB)
DTT-DELTAH/ (Dncn'rmm)
ITO-TI“
TT-TI'+D'1'1'
IF (TT.GT.TREST) 'I'HEN

nIm—TT-TREST
'l'r-IT—DIFTI'

DTT-TREST—TTO
um IP
PARA A NEBULUSA PLANETARIA
HEIIVPN-DHDT*'I'PN+HEND
IF (HENVPN.LE.MENV) THEN

DHT-DHT+DHDT*DTT
C12PN-CI2PN+CI2NEH*DHDT*DTT
Ci3PN-C13PN+013NEH*DHDTIRDTT
Ni4PN-N14PN+N14NEH*DHDT*D'1T
016PN-016PN+016NEW*DHDT*DTT
mu-mmmumnmtm
HPN-HPN+XNEH*DHDT*DTT

END IF
musa INTERPULSO
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DHENV=(DHDT+DHCDT)*DTT

HENV-MENV—DHENV

MCi=HC1+DMCDTtDTT

MM-HENV+MCl

SAGB=SAGB+DTT
DHC=DHC+DMCDT*DTT

DMSDMDTtDTT

CALCULO DE YIELDS

CALL CALCYIELD(DH,C12NEH,N14NEH,016NEU,CI2C13NEV,

XNEW,YNEH,ZNEW,CMS,YIN,ZIN,n14,016,Yx,YY,Yz,Yc,Yu,Yn,uznv,uEnn,
H,XIN)

IF ((HENV.LT.HEND).UR.(HCl.GE.HCHAND)) THEN
CALL CALCYIELD(0.02,c12NEw,n14NEu.016NEw,c12c13NEu,

xnaw,YNEu,ZNEw,cus,YIN,ZIN,u14,016,Yx,YY,Yz,Yc,YH,Yo,MENV,HEuD,

mxm)

HM-HH—0.02
GO T0 1

END IF

END DD
MMIN-HCHIN (HCl  ,H  . ZIN ,HCRIT)

TBASEO-—25.45+16.41*M

CALCULO DO TERCEIRO DREDGE UP E HOT BD'I'I'OH BURNING

CALL DU3(DHC,H01,MENV,C12NEW,C13NEW,N14NEU,016NEU,XNEU,YNEV.ZNEV.

' CI2C13NEU,CONEV,NONEU,TIP1,TBASEO,ZCNO,FHBB,FBUR,LAHBDA.THBBTIP,

' HCHBBJMIN)

END DO

CONTINUE

VRI'I'E(10,*) 'YIE'LD FINAIS C,N,0 ' ,YC, ' ' ,YN,' ' ,YO

NRITE(10,*)'YIELD FINAIS X Y Z ' ,YX . '  ' ,YY , '  ' ,YZ

WRITE<10,*)'NUHERO DE PULSDS TERMICOS: ' ,H

HRITE(10 .* ) '  '

WRITE< 10  , * )  ' ABUNDANCIAS FINAIS '

WRITE(10,*)'X=',XNEU

WRITE(10,*)'Y='.YNEW
WRITE(10,*) 'Z ª '  ,ZNEU

WRITE(10,*) 'C l2 l '  ,Cl2NEH
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URITE(10,*)'C13-',C13NEU

URITE(10,*)'N14-',N14NEU

WRITE(10 ,* ) ' 016= '  ,016NEV

URITE(10 ,* ) '  '

VRITE<10,*)'TEHPDAGB-',SAGB

URITE(10,*)' '

"RITE(10 ,* )  ,MSSA FINAL-' ,HH

“RITE(10 ,* ) 'HASSA DO NUCLEO FINAL-' ,HCI

WRITE(10,*)'HASSA DO ENVULTORIO FINAL",HENV

URITE(10,*)'DELTAHC NA FASE ÁGB".HC1-HC

WRITE(10,*) 'DELTAH NA FASE AGBª',HMI-HH

VRITE(11,*)H,YC,YN,YD

LIP'LUH (HCI  , ZZDU , X2DU , HH , ZÚÍD)

HBOLFª-º.5*ALOGIO(LIP)+4.72

IF  (CUNEW.GT.1.)  CARBON-.TRUE.

IF ((CDN1.EQV..TRUE-)-AND-(H.GT.3.5)) HBOLCO'HBOLF

PN ABUNDANCE

HPN-HPN/DHT

l-l'EPN-EEPN/DHT

C12PN-Cl2PN/DHT

C13PN-C13PN/DHT

N14PN-N14PN/DHT

016PN=016PN/DHT

COPN-((C12PN/12.)+(C13PN/13.))/(016PN/16.)

NOPN-(N14PN/14.)/(016PN/16.)

HEHPN-(HEPN/4.)/(HPN/1.)

HRITE(13,*)HEHPN,ALOG10(COPI).ALDGlO(NOPI)

END DD

CLDSE(10)

CLOSE<11>

END

SUBBOUTINE HASSLDSS(H,Y,Z,ETARGB,ETAEAGB,DHRGB,DHEAGB)

REAL H,DHRGB,DHEAGB,X1,x2,xs,x4,x5,xs,v1,v2

PERDA DE MASSA NA FASE RGB c Y-O.2 z-o.oo4

x1-—o.1oe*n+o.3

IF (H.GE.2.1) x1-—0.292*H+0.689

IF (Xi.LT.O) Xi-o

v-o .2  z-o.o1
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X2--0.106*H+0.317

IF (H.GE.2.2) X2-—0.25*H+0.625

IF  (X2.LT.O) X2-O

Y-O.2 Z-0 .04

KSF-O . 104*M+O . 339

IF (H.GE.2.25) X3ª—0.16*H+0.465

IF (X3.LT.O) XS-O

Y-O.3 z-o.oo4
X4-—O.116*H+0.269
IF (M.GE.1.77) X4——O.224*H+0.467
IF (14.LT.0)  X4-O

Y-0.3 z-o.o1
x5--o.124*n+o.306
IF (M.GE.1.85) x5-—o.232—n+o.506
IF (x5.LT.0) xs-o
Y=0.3 z-o.o4
xe-—o.132*n+o.348
IF (H.GE.2.0) X6-—O.168*H+0.42
IF (xs.LT.0) xs-o
IF (Z.GE.0.01) THEN

Y1-x2+(ALDGiO(Z)+2)/O.6021*(XS—X2)
Y2-XB+(ALOGIO(Z)+2)/0.6021*(X6—X5)

ELSE
Y1=x1+(ALOG10(Z)+2.3979)/0.3979*(X2-Xl)
Y2-X4+(ALDGIO(Z)+2.3979)/0.3979*(15—x4)

ENDIF

IF (Y1.LT.0) Y1-0
IF (Y2.LT.O) Y2-O
DH-Y1+(Y-O.2)t10*(Y2—Y1)
IF (DH.LT.O) DH-O

PARA ETA DIFERENTE DE 2/3.
DHRGB-DH*ETARGB*1.5

PERDA DE MASSA E-AGB
SEGUNDO SCHALLER ET.AL.

IF (M.OT.O.3) THEN
zzz-zlo.ooe
DHEAGB-ETAEAGB*O.116*(ZZZ**0.61)*((H/7.)**(1.97tZZZ**0.35))

else

DHEAGB-0.0
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audit

IF  (DHEAGB.GT.8.0) DHEAGB-8.0

RETURN

END

SUBRDUTINE DU1(n,x,Y,z,c12,c13,u14,016,c121DU,c131DU,n141DU.
i 0161DU,012C131DU,X1DU.YIDU,ZIDU)

REAL M,x,Y,z,c12,c13,n14,o1s,c121DU,c131DU,n141DU
REAL 0161DU,Cl2Cl$1DU,XiDU,Y1DU,ZlDU

PRIMEIRO DREDGE UP C

IF (H.LE.2.2) THEN
x1-—o.022*M+o.osos

ELSE
x1--o.oo781—M+o.02927

ENDIF
IF (Xi.LT.O) x1-o
IF (H.LE.2.0) THEN

xz--o.o17*n+o.o425
ELSE

x2--o.oosa*n+o.0221
ENDIF
IF (x2.LT.o) x2-o
DY-X1+(Y—O.2)*10*(X2-Xi)

IF (DY.LT.O) DY-O
YlDU-Y+DY
XiDU-X-DY

F-O.64
IF (H.LT.3) THEN

F-O.64—0.05*(H-3)
END IF

CI21DU-Ci2tF

ClSlDU-CIS

N141DU-N14+1.167'CI2*(1—F)
0161DU-016*0.99

C120131DU-23

ZlDU-Z

RETURN

END
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SUBRDUTINE HNUCLED(H,Y,Z,HC,HCRIT,HDU2)

REAL H,Y,Z,HC,HCRIT,HDU2,HCI,HC2,A1,A2,Bi,B2,Y1,Y2.Zl,Z2

Calculo dª massa do caroco no 1TP.

Zl-ALDGIO(Z/0.02)

z2-z-o.02

Yl-ALDGIO(Y/O.28)

Y2-Y—0.28

Ai-O.2954+0 .0195*Zl+0 .377*Y1—1.35*Y1*Y1+0 .289*ZI*Y1

A2--O.500—30.6*22-412.*z2*22—1.43tY2+29.3tY2*Y2-204.*Y2—Z2

Bl-0.0526+O.754*22+54.4*Z2*22+0.222*Y2-1.07*Y2*Y2+5.63*Y2*Z2

B2-0.590—10.7*22—425.*z2*z2—0.825*Y2+9.22*Y2*Y2-44.9*Y2*Z2

Condícao para & ocorrencia do 2DU.

HCRIT-(B2—A2)/(A1—Bi)

Massa dragada do nucleo no 200.

HDU2-O

RELACAO HCITP—H SEGUNDO LATTANZIO Xt KARAKAS(2002)

IF ((Z.LE.0.02).AND.(Z.GT.0.008))  THEN

A23-F(0 .057689 ,0 .038515 ,Z,0 .008 ,0 .02)

B23-F(1 .42199 ,1 .41379 ,Z ,0 .008 ,0 .02 )

C23=F(0.548143,0 .555145,Z,0 .008.0 .02)

D23-F(0 .045534 ,0 .039781 ,Z,0 .008 ,0 .02)

E23-F(O.652767,0 .675144,Z,0 .008,0 .02)

623-F(2 .90693 ,3 .18432 ,Z ,0 .008 ,0 .02 )

H23-F(0 .287441,0 .368777,Z,0 .008 ,0 .02)

END IF

IF ( (Z .LE.0 .008 ) .AND. (Z .GT.0 .004 ) )  THEN

A23-F(0 .040538,0 .057689,Z,0 .004 ,0 .008)

B23-F(1 .54656 ,1 .42199 ,Z ,0 .004 ,0 .008 )

C23-F(0 .55076 ,0 .548143 ,Z,0 .004 ,0 .008)

D23-F(0 .054539,0 .045534,Z,0 .004 ,0 .008)

E23-F(0 .625886 ,0 .652767 ,Z,0 .004 ,0 .008)

G23-F(2 .78478 ,2 .90693 ,Z,0 .004 ,0 .008)

H23'F(O.227620 ,0 .287441 ,Z ,0 .004 ,0 .008 )

END IF

IF (Z .LE.0 .004)  THEN

A23-F(0 .040538 ,0 .057689 ,0 .004 ,0 .004 ,0 .008 )

B23-F(1 .54656 .1 .42199 ,0 .004 ,0 .004 ,0 .008)

C23-F(O.55076,0 .548143,0 .004 ,0 .004 ,0 .008)
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vzs-P(o.054539,o.o45534,o.oo4,o.oo4,o.oos)
323-F(o.625886.o.652767,o.oo4,o.oo4,o.ooa)
G23-F(2.0,2.78478,Z,0.0001,0.004)
B23-F(0.227620,0.287441,0.004,0.004,0.008)
END IF
F23-1/(1+ExP((M—623)/823))
HC-F23*(-A23*(H-323)*(H-823)+C23)+((1—F23)*

i (D23*M+E23))
RETURN
END

SUBROUTINE DU?(HC,HDUQ.H.XIDU,YinU,ZIDU,0121DU,C131DU,N141DU,

i 0161DU,C120131DU,Z,0122DU,0132DU,N142DU,0162DU,X2DU,Y2DU,Z2DU,

i C12C132DU)
REAL HC,HDU2,H,XlDU,Y1DU,ZlDU,C121DU,Ci31DU,N141DU,DIGIDU

REAL C12C131DU.Z.0122DU,0132DU,N142DU,0162DU.X2DU.Y2DU.Z2DU

REAL C12C132DU,N14DU,ZREH

A*(H-HDU?—HC)/(H—HC)

B-HDUQ/(H-HC)

IF (A.EQ.0) THEN

A-0 .1

B-O.9

“DIF

ZlDU-1.0-XIDU-Y1DU

C131DU-Cl21DU*13/12/012C131DU

ZREH-ZIDU-(C121DU+C131DU+N141DU+0161DU)

IF  (ZREH-LT.0) ZREH-O

YDU-l-Z

Ni4DU-14*(C12iDU/12+Cl3100/13+N141DU/14+01610U/16)

Y2DU-Y10U*A+YDU*B

N142DU-N141DUtA+N14DU*B

C122DU-C121DUiA

C132DU-0131DU*A

0162DU—0161DUtA

0120132DU-C120131DU

Z2DU-C122DU+C132DU+N142DU+0162DU+ZREH*A

IF (Y?DU.GE.(1—Z2DU)) Y2DU-1-22DU
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O

XZDU-l-YZDU-ZZDU

RETURN

END

FUNCTION LUM1(HC,Z,X)

LUHINOSIDADE NO PRIMEIRO PULSO TERMICO

REAL LA,I.B,MU,LUM1,L1,L2,Z,MC

IF (HC.LE.O.8) THEN

[.A-29000 . C* (HC—O . 5)  +1000 . O

LB-27200 . O* (MC—0 . 5)+1300 . 0

L1-LA+ (ALOGIO (Z)+3 . ) / 1  . 301*  (LB-LA)

ELSE

L1=9700 . 0-  (ALOGIO (Z)+3) *184 . 5

EIDIF

Estrelas mais massivas. 133“ W BECKER 1978,1980

HU-4./ (5*X+3.0-Z)

IF (MC.GE.O.85) THEN

1.2-213180 . emu-«MU:— (HC—O . 638)

ELSE

L2-45194 . OtHUª'MU

END IF

IF (HC.I.E.O.8) 'I'HEN
Ltm-m

ELSE
IF (MC.GE.0.85) THEN

LUH1=L2
ELSE

LUm-L1+(HC—O . 8)  *20 . C* (L2-L1)

ENDIF
EllDII-ª

mm
END

FUNCl'ION LUH(MC,Z,X,H,ZCND)

REAL LUH,ZCNO,HC,HU,H,Z,X,L1,L2

RELACAO (L—HC) DE HARIGO(1999) DERIVADA DE GRUBIWEGEN
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C & WAGENHUBEIK 1998)

LUH- (93000 . +2758*AL0610(Z/O . 02)  ) * (MC- (0  . 503+0 . 82»[ (2 -0  . 02)  ) )

RETURN

END

FUNCTION TIP(HC,Z,W)

INTEGHR U

REAL DHC1,DHC2.HC,T1,T2,TIP

C Calculo do periodo interpulso, incluindo efeito dos O

primeiros pulsos, que a estrela se  comporta como uma C

estrela  de massa maior,  logo C atribuímos uma correcao 'a

massa do caroco.

DHC1=0

DHC2=0

IF (U.I.E.6) THEN

C Correcao para HC - Z-0 .02

IF (u.EQ.1) Dum-0.09

IF (W.EQ.2) MCI-0.065

IF (V.EQ.3) Dum—0.04

IF (V.EQA) Dum-0.03

IF  (V .EQ.5 )  DHC1-0 .02

IF (W.EQ.6) DHC1-0.01

ENDIF

IF (“.E-1.2) THEN

C Z-0.001

IF (H.EQ.1) DHC2-0.06

IF (H.EQ.2) DHC2-v0.01

END IF

C Z-0 .02  e 0 .001  RESP.

T1-4 . Si: ( 1  . 689-MC-DHC1)

T2-4 . 95:- (1 . 644—Hc-Dnc2)
c 2 INTERMEDIARID --> Imam.

TIPºlon (T2+ (ALDGlO (Z) +3  . ) / 1  . 301*(T1-T2) )

RETURN
END

SUBROUTINE HR(TEF,H,L,Z,R)
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REAL TRF,",LLLDELTLTLTZHBOL

MBOL--2 . 5*ALOG10 (L) +4 . 72

X'HBOL+7 . 0-1  . 2/H**1 . 7

DELTA-O.

IF  (X.LT.0 .8)  DELTA-0.07*((O.8-X) **2  .54)

IF (H.LE.1.6) THEN
T1- (Imam—59 . 1+2 . (ss—Amam (H) ) / 15 . 7+DELTA—0 . 12*AL0610 (Z/O . 02)

ELSE
T1-(HBOL+59.567)/15.7+DELTA—0.12*ALOG10(Z/0.02)

EIDIF

IF (H.GE.2.5) Tuan
T2-(HBOL+74.100+4.0*ALDGIO(H))/20.-0.1*AL0610(Z/0.02)
ELSE

T2-(HBOL+75.692)/20.-0.1*ALOG10(Z/0.02)
ENDIF

IF (H.LE.1.5) TEEN

TEF-10**T1

ELSE

IF (H.GE.2.5) TEEN

TEF-10u'r2

ELSE

TEF-10" (T1+(H—1 . 5)*(T2—T1))

ENDIF

ENDIF

RF(L/(TEF/5770.)**4.0)**0.5
RETURN

END

SUBROUTINE DU3(DHC,HC,HEN,X12,X13,X14,X16,X,Y.Z,Cl2013,CO,NO,TIP.

í 'I'BASEO,ZCND,FI'IBB,FBUR,LAHBDA,THBBTIP,HGBBB,WIN)

REAL HC,!“INJLHZ,MX12,HX13,HX14,HX16,HCHBB,HEN,HENHBB,NO,DHC

REAL MAA,X12H,113H,X14H,X16H,LAHBDA,TH'BBTIP
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C

REAL X12,X13314.116,X,Y.Z,C12013.CO,TIP,CI2A,C13A,016A,

i TBASEOJCND

LOGICAL RV

X13'X12/C12C13*13 . 0/12  . O

EFEITOS DO TERCEIRO DREDGE UP

PARAMÉTROS DE DRAGAGEH

HHIN—HHIN-O . 02

LAHBDA'O . 65

DHC1-0.0

zcuo-x12+x13+x14+x16
11 (x.1e.0.0) x-1.0e-6

ir  (dmc.le.0.0) dmc-LOe-G
EFP-0 . 0002» (2/0 . 02) *rmwx/ (mm (o  . 95113—zcno—x14»
IF (m.1:r.o.o) EFE-0.0
IF (HEN.GT.(ZCNO*EFF*DHC/X)) Dum-mmm

IF (MC.LT.O.66) Duel-0.0
Imei-0.0

HZ-tHEN

HY-Y'fHEN

MX12-X12*HEN-X12/X*DHC1+O . 03275* (ZCND/X*DHCI)

MlS-X13*MEN-X13/X*DHC1+O . 01016* (ZCNO/X*DHCI)

HXI4-X14*MEN—X14/X*DHCI+O . 951  13* (ZCNO/X*DHC1)

MXIS-Xlô*HEN-Xlô/X*DHC1+O . 00596* (ZCND/X*DH01)

IF (HX12.LT.0.0) MX12'0.0

IF (HX13.LT.0.0) MIS-0 .0

IF (HX14.LT.0.0) MX14-0.0

IF (HX16.LT.0.0) IRIS-0.0

COHPOSICAO MATERIAL DELGADO DA REGIAO INTERSHELL

C3-0 . 22

03-0 . 02
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C

C

HBS-1 . 0-03-03

TEMPERATURA NA BASE DO ENVOLTARIEI CDNVECTIVU DADA PGR

GdJ93, OBTIDA DOS GRAFICOS 4 ,5  E 6 DE RV

TBASEITBASEO+127 . St  (HC-0 . 8)

IF (TBASE.GT.100.0) IBASE-100.0

TBASEITBASE*1.OE6

CONDICAO PARA OCORRENCIA DO BBB

HWB-0.8

MENEBB-O.85*(1.687+HC*(-8.092+HC*(11.687-4.343*HC)))

IF (HC.LT.MIN) MDA-0.0

if  ((mon.1t.menhbb).and.(mc.gt.mchbb)) lªmbda-0.0

DEPOIS DO FLASH, UPDATE DAS MASSAS

DU-LAHBDAtDHC

MC'MC-DU

MEN-MEN+DU

CALCULO DD HBB C

IF((HC.GE.HCHBB).AND.(HEN.GE._-B).AND.(TBASE.GT.30.0E6))TBBN

DO THE BBB

TIME-0 . 0

GAMMA-3 . (SE—4

RHC-2 . O

tconv-O . 0014*t1p

HBB NO MATERIAL DO ENVOLTORIO QUE ATINGE REGIAO DE MIM

POR CONVECCAD

THBB-TCONV

FBUR'S . Oº'-4

FBW-3 . 08-3

MY-MY* (1 .O-FBUR)
muz- (1 . O—FBUR) *muz
"Xiii-' ( 1  . O-FBUR) *HX13

m14-(1.o—mvn)*m14
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HX16-(1.0-FBUR)*H116

XíZH-Xiº

KIBE-113

11411-114

X16H=X16

XI7H'0 . 0

C12A-X12H

CISA-1131!

N14A-X14H

016A-X16H

IF (FBUR.NE.0.) CALL CND-CYCIE(X,RHO,TBASE,TIHE.THBB,X12H,

i XI3H,XI4H,XIGH,X17H,GAHHA,012A,C13A,N14A,016A,017A)

C NOVAS ABUNDANCIAS DEPOIS DA QUEIMA

DXI2-Cl2A-«FBUR—HEN

DX13-013A*FBUR#HEN

DX14=N14A*FBUR*HEN

D116-016AiFBU'RIkHEN

DY- (Y+ (X12—012A) / 4 . 0)  ::=t

C NOVAS MASSAS DE CADA ELEMENTO DD BWDLTDRIO

HY-HY+DY

HX12=H112+D112

MXIS-MX13+DX13

HX14-HX14+DX14

HXlô—HX16+DX16

C RBB DO MATERIAL DRAGADO

C FIEB-0.94

FIEB-0.91

TIHEBO . 0

THBB-TCDNV

X12H'C3
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KISS-0.0

X14H-0.0

KIBE-03

X17H-0.0

C12A-XI2B

C13A-X13H

Ni4A-X14H

016A'X16H

IF (mn.nr. .o .0)  CALL CNO—CYCLE(X,RHO,TBASE,TIHE,THBB.

x125,x1311,x14n,x168,x17a,cm,c12A,c13A,u14A,016A.017A)

MATERIAL DRAGADO E PRDCESSADO PELO HBB

DX12- ( ( 1 . O—FHBB) *C3+FHBB—C12A) *DU

DXlS-FHBB*C13A*DU

DXl4-FHBBtN14AtDU

Dx16- ( (1  . o-FHBB) #03+FHBB*016A) *DU

DY-(HE3+FHBB— (cs-c12A)/4 . 0)*DU

DZ-(CS+03)*DU

NOVAS MASSAS DE CADA ELEMENTO DO ENVOLTORIO

HZ-HZ+DZ

HY-MY+DY

HX12-HX12+DX12

HXlS-HK13+DXI3

HX14-HX14+DXI4

MXIG-M116+DX16

nous couposxcons
z-nznmn
Y-MY/HEN

X- l .0 -Y—Z

x12-nx12/m
X iS-HX 13/1431!

x14-ux14/m
XlS-HXIG/HEN

ELSE
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C SE CONDICOES DO BBB NAO POREM SATISFEITAS,

C MATERIAL DRAGADO

DX12-C3*DU

DX13-0.0

DXl4-0.0

DX16-03*DU

DY-HE3*DU

DZ'(03+03)*DU

!
C NOVAS COHPOSICOES, SEM OWEIHA!!!!

z-(MZ+DZ)/HEN Í
Y=(HY+DY)/HEN

Wx-1.o-v-z

x12-(Hx12+nx12)/HEN

XíS-(HX13+DX13)/HEN
X14-(HX14+DX14)/MEN

x16-(ux16+nx1s)/HEN

ENDIF '

C RAZOES DE C0.NO E C12/013

CO'(X12/12.0+X13/13.0)/(X16/16.0)

C12C13ª(112/12.0) / (X13/13.0)

NO-(Xi4/14 .0) / (X16/16 .0)

C ZERADO DELTAHC PARA O PROXIMO TIP

DMC-0.0

SUBROUTINE CNO-CYCLE(X,RHO,T,TOLD,TNEH,CI2,C13,N14,016,017,

i GANHA,Cl2A,C13A,N14A,016A,017A)

REAL X,RHO,T,TOLD,TNEH,Cl2,C13,N14,016,017,GAHHA,012A,013A.N14A

REAL 016A,017A

C CALCULO DA QUEIMA DOS ELEMENTOS PELO CICLO CNO DURANTE OH

0 PERIODO TBBB(TCONV).

LOGICAL DE
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DIGA-016

017A-017

FORMALISHO DO ARTIGO DE FUULER ET.AL.(1975) DE TAXAS DE

REACAO

YEAR-31.5576*10**6

T9-T/10**9
T913-T9**(1 . / 3 . )

T923-T9**(2 . /3 . )

T943-T9**(4./3.)

T953-T9**(5./3.)
1932-T9**1 .5

C12(P ,G)N13

T12-2.04E7/T923tEXP(-13.69/T913—(TQ/1.5)**2)*

(1 .0+0 .03*T913+1 .19*T923+0 .254*T9+2 .06*T943+1 .12*T953)

+1 .08E5/T932tEXP(-4 .925 /T9)+2 .1525 /T932tEXP(-18 .179 /T9)

013(P,G)N14

T13-8.0lE7/T923*EXP(-13.717/T913—(T9/2.0)**2)*

(1.0+0.03tT913+0.958*T923+0.204*T9+1.39*T943+0.753*T953)

+1.35E6/T932*EXP(-5.978/T9)+2.66E5/T9323EXP(-11.987/T9)+

2.26E6/T932*EXP(-13.463/T9)

N14(P.G)015

T14-5.08E7/T923*EXP(-15.228/T913-(T9/3.09)*t2)*

(1.0+0.027*T913-0.778*T923-0.149*T9+0.261*T943+0.127tT953)

+2.28E3/T932*EXP(—3.011/T9)+1.65E4*T913*EXP(-12.007/T9)

T12-1/(BHO:X*YEAR*T12)

T13-1/(RHO*X*YEAR*T13)

T14-1/(RHO*X*YEAR*T14)

EPS-0.2

IMAX-1

III
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100 CONTINUE
H

 
» 

H

IF (N.LE.NMAX) THEN

ON-.FALSE.

TOT=C12+C13+N14

TOTAL-TOT+016+017

SUH'C12/12+C13/13+N14/14

X12-C12/12/SUH

X13-C13/13/SUH

X14-N14/14/SUH

TCAL-TNEW—TDLD
CALL TIHEEVOLUTIOH(T12,T13,T14,x12,x13,x14,EPs,TCAL,x12A,
C x13A,X14A,0N)

DEPOIS DA EVOLUCAD TEMPORAL, AS NOVAS ABUNDANCIAS

sun-x12*12+x13*13+x14—14
Ci2-TOTtx12ti2/SUH
CíS-TOT*X13*13/SUH
N14=TOT*Xl4*14/SUH
SUM-Xl2A*12+113A*13+x14A#14
C12A-TOT*X12A*12/SUH
ClSA-TOT*X13A*13/SUH
N14A-TOT*X14A*14/SUH

SE CONDICAO DO CICLO CN EH EQUELIBRID, ENTRA CICLO DN
IF (ou) THEN
n-n+1
016(P,G)F17
T16-1.50E8/(T923*(1+2.13*(1-EXP(-O.728*T923))))*
ExP(-16.692/T913)

017(P,A)N14

T17-1.53E7/T923*EXP('16.712/T913-(T9/O.565)**2)*

(1+0.025*T913+5.39*T923+0.94*T9+13.5*T943+5.98*T953)

+2 .92E6*T9*EXP( '4 .247 /T9)

+0.999*(48.1*T9*EXP(—16.712/T913º(T9/0.04)**2)

+5.05E-5/T932*EXP(-O.723/T9))+0.001*(13.1/T932*EXP(

-1 .961/T9))

T16-1/(BHOtXtYEAR*T16)
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T17-1/(RBD*X*YEAR*T17)

TDT-N14+016+017

SUH-Nl4/14+016/16+017/17

Xl4-N14/14/SUM

X16-016/16/SUH

X17-017/17/SUM

TCAL-TNEW-TDLD

CALL TIHEEVDLUTIDN(T14/GAHHA,T16,T17,114,X16,117,EPS.TCAL,

C X14A,116A,X17A,0N)

SUH-X17*17+116*16+X14*14

N14-TOT*XI4*14/SUH

016=TDT*x16*16/SUH

Oi?-TUT*X17*17/SUH

SUM-XI7A*17+X16A*16+X14A*14

N14A-TOT*X14A*14/SUH

016A-TOT*116A*16/SUM

017A-TDT*X17A*17/SUH

CDNV-TOTAL/(C12+013+N14+016+017)

C12-Cl2*CDNV

C13-013*CDNV

N14=N14*CDNV

016-016*CONV

017=017*CONV

CONV'TOTAL/(C12A+C13A+N14A+016A+017h)

Cl2A-C12A*CDNV

C13A=013A*CONV

Ní4A-N14A*CONV

DIGA-016A*CONV

017A-017A*CONV

TNEF-TGLD

GOTO 100

ENDIF

ENDIF
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00
00

0

SUBROUTINE TIMEEVOLUTION(T12,T13,T14,X12,X13,X14,EPS,TNEU,X12A,

XIBA,X14A,ON)

REAL T12,T13,T14,X12,X13,X14.EPS,ITIEH,X12A,113A,XI4A,SICHA,T

REAL DELTA,EV1,EV2,EV3,U11,Ul2.U13,U21,U22.U23,U31,U32,U$3,B,C

LOGICAL ON

DO SISTEMA DE EQUACOES DIFERENCIAIS DE CLAYTONGSBS)

( 012 )  ( -1 /T12  0 1 /T14)  ( 012  )

D/DT(613)-  (1/1'12 -1/T13 O ) ( C13  )

(N14) ( o 1/r13 —1/T14) ( "14 )

SIGMA-1/T12+1/T13+1/T14
T=T12+T13+T14
DELTA-(SIGMAt—2—4t(T/(T12*T13—T14)))**0.5

SOLUCAO DA SEGUINTEFORHAC U-U1+U2*B*EXP(EV2*  T)

+U3*C*EXP(EV3*T)

EVI-O

EV2— (DELTA-SIGMA) / 2

EV3- (“DELTA—SIGMA) / 2

Uli-T12/T

U12-TíS/T

U13-T14/T

U21-1

U22-1/(T12*(1/T13+EV2))
U23-—1-U22

U31-1

U$S-T14t(1/T12+EV3)
U32-—1—U33

CONDICOES DE CONTORNO
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B + C -C12(T-0)-C12(E0)

U22 B + U32 c - 613(T-O)-613(EQ)

c-(U22—=(x12—u11)-(n3-u12))/(022—U32>

B-x12—U11—c

ABU'NDANCIAS DEPOIS DE TNEH

x12-Uii+B*U21»-EXP(EV2*TNEH)+C*031*EXP(EV3*TNEV)

X13-U12+B*U22*EXP(EV2t-TNEH)+C*US2*EXP(EV3*TNEU)

X14-013+B*U23—EXP(EV2*TNEH)+C*U33*EXP(EV3*TNEW)

ABUNDANCIAS I-IAS ENTRE T-ªO E T-TNEH

IF (TNEF.EQ.0) “EU-0.001

Xiu-UI 1-B*021* (1—EXP(EV2*TNEV) ) /TNEH/EV2-

i C*U31*(1—EXP(EV$*TNEV) )/TNEU/EV3

XiSA-Ul2-B*U22* ( 1-EXP (EV2*TNEW) ) ”NEW/Wº-

1 C*USºlª (1—EXP(EV3*TNEH))/TIÍEU/EV3

mumia-3:02:14: ( 1-EXP (EV2*TNEU) ) / TNEU/EV2-

i C*U33*(1-EXP (EV3*TNEH))/TNEU/EV3

SE O CICLO CN ESTIVER EM EQUILIBBIO, ENTAO ACIONA-SE O

CICLO ON

IF ( (ABS(Xl4 -Ui3 ) /U13) .LT.DS)  (JN-.TRDE.

RETURN

END

SUBRUUTINE CALCYIEID(DH,C12NEW,N14NEW,016NEW,C12013NEW,

1 m,vm,zm,cns ,vm,zm,u14,o1e,vx,w,vz ,vc ,vu,vo,mv,mn.
1 mxm)

REAL Dn,c12m,n14m,o16m,c12c13m,
í XNEVJNEWJNEHJHS,YIN,ZIN,N14,016,YXJYJZJCJNJO,HEIWJ-D,

1 mxm

IF (mv.1£ . (mnt1 .oos) )  mm

YX-Yx+HElW/H*(XNEU—XIN)
w—nmmvlm (mau—m)
YZ-YZHIENV/m (zm—zm)
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YC-YC+HENV/H* (CI2NEH* (1  . +13  . / 12  . ICI2CISNEH) -CHS)

YN-YN+HEIW/H* (N14NEW-N14)

YO-YD+HENV/H* (0  WHEN-016)

ELSE

YX-YX+DH/H*(XNEU—XIN)
YY-YY+DM/M*(YNEw—YIN)

YZ=Ú+DH/H* (ZNEW—ZIN)

YC-YC+DM/M* ( (1  . +13 . / 12  . /C12013NEW)*C12NEH—CMS)

YN-YN+DH/H*(N14NEw—N14)

YO-YO'I—DH/ml (DlõNEW-O 16 )

ENDIF

RETURN

END

FUNCIION DHDTAGB(H,L,R,EI'AAGB)
REAL H,L,R,ETMGB,PHAX,P

PERDA DE MASSA SEGUNDO VASSILIADIs—1993
C-SEB
Prux—250.
P-10 . u (-2 . 07-0 . 9-AL0610(H)+1 . 94—ALOG10(R) )
DHDTAGB-10.**(-11 . 4+o . 0125»)
IF (P.GE.PHAX) THEN
VEXP-HIN(—13.5+0.056*PHAX,15.)
DHDTAGB-L/ (C*VEXP)
um IP“
PERDA DE MASSA SEGUNDO mm 1995

COM CCOEFICIENTE DE REIHERS - 0.1
DHDTR-O.1*(4E—13)*((L*R)/H)
DHDTAGB- (4 . BSE-9)* (H" (-2 . 1) ) * (L**2 . 7) mm
PERDA DE MASSA SEGUNDO mms—1978
DHDTAGB-ETMGB* (4E— 13) * ( (L:-R) ln)
RETURN
END

SUBROU'rINA DE INTERPOLACAO DE VALORES
FUNCTIDN F(F1,F2,VAR,VAR1,VAR2)
REAL F,F1,F2,VAR,VAR1,VAR2
F-F1+((F2-F1)*(VAR-VAR1))/ (vm-mu)

RETURN
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FUNCTION HCHIN(HC,H,Z,HCRIT)

REAL M,MC,Z,HCRIT,A1,A2,A3,A4,HCHIN

RELACAO HClTP-H SEGUNDO LATTANZIO & KARAKAS(2002)

IF (H.LE.HCRIT) THEN

IF ((Z.LE.0.02).AND.(Z.GT.0.008))  THEN

A1-F(O.67266,0 .732759,Z,0 .008,0 .02)

A2-F(0.0657372,—0.0202898,Z,0.008,0.02)

A3-F( -0 .1080931 , -0 .0385818 ,Z ,0 .008 ,0 .02)

A4-F(0 .0274832,0 .0115593,Z,0 .008 ,0 .02)

END IF

IF  (Z .LE.0 .008 )  THEN

A1-F(0 .516045 ,0 .67266 ,Z,0 .004 .0 .008)

A2-F(0 .2411016.0 .0657372,Z,0 .004 ,0 .008)

A3-F( -0 .1938891 . -0 .1080931 ,Z,0 .004 ,0 .008)

A4-F(0 .0446382,0 .0274832,Z,0 .004 ,0 .008)

END IF

HCHIN-A1+A2*H+A3*H*H+A4*H*H*H

ELSE

HCHIN-A1+A2*H+A3*H*H+A4*H*H*H

HCHIN-HAX(HC,HIN(O.7,HCHIN))

END IF

RETURN

END

PROGRAM UDHD

REAL DHBOLDTHH(80),TTCOO(80).TAGB(80),DELTATK(80)

REAL MBOL(25),DELTAT(1500),NK(10),PK(7),IHFFF(100),TGAL

REAL Z,H(100),IHF.INT,DHBOL(10).HF(100),HHEDIA,SUH,HB(10)

INTEGEB A,B , I ,“ ,W,M,Q,QQ,E.U ,W(10)

LOGICAL RATIOCO<200)

TGAL-11E9

H(1)-0.8
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280.02

OPEN(20,FILE-'HI-HF.TXT' ,STA'I'lIS-'UNKNOVN')

OPEIN(21,FILE-'VDHD.TXT',STATUS-'UNKNUUN')

DO A-1 ,10 ,1

NK(A)-O.

END DO

SUM-O.

DO I -1 ,73 ,1

CALL AGBEVOL(H(I),Z.HF(I))

PRINT*, I ,H( I ) ,HF( I )

M(I+1)-H(I)+O.1
END DD

no u-1,7,1
HB(U)-HF(1)
DO A-1,72,1
IF (ABS(HB(U)—(0.4+o.1—U)) .GE.ABS(HF(A)-(O.4+O.1*U))) THEN
MB(U)-HF(A)
NU(U)-A

END IF
HB(1)-0.5
END Du
PRINT*, (O.4+O.1*U),H(NU(U)),HB(U).NU(U)
END no

no AA-1,7,1
MMEDIA-(M(NU(AA))+H(NU(AA+1)))l2-
CALL IHFF((H(NU(AA))+H(NU(AA+1)))/2.,IHFFF(AA),INT)
DHIDHF-(H(NU(AA+1))-H(NU(AA)))/(HB(AA+1)-HB(AA))
NK(AA)=DHIDHF*IHFFF(AA)*(TGAL—TPREAGB(HHEDIA))
PRINT*,NK(AA).(M(NU(AA+1))-H(NU(AA))),(MB(AA+1)-HB(AA))
SUM-SUM“ (AA)
END no

no q-1,7,1
DO QQ-1,IFIX(52.*NK(Q)/SUH),1
vrite(21,t)(HP(NU(Q))+HF(NU(Q+1)))/2.
ENDDU

END no
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FUNCl'ION TPREACMN)
real H,TPREAGB

SEGUNDO RENZINI Xt lAUGH'I'l-IIN

TPREAGB-iou (9 . 921—3 . 66*AL0610(N)+1 . 9697—ALOC10(N)*ALDC10(N)—
o . 93693AL0610 (N) *ALOGIO (N) *ALOGIO (N))

RETURN
END
SUBRDUTINE INFF(N,INF,INT)
real a1 ,a2 , INT,IHF,H

BASEANDD-SE NA FUNCAO MASSA INICIAL DE KEDUPA ET. AL. 1993

PODEMOS CALCULAR As POPULACOFS nos INTERVALOS DE NASSA,
CONSIDERANDO Duma-0.1 HSOL.
A2-o.1557
A1-o.29055
IF ((N.CE.o.1).AND.(N.L1'.0.5)) THEN
INT-(al/(-O.3))*((H+0.1)**(-0.3)-H**(-0.3))
IHF-A1*H**(-1 . 3)

END IF
IF ((N.CE.0.5).AND.(N.L1'.1)) TEEN
I lrr- (a2 / ( -1 .2) )*( (H+O.1)**( -1 .2) -H**(—1.2) )

INF-ABH“ ( -2  . 2)

END IF
IF (N.CE.1) 'mEN
INT-(a2/(-1.7))*((N+O.1)**(—1.7)—H**(-1.7))
INF-um" (-2 . 7)
END IF
RETURN
END

O
Q

O

SUBBOUTINE AGBEVDL(H,Z,HCI)

' 'PROGRAHA MODE-0 AGB"
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PROGRAM CSLF

REAL HBOLII(80),HBOLCDO(80),HBOLFF(80),DHBDLDTCC(80)
REAL DHBOLDTMH(80),TTCOO(80),TAGB(80),DELTATK(80)
REAL HBOL(25),DELTAT(1500),NK(20),PK(7)
REAL Z,H(72),IHF,INT,DHBOL(10)
INTEGER A,B,I,H,HH,AA,Q,QQ
LOGICAL RATIDCO(200)
n(1)-o.9
z-o.oos
PK(1)-o.7o4
PK(2)-0.182
PK(3)=0.081
PK(4)-0.031
DMBOL(1)-0.0

DMBOL(2)-o.2
DHBOL(3)=O.4

DHBOL(4)=0.6
0PEN(20,FILE-'TEHPO-HBDL.TXT',STATUS-'UNKNOUN')
DPEN(21,FILEP'HBDL-HI.TXT',STATUS-'UNKNOUN')
DO A-1 ,20 ,1

uK(A)-o.
END no

no K-1,4,1
DD I-1,72.1
CALL AGBEVOL(M(I),Z,HBOLII(I),HBDLCOO(I),HBOLFF(I),TTCOO(I),

i TAGB(I),RAT10C0(I))
H(I+1)-H( I )+O.1

END no
no A-1,20,1
HBOL(1)--3.
n30L(A+1)-nm0L(1)—A—o.2
END Dº

Do AA-1,72,1

MBOLcoo(AA)-HBuLcoo(AA)+DuBOL(K)

END DC
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H-i

DD A-1,20,1
PARA ESTR. ENTRE NBOL(A) E HBOL(A+1) c

no B-1,72,1
DELTAT(w)-o.
PRIMEIRO CASO ONDE NBDLc>NEDL(A) E HBOLC<HBDL2<HBDLF
IF(RATIDCD(B).EQV..TRUE.) THEN
DHBDLDTCC(B)-(HBOLFF(B)—HBOLCDD(B))/(TAGB(B)—TTCOO(B))
DHBOLDTHM(B)-(HBDLCOO(B)-HBOLII(B))lTTCDO(B)

IF ((ABS(HBOLCOO(B)).GT.(ABS(MBOL(A))).AND.(ABS(HBOL(A+1)).GT.
ABS(HBOLC00(B)))).ARD.(ABS(HBOL(A+1)).LT.ABS(HBOLFF(B)))) TEEN

DELTAT (W) ' (DHBDLDTCC (B) **  ( -1  . ) ) * (HBOL (A+1) -HBOLCDO (B)  )

END IF
SEGUNDO CASO ONDE HBOLF<HBOL(A)<HBDLC E HBDL(A+1)>HBOLF
IF (((ABS(HBOL(A+1)).GT.ABS(HBDLFF(B))).AND.(ABS(HBOL(A)).G1'.

ABS(HBOLCOO(B)))).AND.(ABS(HBOL(A)).LT.ABS(HBOLFF(B)))) THEN

DELTAT(W)-((DHBOLDTCC(B))**(-1.))*(HBOLFF(B)-HBOL(A))
END IF
TERCEIRO cnso ONDE HBOLC<HBDL(A)<HBOLF
E HBOLC<HBDL(A+1)<HBOLF
IF ((ABS (MBOL(A+1)) . GT. ABS (HBOLCOO (B) )  .Um.  (ABS(HBOL(A+1) )

.LT.ABS(MBOLFF(B)))).AND.(ABS(MBOL(A)).GT.ABS(HBOLCOO(B))).AND.

(ABS(HBOL(A)).LE.ABS(HBOLFF(B)))) THEN

DELTAT(U)-((DHBOLDTCC(B))**(-1.))*(HBOL(A+1)-HBOL(A))
END IF
QUARTO CASO ONDE MBOL (A) <HBOLC E HBDL(A+1) >HBDLF

IF ((ABS(HBOL(A+1)) .GT.ABS(HBOLFF(B))) .AIID. (ABS(HBUL(A)) .LT.

ABS(HBDLCUD(B)))) THEN
DELTAT(U)'((DHBDLDTCC(B))**(-1.))*(HBOLFF(B)-HBOLCOO(B))
END IF
URITEQO, *)!!(B) ,ABS (HBOL(A)) .ABS(HBOL(A+1)) .ABS(HBOL000(B)) .

i ABS (HBOLFF (B) )  , DELTAT (H) . TAGB (B) -'I'I'COO (B) ,
DELTAT(W),TAGB(B)-TTCOO(B)
END IF
u-w+1

END Do
END DO
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ww-o
DO I-1,20,1
Do II-1,72,1
CALL Immun ,IMF'JNT)
NK(I)=NK(I)+(M(II+1)-H(II))*IKT*DELTAT(UH)*PK(K)
ww-wu+1
END Do
END Do

ENDDO

DO O-1 ,20 ,1

URITE(20.*) (HBDL(0)+HBDL(D+1))/2.,NK(Q)
END Do
END

SUBROUTINE IHFF(H,IHF,IHT)
real a1 ,a2 , INT , IHF ,H

BASEANDO—SE NA FUNCAO NASSA INICIAL DE KNOOPA ET. AL. 1993
PODEMOS CALCULAR As POPULACOES DOS INTERVALOS DE NASSA.
CONSIDERANDO DELTAH-O.1 NSOL.
A2-o.1557
Ai-O. 29055

IF ((H.GE.O.1).AND.(H.LT.O.5)) THEN
INT-(ai/(-0.3))*((H+O.1)**(-0.3)-Ht*(-0.3))
IHF-Alm" ( -1  . 3 )

END IF
IF ((H.GE.O.5).AND.(M.LT.1)) THEN
INT-(a2/(—1.2))*((H+O.1)**(-1.2)—H**(-1.2))
IHF-A2*H**(-2.2)

END IF
IF (N.CE.1) THEN
INT-(a2/(-1.7))*((H+O.1)**(—1.7)-H*t(—1.7))
IHF-A2*H**(-2.7)
END IF
RETURN
END
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sunmmma AGBEVOLOKI) ,z,nno1.n(1) .moLcoou) .meu-wu) ,1'rcoou) ,
1 nana) .RATIOCO(I))

' 'PROGRAHA MODELO AGB"
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