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Resumo

A vida de uma estrela comeca quando a nuvem de formacao atinge as condic¢bes de
temperatura e pressao para iniciar a fusdo de hidrogénio (H) na sequéncia principal e se
mantém em equilibrio hidrostatico. Quando o H se esgota no niicleo a fusao continua ao
redor dele, o envelope se expande e a estrela se torna uma gigante vermelha, que, devido a
contragao do nucleo de hélio (He), aumenta a temperatura central e possibilita o inicio da
fusao de He em carbono (C) se o nucleo de He tiver massa superior a 0,45 massas solares.
Quando o He central se esgota a estrela evolui para o ramo assintotico das gigantes (AGB)
com fusao de He na regiao ao redor do ntcleo e fusao de H na regiao entre as camadas
subsequentes de He e H. Uma parada temporaria na queima de H indica o inicio dos pulsos
térmicos, onde a estrela se expande e se contrai em forma ciclica sofrendo grande perda
de massa, que depende da massa inicial e da fracao de elementos quimicos além do H e
He, conhecida como metalicidade. Apos perder as camadas mais externas a temperatura
efetiva da estrela se torna maior, ja que é possivel observar camadas mais internas em
decorréncia dos ventos de nebulosa planetaria e, por fim, seu niicleo se esfria como uma
ana branca. O valor da massa final na curva de esfriamento depende em certo grau da
perda de massa que a estrela sofre durante as etapas de gigantes, e em particular na etapa
de pulsos térmicos. Neste trabalho exploramos o efeito de diferentes formulas de perda
de massa na massa final e, para isso, foram utilizados os co6digos evolutivos LPCODE e
MESA. No LPCODE utilizei as féormulas de Reimers e Vassiliadis & Wood e no MESA
escolhi a equagao de van Loon que programei no LPCODE para fins comparativos. A
implementacao da perda de massa nestes calculos é baseada na determinacao da relagao
massa inicial final em aglomerados, que dé& informacao sobre a perda de massa durante
as etapas de gigantes, um dos ingredientes com maior incerteza nos célculos de evolucao
estelar. Uma grade de sequéncias, como a que calculei, pode ser associada a um co6digo
de modelos de atmosferas estelares para auxiliar na construcao de isdécronas e estudar as

propriedades das populacoes estelares.

Palavras-chave: Evolugao estelar; Perda de massa; Modelos estelares; LPCODE; MESA.






Abstract

Star formation begins when a molecular cloud reaches the specific conditions of temperature
and pressure to start hydrogen (H) burning in the main sequence and remain in hydrostatic
equilibrium. When H is exhausted in the central position the fusion continues around it,
the envelope expand itself and the star becomes a red giant. The contraction of the helium
(He) core increases the central temperature and allows the start of He burning into carbon
(C) if the He core mass is over 0.45 solar masses. When He is exhausted in the center, the
star evolves to the asymptotic giant branch (AGB) with He fusion in the region around the
core and H fusion between the subsequent layers of He and H. A temporary pause on the
H burning denotes the start of the thermal pulses in which the star expand and contracts
in a cyclical way. The star is suffering great mass-loss and this phenomena depends mainly
of the initial mass and the metallicity. After losing its outermost shells as a consequence of
strong winds, it is possible to observe the innermost layers, and finally, the core enters the
white dwarf cooling curve. The final mass value in the cooling curve depends of the mass-
loss that the star suffers during the giant phase, particulary in the thermal pulses stage. In
this work, we explored the effects os the differents mass-loss formulas/prescriptions on the
final mass, so we used the stellar evolution LPCODE and MESA codes. LPCODE uses
Reimers’ and Vassiliadis & Wood’s formulas and in MESA T selected van Loon’s equation
that I also programmed in LPCODE for comparative purposes. The implementation of
mass-loss in these calculations is based on initial-final mass relation from star clusters.
This give us information about the mass loss during the giant branches which is one of
the most uncertain ingredients in stellar evolution computation. A grid of sequences, such
this work, may be associated with a code of atmosphere models to construct isochrones

and to study properties of stellar populations.

Keywords: Stellar evolution; Mass-loss; Stellar models; LPCODE; MESA.






Lista de ilustracoes

[Figura 1

Diagrama H-R adaptado de <https://hrdiagram.weebly.com /graphing-

analysis-questions.html>.| . . . ... ... ... ... ... 00000

(Figura 2

Representacao da estrela gigante vermelha Betelgeuse em escala de

distancia com o sistema solar com base em observacoes do telescopio

VLTI/ESO retirada de <https://www.eso.org/public/images/eso0927d> | 23

(Figura 3

Fvolucgao tedrica de uma estrela de 1M, e Z2=0,0001 calculada com o

LPCODEL .« oo

28

[Figura 4

Perfis quimicos ao longo das distintas etapas de evolucao apresentadas

na figura [3. O eixo vertical representa a abundancia quimica e o eixo

M,

horizontal a coordenada & = log (1 — m) ................

Figura 5

Relacao inicial final de massa para as metalicidades Z = 0,0001 e

2 = 0,004 comparada aos modelos semiempiricos de Salaris e Kalirai

que nao diferenciam metalicidade. Retirado de (CAMPOS et al. 2016) |

30

[Figura 6

Sequéncias de 1M, e diferentes metalicidades com destaque para a

sequéncia principal. A seta indica a direcao de crescimento da metalicidade.| 31

[Figura 7

Diagrama H-R de sequéncias de 1, 1M, calculadas com o MESA (verde)

e o LPCODE (roxo) para Z=0,04.|. . . . . . . .. ... ... ... ...

36

[Figura 8

Relacao massa inicial final obtidos com diterentes coeficientes de perda

de massa no MESA e LPCODE para Z2=0,04.] . . . .. ... ... ...

37

(Figura 9

Relacao massa inicial final obtidos com o LPCODE para Z = 0,004

(azul) e Z = 0,0001 (preto) apos o primeiro (pontos vazios) e apos todos

os pulsos térmicos (pontos cheios). Retirado de (ROMERO, CAMPOS

e KEPLER 2018)] . . . o o o ooo oo







Lista de tabelas

[Tabela 1 — Relacao entre as massas inicial (M;) e final de ana branca (M p) (em

| M) e idades no ponto de saida da sequéncia principal (MS) (em bilhoes

| de anos) para Z=0,04, 7=0,02, Z=0,001 e Z=0,0001 . . . . . . . ... 30
[Tabela 2 — Relacao entre as massas inicial (M) e final de ana branca (M p) (em |
| My,)) para diferentes coeficientes de perda de massa 1 e sem difusao na |
| sequéncia principal.|. . . . . ..o 0oL 35







Sumario

" INTRODUCAO| . . . . ittt ittt it e e e e 19
1.1 EVOLUCAO ESTELAR| . . . . . . . ... ... ... ... ....... 19
1.2 PUL TERMI E PERDA DE MASSA . . . . . . . .. ... .. 21
1.3 MOTIVACAO| . . . . . . . . . 23
2  MODELOSESTELARES!. . . ... ... ..ttt i 25
2.1 LPCODE|. . . . . . . . ., 25
2.1.1 Per m no LPCODE| ... ... ... ... ... ... .... 26
2.2 MESA! . . . . 32
2.2.1 Per m no MESAl . . . .. . ... ... 33
2.3 COMPARACAO ENTREOS CODIGOS| . . . .. ............ 35
3 CONCLUSAO! . . . . ittt et e e e e e e e e e e e a1







19

1 INTRODUCAO

1.1 EVOLUCAO ESTELAR

A formacao estelar inicia quando uma nuvem de gas e poeira interestelar comeca a
se contrair sob sua propria gravidade e, entao, com o colapso, a densidade aumenta e a
energia gravitacional se transforma em energia térmica, elevando a temperatura da proto
estrela, que, eventualmente atinge a temperatura de fusao de hidrogénio no momento em
que comegam as reagoes nucleares no nucleo. Sob estas circunstancias, as forgas de pressao
e gravidade que atuam sobre um elemento de volume dentro da estrela se contrabalancam
e a mesma se mantém em equilibrio hidrostatico (OLIVEIRA e OLIVEIRA 2013). Na
sequéncia principal a fusao de quatro nucleos de hidrogénio (*H) em um atomo de hélio
(*He) pode ocorrer pela cadeia proton-préton (pp) e pelo ciclo Carbono-Nitrogénio-Oxigénio
(CNO) com predominancia dependente da massa inicial e temperatura no intervalo entre 8
e 50 milhoes de K.

A estrela permanece em equilibrio hidrostatico na sequéncia principal durante
aproximadamente metade da sua vida, mas quando o H se esgota no seu centro a fonte
de energia se torna isotérmica e a fusao continua em uma casca ao redor do niicleo de
He durante o ramo de gigante vermelha. Para estrelas massivas o niicleo aumenta até
atingir o limite de massa de Schénberg-Chanddrasekhar (IBEN 1967) (¢sc ~ 0,1), que ¢ a
fracao massa maxima para as reacoes nucleares contrabalancarem a gravidade mantendo o

equilibrio hidrostatico no ntcleo.

Para estrelas de baixa massa, com ntcleo radiativo ou pouco convectivo, a degene-
rescéncia (IBEN 1967) e a sua proximidade com a linha de Hayashi (limite para estrela
completamente convectiva) durante a sequéncia principal sao fatores importantes que influ-
enciam sua evolucao. No caso de estrelas como o Sol a transigao da fusao central de H para
a fusdo em casca ocorre suavemente, além disso, a sua densidade central (> 10? g cm™3)
é maior se comparada a estrelas massivas e, neste caso, o gas de elétrons estd muito
proximo da degenerescéncia. Nesse cenario o limite de Schonberg-Chanddrasekhar nao é
importante e a estrela permanece em equilibrio térmico com a degenerescéncia e ntcleo
isotérmico, pois, como consequéncia, a contracao do niicleo nao esta relacionada com o
seu aquecimento (KIPPENHAHN e WEIGERT 1990)).

Quando a massa do niicleo de estrelas de até 2M, atinge cerca de 0,48 M na
ascensao do ramo de gigante vermelha o nucleo se expande adiabaticamente abaixo da
casca fundindo H, interrompendo momentaneamente as reagoes nucleares. No topo do

ramo de gigante vermelha a estrela se contrai rapidamente liberando energia gravitacional
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e aumentando a temperatura abaixo da casca para iniciar a fusao de He fora do centro
no episédio conhecido como flash de He que é seguido por uma série de subflashes
que aumentam a entropia das regides convectivas internas (BILDSTEN et al. 2011)).
Nesse momento a luminosidade da estrela chega a ser 10 ordens de grandeza superior a
luminosidade solar (Lg = 3,839 - 10%3ergs/s), o que provoca uma instabilidade térmica
devido a matéria degenerada do ntucleo estelar e a liberacao de grande quantidade de
energia em um curto intervalo de tempo. Os sucessivos flashes de He sao produzidos na
regiao intermediaria entre o nicleo e a casca de 'H em fusao e terminam de remover
a degenerescéncia do material em direcao a regiao interna para iniciar a fusao central
de “*He em 2C e 190, a uma temperatura da ordem de cem milhoes de K, de maneira
estavel pelo ciclo triplo a. A temperatura efetiva e a luminosidade da estrela no ramo
horizontal dependem diretamente da massa total da estrela e, principalmente, da massa
do nucleo de He e bem como a opacidade do envelope (CHANTEREAU, CHARBONNEL
e DECRESSIN 2015)).

Quando o He central se esgota a estrela evolui para a segunda etapa de gigante e
a fusao de He continua em uma regiao ao redor do nucleo enquanto a fusao de H ocorre
em uma casca entre as camadas subsequentes de He e H (SALARIS e CASSISI 2008).
As estrelas que se encontram no ramo assintético das gigantes sao muito importantes
para o enriquecimento quimico da Galdxia e dominam na luminosidade de sistemas
de idade intermediaria, portanto sao 6timas ferramentas para o estudo de populagoes
estelares (OLIVEIRA e OLIVEIRA 2013)), como aglomerados globulares.

Durante a fase inicial do ramo assintotico das gigantes, as cascas se movem para
fora em direcao ao envelope, que se resfria em decorréncia da distancia ao centro da
estrela; neste momento a fusao termonuclear de H fica essencialmente inativa. Enquanto
isso, a casca de fusao de He continua ativa a temperatura superior a 100 milhoes de K,
pressionando o envelope de H, aumentando sua temperatura e, apés uma rapida contracao,
atinge temperatura suficiente para reiniciar a fusao e se tornar a principal fonte de energia
da estrela (KIPPENHAHN e WEIGERT 1990). Essa pausa temporaria na fusao de H
indica o inicio da fase de pulsos térmicos (SALARIS e CASSISI 2008)), onde a estrela
se expande e se contrai de forma ciclica sofrendo grande perda de massa, que depende
do ntmero de pulsos térmicos e da fracao de elementos quimicos além do H e do He,
conhecida como metalicidade (Z). Esse remanescente da evolugado aparece no diagrama
de Hertzprung—RussellE] (H-R) na figura |l| se direcionando para temperaturas mais altas

devido a perda das camadas mais externas na etapa conhecida como nebulosa planetaria e

1 As estrelas podem ser agrupadas de acordo com sua luminosidade e temperatura efetiva ou, respectiva-

mente, magnitude e cor (tipo espectral) em um grafico como o representado na ﬁgura Dois trabalhos
foram publicados independentemente pelo dinamarqués Ejnar Hertzsprung (1873-1967), em 1911, e
pelo americano Henry Norris Russell (1877-1957), em 1913, com esta relagdo que hoje é conhecida
como diagrama de Hertzsprung-Russell ou simplesmente H-R (OLIVEIRA e OLIVEIRA 2013), que é
uma ferramenta fundamental para o estudo da evolugao estelar.
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a proximidade do centro estelar que é mais quente do que o restante da estrutura.
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Figura 1 — Diagrama H-R adaptado de <https://hrdiagram.weebly.com /graphing-analysis-
questions.html>.

Estrelas com massas iniciais de 0,08 M, a 7M resultam em nucleos degenerados
de He ou C/O enquanto estrelas de 7TMg a 10M alcangam a temperatura de fusao de
C em elementos mais pesados até o atomo de Fe e possuem um nticleo supermassivo
degenerado de C/Ne (OLIVEIRA e OLIVEIRA 2013). Esses ntcleos compactos com raios
da ordem do raio terrestre sao menos massivos do que a massa critica de Chandrasekhar

(Mg = 1,4M) e correspondem a etapa de esfriamento de ana branca.

A evolucao de estrelas com massa inicial de até 25M, é muito rapida e devido
as suas caracteristicas extremas acabam colapsando o ntcleo ou explodindo como uma
supernova no final de suas vidas. Esses objetos sdo muito compactos com raios da ordem
de 10km, liberam grande quantidade de neutrinos durante seu esfriamento e resultam em
uma estrelas de néutrons. Ja a evolugao de estrelas com massa iniciais superiores a 25M,

resultam em um objeto ainda mais compacto conhecido como buraco negro.

1.2 PULSOS TERMICOS E PERDA DE MASSA

O processo de perda de massa E| direciona a pressao de radiacao sobre graos de
poeira, que sao dinamicamente acoplados ao gas através de friccao produzindo silicatos e
se comportando como um fluido em movimento para fora. Para baixas luminosidades é

esperado menor pressao de radiacao e, consequentemente, menor velocidade dos ventos

aM

2 Definida como a taxa de massa perdida pela estrela em um intervalo de tempo: M = el
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de expansao que influenciam na formacao dos graos de poeira de silicatos, limitados pela
metalicidade inicial. (GOLDMAN et al. 2012)

A etapa na evolucao estelar em que a estrela perde uma grande quantidade de
massa corresponde ao ramo assintotico das gigantes, especialmente na fase dos Pulsos

Térmicos que em decorréncia de um excesso na producao de energia por fusao de He o
calor especifico gravotérmico é positivo (KIPPENHAHN e WEIGERT 1990):

46
C =Cp (1 — Vadw—) > 0. (11)

T
D

A instabilidade térmica dessa etapa evolutiva é menos intensa do que a que provoca o flash
de He, mas a luminosidade da estrela aumenta significativamente devido a expansao do
envelope convectivo que leva a casca em fusao de H para regidoes mais frias até se apagar.
Entao a fusao na casca de He se estabiliza fazendo com que as camadas externas relaxem e
se contraiam, aumentando a temperatura, acendendo a casca em fusao de H e novamente
estabelecendo equilibrio. Esse episodio ¢ repetido diversas vezes até que praticamente todo
o envelope estelar seja perdido a uma taxa de aproximadamente 10~* M /ano. Cada pulso
térmico dura entre 10 e uma centena de milhares de anos e a medida que o tempo passa a

amplitude luminosa dos pulsos aumenta e o intervalo entre os pulsos diminui.

A etapa de pulsos térmicos é curta se comparada ao tempo de vida da estrela e por
dificuldades na modelagem foram desenvolvidas vérias formulas semi empiricas de perda
de massa na tentativa de melhor descrever o fendémeno, que comeca a ser significativo na
primeira etapa de gigante. Nesta fase é considerada a formula de Reimers (1975) que ¢é
diretamente proporcional a luminosidade e ao raio da estrela e inversamente proporcional
a sua massa. Durante a fase de AGB e pulsos térmicos é considerada a perda de massa de
Vassiliadis & Wood (1993) que considera os periodos de pulsagao e superventos com boa
calibragao para metalicidade Z > 0,01. Neste contexto existem outras possibilidades de
formulagoes, dentre elas, as equagdes de Vink (2001| para o primeiro ramo de gigante e
van Loon (2008]) para o ramo assintotico de gigante que, com base na literatura, julguei

apropriadas ao trabalho que desejo desenvolver.

A implementacao da perda de massa nestes célculos é baseada na determinacao
da relagao inicial final de massa de estrelas em aglomerados, que da informagao sobre a
perda de massa durante as etapas de gigantes, um dos ingredientes com maior incerteza
nos céalculos de evolucao estelar. A grade de sequéncias calculada associada a um codigo
de modelos de atmosferas estelares pode auxiliar na construgao de isdécronas para estudar

as propriedades das populagoes estelares como aglomerados abertos ou globulares.
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1.3 MOTIVACAO

O mecanismo de perda de massa é pouco entendido e as observagoes sao significante-
mente diferentes das predigdes hidrodinamicas 3D (MONTARGES et al. 2016)). Os modelos

de ventos estelares sao considerados esfericamente simétricos enquanto o imageamento de

estrelas gigantes vermelhas, como Betelgeuse na figura [2, apontam irregularidades das
camadas externas. Isso provoca ejecao de matéria de forma assimétrica, a dinamica é
dominada por movimento forte e inomogéneo que se modifica drasticamente em apenas
um ano (OHNAKA et al. 2011)).

Neptune — -

5 5

\ | \
o (= g
S 2 g
E 3 5

Figura 2 — Representacao da estrela gigante vermelha Betelgeuse em escala de distancia
com o sistema solar com base em observagoes do telescopio VLTI/ESO retirada
de <https://www.eso.org/public/images/es00927d>.

Apesar de todas essas incertezas, é necessario trabalhar de forma continua para
melhorar os modelos de mecanismos de perda de massa e compreender os processos
fisicos envolvidos nas etapas finais de evolugao estelar. O objetivo geral deste trabalho foi
comparar os resultados de modelos obtidos com diferentes formulagoes de perda de massa
nos codigos de evolugao estelar LPCODE e MESA. Para a execugao do objetivo geral,
a equagao de perda de massa de van Loon (LOON et al. 2008)) foi utilizada no MESA
e programada, em FORTRAN, no LPCODE que conta com a equacao de Vassiliadis &
Wood (VASSILIADIS e WOOD 1993)). Em seguida foram calculados modelos de sequéncias

evolutivas com metalicidade préoxima a solar e as diferentes perdas de massa.
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2 MODELOS ESTELARES

2.1 LPCODE

O grupo de evolugao e pulsagoes estelares da Faculdade de Ciéncias Astronémicas
e Geofisicas de La Plata, Argentina, desenvolveu o LPCODE (ALTHAUS et al. 2003))
que consiste em um codigo escrito em FORTRAN que modela toda a evolugao estelar
de baixa e intermediaria massa (entre 0,08 e 7M). Os modelos sao calculados desde o
inicio da sequéncia principal e o estudo numérico ¢ dedicado as propriedades estelares de
objetos compactos como, por exemplo, anas brancas de baixa massa, estrelas do ramo
horizontal extremo, anas brancas quentes, anas brancas com niicleo de He, progenitoras
da metalicidade suprassolar e anas brancas deficientes de H (ROMERO 2012)) bem como o
estudo da relagdo inicial-final de massa (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015).

O codigo resolve um sistema de equagoes correspondente a estrutura e evolugao
estelar considerando simetria esférica e respeitando o equilibrio hidrostético, conservacao

da massa, conservagao de energia e transporte radiativo linearizando-as de forma interativa.

O modelo comega na fotosfera de acordo com a variavel independente & = In(1 — T/[:) E| e
calcula as variaveis dependentes raio (r), pressao (P), luminosidade (L) e temperatura (7°)
em um determinado tempo %, entao a composi¢ao quimica da camada em ¢, é calculada
para se obter novamente as variaveis dependentes de uma camada mais interna em ¢, 1,

repetindo o processo até chegar ao centro (ROMERO 2012).

Um dos parametros iniciais mais relevantes para os calculos evolutivos é a opaci-
dade radiativa calculada pelo projeto OPAL (IGLESIAS e ROGERS 1996) que permite
interpolagao com boa acuracia para temperatura e densidade da fragao de massa de H, He,
C, O e outros metais, incluindo composi¢oes ricas em C e O, com opacidades moleculares
para baixa temperatura, assim como é considerada a taxa de emissao de neutrinos por
pares, fotons e bremsstrahlung (ROMERO 2012)). O LPCODE considera um tratamento
simultaneo de mistura nao instantanea e as mudancas na abundancia de cada um dos

elementos quimicos sao descritas pelo vetor X da equacao

X\ (0X o ) o 0X
(E) = (E) l + RIVR [(47rr 1)) D@Mr] . (2.1)

O primeiro termo desta equacao descreve a evolucao nuclear e o segundo termo representa

a eficiéncia convectiva de acordo com o coeficiente de difusao D (RENEDO et al. 2010), que

¢ dado pela teoria de comprimento de mistura com o parametro multiplicativo o = 1,61
adotado como padrao (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015). Estes valores reproduzem a

1

m, & a massa interna a coordenada raio r e M, é a massa total da estrela.
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luminosidade e temperatura efetiva solar, Le, = 3,842-10%ergs/s e log(T.;;) = 3, 7641, na
idade de 4,57 bilhoes de anos quando sao adotadas as abundancias de metais e hidrogénio,
respectivamente, Z = 0,0164 e X =0, 714.

A cadeia nuclear é seguida por 16 elementos: *H, ?H, *He, *He, 7Li, "Be, 2C, 3C,
N, 15N, 160, 170, 180, F, 2°Ne e #2Ne junto com 34 reacoes termonucleares incluindo a
cadeia pp. ciclo CNO, triplo « e igni¢ao do C (ALTHAUS et al. 2005). Em particular, a
taxa de reagao C(a,v)®0 tem especial relevancia na estratificagao de carbono e oxigénio

resultando no nucleo de ana branca.

Durante as fases de gigante foram permitidos episédios extras de mistura tratados
pelo processo de difusao, assumindo que a velocidade de mistura diminui exponencialmente

além da borda convectiva por meio da relagao

Dgy = Doexp (;;Z) (2.2)

que considera a pressao Hp, o coeficiente de difusao de regioes instaveis Do, a distancia
geométrica z da borda convectiva e o parametro livre de overshooting f que descreve a
eficiéncia da mistura extra (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015).

Neste trabalho foram calculadas, utilizando o LPCODE, sequéncias evolutivas
completas desde a sequéncia principal de idade zero, passando pela queima central estével
de H e He, pulsos térmicos e perda de massa no ramo assintotico das gigantes até
a curva de esfriamento de ana branca considerando 4 valores de metalicidades entre
Z =0,0001 e Z = 0,04 e o intervalo de massas iniciais entre 0,8Mg e 4M, (tabela[l). A
abundancia inicial de He foi obtida pela relagao Y = 0,245 + 27, onde Z representa a
fragao inicial de metais. Foi adotado f = 0,016 para todos os modelos apds a sequéncia
principal (RENEDO et al. 2010)), no inicio da fase de pulsos térmicos o episodio extra de
mistura foi desconsiderado fundamentando-se em estudos preliminares sobre a base da

zona convectiva que utilizou simulagdes da abundéncia padrao do processo s (ROMERO!.
CAMPOS e KEPLER 2015)).

O elemento de difusao considerado no LPCODE modifica o perfil de composicao
quimica através de suas camadas externas e comeca a ser importante quando a gravidade
superficial g > gq4;5¢ em altas temperaturas efetivas, nas proporgoes ggirr = 7 se Tesp >
90000K e gg4i¢r = 6,4 + 1556% se T.rr < 90000 (RENEDO et al. 2010), ou seja, na fase
de ana branca é significativo e pode ser explicado pela separagao de fase de C e O durante

a cristalizagao.

2.1.1 Perda de massa no LPCODE

No LPCODE a perda de massa durante a primeira fase de gigante e a queima de

He ¢ calculada com base na formula de Reimers (1975) que relaciona a luminosidade (L)
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e o raio (R,) da estrela:
L,R,

M, ’

mas contém dois termos adicionais que consideram o peso da cromosfera dependendo

(2.3)

MR:'f]R

da gravidade superficial da estrela (g,) e o fluxo de energia mecénica com relacdo a
temperatura efetiva (T.;;) (SCHRODER e CUNTZ 2005):

. L.R, Teff 35 Jdo
M= 1 . 2.4
T, <4000K> T 13009, 24)

O parametro livrte n = 8 - 107" M, /ano foi fixado e satisfaz bem a perda de massa
comparada com aglomerados globulares (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015).

As equagoes citadas acima nao predizem a alta taxa de perda de massa e os
superventos requeridos para a producao da nebulosa planetéria, entao no ramo assintético
de gigantes e durante os pulsos térmicos foi adotada a perda de massa de Vassiliadis &
Wood (1993)) que é mais apropriada. Baseado em um estudo da Galéxia, Grande Nuvem
de Magalhaes e bojo galéactico, foi ajustada para periodos de pulsagao (P) menores do
que 500 dias que a taxa de perda de massa aumenta exponencialmente enquanto que para

periodos maiores do que 500 dias a taxa de super ventos é essencialmente constante:
logM (M /ano) = —11,4 + 0,0123P(dias), (2.5)
com uma velocidade de expansao dada por
Veap(km/s) = —13,5 4 0,056 P(dias) (2.6)

que varia entre 3 e 15 km/s e periodo de pulsagao calculado pela relagdo periodo-massa-raio

R M
logP(dias) = —2,07 + 1,94log (R—) —0,9log (—> : (2.7)
®

A equagao [2.5] precisa ser modificada para estrelas com massas superiores a 2,5M devido

a0 atraso nos superventos e fica

. M
logM (Mg /ano) = —11,4 40,0125 {P(dias) — 100 (M -2, 5>} . (2.8)
©

Num primeiro momento trabalhei visando a familiarizagao com os parametros
iniciais do LPCODE em 6 sequéncias de Z = 0,001 e massas entre 1 e 2 My, outra de
4 M., evoluindo até o ramo de gigantes e duas sequéncias completas de 1 e 2 M, até a
curva de esfriamento de ana branca. Este projeto foi muito importante para o estudo
preliminar sobre as distintas etapas evolutivas explicadas. Na figura [3| foram marcados

pontos ao longo da evolugao de um modelo de 1My e Z = 0,0001 apresentados na figura
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com o perfil quimico dos elementos H, He, C e O que sao os mais abundantes na estrela
para as etapas: a) sequéncia principal (MS); b) ramo de gigante vermelha (RGB); ¢) flash
de He; d) ramo horizontal (HB); e) ramo assintotico de gigante (AGB); f) pulsos térmicos
(TP-AGB); g) nebulosa planetaria (pfe-WD); h) fase inicial de ana branca (WD); i) ana

branca fria.

4 ) ,f .
3‘/ eC n

log(L/Lgg)

5 1 1 1 1 1 1 1 1
5.2 5 4.8 4.6 4.4 4.2 4 3.8 3.6 34

l0g(Tef)

Figura 3 — Evolugao tedrica de uma estrela de 1M e Z=0,0001 calculada com o LPCODE.
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Figura 4 — Perfis quimicos ao longo das distintas etapas de evolucao apresentadas na
figura |3l O eixo vertical representa a abundancia quimica e o eixo horizontal a

coordenada £ = log <1 — K}—:)

Em seguida trabalhei com modelos de baixa metalicidade (Z = 0,0001) apresentados
na tabela [I] e massas de 0,90M, 0,95M, 1Mg, 3,5Mg e 4,0M até o final a etapa de

ana branca, com destaque para estas ultimas duas sequéncias que foram utilizadas no

artigo A comparative analysis of the observed white dwarf cooling sequence from globular

clusters (CAMPOS et al. 2016) e podem ser vistas na figura 5|
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Tabela 1 — Relagao entre as massas inicial (M;) e final de ana branca (Myp) (em M)
e idades no ponto de saida da sequéncia principal (MS) (em bilhoes de anos)
para Z—0,04, Z—0,02, Z—0,001 e Z—0,0001.

7—0,04 7—0,02 70,001 Z=0,0001 |
Mi IdadeMg MWD [d(ldejws MWD IdadeMS MWD Idad@Ms MWD
0,80 27.5 0,43
0,85 21,4 0,44
0,90 17,4 0,45 16,5 8,1 0,554
0,95 14,4 0,52 0,566
1,0 11,8 | 0,511 10,0 | 0,511 6,3 5,5 0,569
11 7.0 0,527
1.2 3.3
1,25 438 0,54
14 1,9
15 2.4
16 1.3
18 0,9
2,0 0,69 0,56 0,81 0,7
3,9 0,23 0,18
4,0 0,16 0,13 0,13

1.2 T T T T T T T T T T T

- &——@ 7-0.0001 Romero et al. 2015 b
O0——0 Z=0.0001 Doherty et al. 2015
&——@ 7-0.004 Romero et al. 2015

O0——oO0 Z=0.004 Doherty et al. 2015

4 Salaris et al. 2009

\ \ \
2 4 6

M[ZAMS/BAO

Figura 5 — Relagao inicial final de massa para as metalicidades Z = 0,0001 e Z = 0,004
comparada aos modelos semiempiricos de Salaris e Kalirai que nao diferenciam
metalicidade. Retirado de (CAMPOS et al. 2016)).
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Outro parametro inicial importante na evolucao estelar é a abundancia de metais
que modifica a posi¢ao do modelo no diagrama H-R, como visto na figura [f} O aumento
da metalicidade resulta em maior opacidade atmosférica e, como consequéncia, leva a
estrela para posicao em menor luminosidade e temperatura efetiva provocando grande
impacto na determinacao do tempo de vida da estrela, que é maior quanto maior for a
metalicidade de acordo com os resultados apresentados na tabela [T} Por exemplo, para
7=0,02, aproximadamente a metalicidade solar, a idade do turn off é de 10,9 bilhoes
de anos enquanto que para Z=0,0001, baixissima metalicidade, a duracao da sequéncia
principal cai a metade do tempo. Outro efeito da alta metalicidade e opacidade é o aumento
da eficiéncia dos episodios de perda de massa durante as fases de gigantes (ROMERO!
CAMPOS e KEPLER 2015) que ocasionam menores massas finais e, nesse caso, os modelos
com Z=0,04 e até 0,9 M perderam tanta massa no ramo de gigante que nao atingiram a
massa minima (0,48M) no nucleo para iniciar a fusdo de He, resultando em uma ana

branca com nicleo de He.

35 1

w
T
1

N
T
1

15 1

Log(Luminosidade)

05 i

ok z=0.0001 — |
z=0.001

z z=0.016 ——
05 ] ] ] ] Zl_o'04 ]

4 3.9 3.8 3.7 3.6 35 34
Log(Temperatura Efetiva)

Figura 6 — Sequéncias de 1M, e diferentes metalicidades com destaque para a sequéncia
principal. A seta indica a dire¢ao de crescimento da metalicidade.
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2.2 MESA

O Modules for Experiments in Stellar Astrophysics (MESA) é um codigo de evolugao
estelar livre e aberto a modificacoes que sao periodicamente atualizadas na pagina de
internet <http://mesa.sourceforge.net/>. A estrutura do codigo, escrito em FORTRAN;,
é dividida em varios modulos correspondentes aos algoritimos fisico e numérico, com
arquitetura flexivel e autoconsistente aplicada a uma ampla gama de ambientes (PAXTON
et al. 2011)) para modelos com massas iniciais entre 0, 1My, e 300M, (CHOI et al. 2016)). As
técnicas implementadas sao modernas e com solugoes acopladas para composicao quimica
e abundancias, perda ou ganho de massa de forma independente que propicia microfisica

compreensivel e bom desempenho em computadores pessoais.

As equagoes de estado utilizadas para calculo da densidade (p) e temperatura (77)
sao baseadas na atualizacao de 2005 das tabelas OPAL, mas para baixos e altos valores
de p e T sao utilizados, respectivamente, as tabelas SCVH e HELM (ver PAXTON et
al.; 2011)). As opacidades radiativas sao dadas por Ferguson et.al. (2005) que inclui os
efeitos de moléculas e graos para o intervalo de 2,7 < logT < 4,5 e as tabelas de OPAL
permitem a variagao nas quantidades de C e O para etapas posteriores a fusao de He no
intervalo de 3,75 < logT < 8,7 (IGLESIAS e ROGERS 1996)).

As abundéancias quimicas do MESA sao calibradas com os valores solares para
reproduzir Z, = 0, 0142 e considera cadeias seguindo 52 espécies: n, 'H, 2H, 3He, *He, "Li,
"Be, “Be, Be, 8B, 12C, 13C, BN, UN, 15N, 140, 150, 160, 170, 180, I"F, 18F, 19F, 18Ne,
19Ne, 20Ne, 2'Ne, 22Ne, 2'Na, 22Na, 2Na, 2*Na, Mg, Mg, Mg, Mg, 25A1, A1, 27Al,
27Gi, 288, 298i, 39Gi, 30p, 31p, 315 325 338 315 40Ca, 18T e %Fe (CHOI et al. 2016) junto a
até 350 reagoes termonucleares (PAXTON et al. 2011) dependendo da cadeia selecionada.

A conveccao é tratada pela teoria de comprimento de mistura, assim como descrito
na equacao para o LPCODE e também permite que o parametro de overshooting (f)
aumente na base do envelope convectivo durante o terceiro dredge-up. Todas as equagoes
do MESA possuem coeficientes multiplicativos que ajustam os valores de acordo com as
necessidades do usuério, inclusive o passo que tempo pode ser pequeno o suficiente para
permitir a convergéncia em poucas iteragoes mas pode ser grande o suficiente para evoluir

mais rapidamente.

Neste trabalho foram calculadas, utilizando a versao 8118 do MESA (disponivel
desde 3 de fevereiro de 2016), sequéncias evolutivas completas desde a contra¢ao da nuvem
de géas molecular, passando por todas as etapas evolutivas, até o final dos pulsos térmicos
quando houve convergéncia considerando Z = 0,04 e Z = 0,02 no intervalos de massas
entre 1 e 2 M. A abundancia quimica de H (X) e He (Y) para uma metalicidade (Z)
arbitraria é calculada pelas equagoes (CHOLI et al. 2016):

Yp = 0,249 (2.9)


http://mesa.sourceforge.net/
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Y, — Y
Y =Yp+ (Q—P) Z (2.10)
Zo

X=1-Y-2 (2.11)

onde Yp é a abundancia primordial de He determinada pela colaboracao Plank em 2015,

Yo =0,2707 e Z5 = 0,0142 sao a abundancia de He e metais protosolar.

2.2.1 Perda de massa no MESA

As perdas de massa padrao sao a equacao de Reimers (1975)) para o ramo de

gigante e a equacao de Blocker para o ramo assintético das gigantes:

L27 MR
MP R

mas o codigo nao convergiu com esta configuragao de alta metalicidade. Entao, analisei as
10 equagdes de perda de massa presentes no MESA e escolhi, com base na literatura, taxas

de perda de massa de Vink (VINK, KOTER e LAMERS 2001)) para o ramo de gigantes:
logM = —6,697 + 2,194log (1

L M* Uoo/vesc
— 1,313l — 1,226l —_—

1+0,933l0g [ <1t 10,92 |10g (/2 2 + 0,85 z (2.13)
(0] — — o —_— (0] .
22299\ 40000 9\ 40000 I\Z,

para o intervalo 27500 < T,¢s < 50000 K, e

L,
logM = —6, 688 + 2, 210log <10 > 1,339l0g ( 5

M* Uoo/vesc
—1,6011 —_—

Toss A
1,07log | =<2} +0.85l0g [ = 2.14
+1,07log <20000) + 0, 85log <Z®), (2.14)

para o interval 12500 < T,¢; < 22500K.

E para o ramo assintotico de gigantes a perda de massa de Van Loon (LOON et al|

2008):

. L, Te
logM = —5,65 + 1, 05log (W) — 6,3log (35061;() : (2.15)

que tem maior taxa de perda de massa com o aumento da luminosidade e diminuicao
da temperatura. Esta formula deveria funcionar para massas iniciais de até 20M,, para
objetos com eficiéncia méaxima de condensagao de poeira e nao é explicitamente sensivel a

diferentes metalicidades.

Os parametros iniciais do MESA sao listados em manuais de utilizagao do codigo e

o primeiro passo no estudo de sequéncias evolutivas foi comparar com as caracteristicas
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disponiveis no LPCODE para posterior execucao dos procedimentos para a construgao
dos modelos. As receitas de perda de massa de Blocker s@o recorrentes em referéncias que
utilizam o MESA, mas o codigo divergiu na etapa assintética de gigante, provavelmente
devido a alta metalicidade (Z = 0,04) escolhida para os calculos. Essa ¢ uma das principais
diferencas entre os codigos, entao foi necessaria uma avaliacao mais detalhada sobre os

diferentes padroes de perda de massa para escolha das melhores op¢oes disponiveis.

Com essas possibilidades escolhi as receitas de Vink para o ramo de gigante e de Van
Loon para o ramo assintotico e a questao seguinte foi a determinacao do melhor coeficiente
multiplicativo de cada equacao. Primeiramente foram escolhidos valores arbitrarios de
NWanLoon = Nvink = 0,7 que indicam, de acordo com a tabela 2, um pico de massa final
quando a massa inicial é 1,52M, enquanto esperava-se um crescimento monotodnico como
o da figura [ Assim, foram testados diferentes coeficientes multiplicativos (n) de perda de
massa com a tentativa de reproduzir os valores de massas finais de ana branca aceitaveis
de acordo com a literatura e os resultados foram semelhantes em todos os casos. Essa
discrepancia ocorre justamente proximo ao limite de separagao entre niicleo convectivo e
radiativo, portanto conclui que havia alguma incompatibilidade entre os codigos para essa

faixa de modelos com a perda de massa da Van Loon.
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Tabela 2 — Relagao entre as massas inicial (M;) e final de ana branca (My p) (em M)
para diferentes coeficientes de perda de massa 7 e sem difusao na sequéncia

principal.

NV anLoon 1,0 0,7 0,7 0,35 0,20
e || 035 | 0,7 | 035 | 0,35 | 0,35
| M; | Mwp| Mwp | Mwp | Mwp | Mwp |

1,0 0,517 | 0,519 | 0,519 | 0,528 | 0,539
11 0,525

12 10524 | 0528 | 0528 | 0530
13 0,531

1.4 0,530 | 0,5353 | 0,535

1,45 0,5359

1,46 0,5375

1,47 0,5361

1,48 0,370

1,49 0.5359

1,50 0,5366

151 0,5367

1,52 0,5375

1,53 0,5369

1,54 0,5373

1,55 0,0388

1,6 0,531 | 0,6373 | 0,537

1,75 0,536

1,8 0,524 0,531

2,0 0,519 | 0,523

Outro teste interessante implementado utilizando o MESA foi a difusao durante a
sequéncia principal de modelos envolvendo 1M, Z = 0,04 e fatores de perda de massa
Nvink = 0,35 € Nvanroon = 0,20 e 0,35. Como resultado foram obtidas massas finais de
ana branca sem diferencas significativas, mas os modelos com difusao ativada sao cerca de
40 milhoes de anos mais jovens para estes parametros iniciais. Neste contexto a difusao é
importante para estrelas de baixa massa e metalicidade visto que as estrelas mais massivas
com regiao convectiva menos estendida tem este efeito desprezivel devido ao tempo de
vida muito curto (BRESSAN et al. 2012)).

2.3 COMPARACAO ENTRE OS CODIGOS

Na figura [7] apresento diferencas entre os diagramas H-R de sequéncias de 1, 1M e
Z = 0,04 calculadas com os dois codigos de evolucao estelar descritos anteriormente. A
primeira diferenga esté na evolugdo do MESA, em verde, que se inicia na contragao da
nuvem de gas molecular descendo ao longo da linha de Hayashi e, posteriormente, na saida

da sequéncia principal indica que o niicleo do modelo é convectivo. Essa caracteristica é



36 Capitulo 2. MODELOS ESTELARES

devida a modificacao na opacidade da atmosfera estelar que nao deveria estar presente em
sequéncias com essa massa inicial, portanto ha alguma incompatibilidade numérica que

provocou esse erro no calculo do MESA.

4 F T T T T ]
LPCODE  m——
MESA —
3 - -
2 - -
-
(@)
o
1 - -
0 - -
-1 1 1 1 1
5 4.5 4 3.5
log(Teff)

Figura 7 — Diagrama H-R de sequéncias de 1, 1M, calculadas com o MESA (verde) e o
LPCODE (roxo) para Z=0,04.

A fase de gigante é a etapa evolutiva com maior incerteza nos modelos devido a
grande modificagao nos gradientes de luminosidade, pressao, temperatura e é evidente que
a relagao entre este estagio evolutivos e os periodos de pulsagao nao é clara (GOLDMAN
et al. 2012)). O célculo completo da fase de pulsos térmicos no ramo assintotico de gigantes
em codigos evolucionarios demandam de bastante tempo em termos computacionais e, em

muitos casos, falham em relagao as predigoes observacionais basicas de conversao de tipos

espectrais (MARIGO e GIRARDI 2008).

Nesse sentido ainda é possivel perceber na figura [7] que a luminosidade no ramo
assintotico de gigante e no pés-AGB é menor para a sequéncia calculada com o MESA,
resultado que caracteriza um modelo de menor raio se comparado ao LPCODE que, por
sua vez, atingiu idade evolutiva cerca de 2,4 vezes menor. Essas diferencas na evolucao de
pré ana branca influenciam em parametros finais como, por exemplo, os valores de massa
0,525M, para o MESA e 0,527M, para o LPCODE considerando como condigoes iniciais
1,1Mg e Z =0,04.

Devido a dificuldade na modelagem, o modelo basico do MESA foi programado
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para que nao houvesse divergéncia numérica nas etapas de gigantes e isso provoca a
auséncia de pulsos térmicos em sequéncias com parametros iniciais padroes por que o
passo de tempo nao é pequeno o suficiente para reproduzir esta rapida etapa com grande
gradiente espacial. Para isso é modificado o niimero de camadas do modelo de acordo com
a variacao dos parametros que se modificam tanto que o passo de tempo pode chegar a
segundos nao sendo vidvel computacionalmente ou pode divergir completamente de uma
solugao numérica. No LPCODE estes gradientes sao ajustaveis modificando o parametro

convectivo de overshooting ou as condig¢oes de borda relativas a fotosfera estelar.

Utilizando a féormula de perda de massa de Van Loon no codigo MESA obtivemos
que a massa final de ana branca aumenta em funcao da massa inicial na sequéncia principal
até aproximadamente 1,5M; e logo diminui, como apresentado na figura [§ Isso ocorre
para todos os coeficientes multiplicativos do parametro de perda de massa e, se comparado
aos resultados obtidos com a receita de perda de massa de Vasiliadis & Wood no codigo
LPCODE, vemos que a massa final apresenta variagao diretamente proporcional a massa

inicial, elevando-se sempre que esta for maior.
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MESA -Van Loon-0.70 @ K J
MESA - Van Loon-0.35 - - @ - 7
LPCODE - Vasiliadis e Wood - @ - o
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0.55 | o .
©
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Figura 8 — Relagdo massa inicial final obtidos com diferentes coeficientes de perda de
massa no MESA e LPCODE para Z=0,04.

A minha anélise da relagdo massa inicial final na figura [§] comparando o LPCODE
(pontos laranja) e o MESA (pontos verde, ciano e bordd) levou a primeira interpretacao

de que a equagao de perda de massa de Van Loon nao funciona no cédigo MESA. Por isso,



38 Capitulo 2. MODELOS ESTELARES

programei essa equagao no LPCODE utilizando a linguagem FORTRAN e os resultados
para baixa massa e Z = 0,02 (valor solar) se comportaram de maneira anéloga ao padrao

apresentado anteriormente na figura [§

A figura [9 apresenta a relagao entre a massa inicial e final de ana branca, calculada
com o LPCODE, comparando os valores ap6s o primeiro e ap6s todos os pulsos térmicos
para Z = 0,004 em azul e Z = 0,0001 em preto (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015).
Vale notar que se levarmos em conta apenas o primeiro pulso térmico o resultado da massa
final é consideravelmente menor do que o esperado. Para baixa massa as diferencas nao
sao tao visiveis devido ao menor ntimero de pulsos térmicos, porém, acima de 1,5M, eles

se tornam relevantes ao ponto de aumentar a massa do ntucleo significativamente.

As diferencas que surgem a partir de massas iniciais de 1,5M na figura [§| podem
ser explicadas pela presenca de ntucleo convectivo que mistura elementos ja processados
ao envelope ou pela dificuldade no célculo de todos os pulsos térmicos. Com o codigo
MESA, como ja foi mencionado, o calculo da etapa assintotica de gigante gera problemas
numeéricos devido as escalas de tempo muito curtas, impossibilitando o célculo de pulsos
térmicos em varias das sequéncias, evitando o aumento do niuicleo de C/O e, portanto,
da massa final na curva de esfriamento de ana branca. Ja nos calculos com o LPCODE
foi constatado que para massa inicial igual a 2M, e Z = 0,02, mesmo computando os
pulsos térmicos, a massa final considerando a perda de massa de Van Loon foi de 0, 527M,
enquanto a de Vassiliadis & Wood foi de 0, 591 M, valor retirado de (ROMERO, CAMPOS
e KEPLER 2015). Deste modo, concluimos que a perda de massa de Van Loon, de fato,
nao ¢é apropriada para estrelas com ntucleo convectivo e metalicidade acima do valor solar,
portanto, o que conduz aos resultados de menores massas finais é a sua calibragao com

objetos de baixa metalicidade, como as Nuvens de Magalhaes.
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Figura 9 — Relagao massa inicial final obtidos com o LPCODE para Z = 0,004 (azul) e
Z = 0,0001 (preto) ap6s o primeiro (pontos vazios) e ap6s todos os pulsos
térmicos (pontos cheios). Retirado de (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015).
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A Galéxia é um enorme conjunto de corpos celestes, com uma estrutura muito
maior do que o Sistema Solar,que abriga desde nuvens de formacao estelar até estrelas
compactas. O entendimento desse organismo como um todo sugere os motivos pelos
quais a interpretacao de diagramas cor-magnitude observacionais de populacoes estelares
da Via Lactea e das galédxias externas, em termos das propriedades evolucionarias de
estrelas semelhantes, é um dos objetivos principais da evolugao estelar. Com isso é possivel
determinar o cenario de formacao estelar e a histéria de enriquecimento quimico de
populacgoes, que fornece informagoes sobre a formacao e evolucao de galaxias e do universo

em geral.

A descricao das etapas evolutivas ainda nao é completa, portanto ha uma série de
lacunas e incertezas na descrigao das estrelas que atribuem quantidades inconsistentes
entre teoria e observagao (IBEN 1967). A posigao da sequéncia principal de estrelas
de maior metalicidade se move em direcao a menores luminosidades e temperaturas
efetivas devido a maior opacidade na atmosfera estelar que faz o modelo mais avermelhado
enquanto estrelas de menor opacidade sao mais luminosas em decorréncia da atmosfera

transparente (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015).

Com este trabalho foi constatado que a féormula de Vassiliadis & Wood representa a
perda de massa que melhor descreve os valores esperados de relagao inicial final de massa
(figura [8)) com base na literatura. Nesse contexto, quanto maior a metalicidade primordial
mais eficientes sao os episddios de perda de massa e, consequentemente, menores Sao as
massas finais (figura [J) para uma mesma massa inicial. Quando comparados os resultados
da perda de massa de Van Loon nos diferentes codigos LPCODE e MESA nao foram
encontradas diferencas significativas nos resultados, portanto essa receita nao é apropriada

para estrelas com ntucleo convectivo independentemente do codigo utilizado.

O incremento da metalicidade diminui o tempo de vida de uma estrela com uma
massa inicial fixa devido a maior opacidade da atmosfera que leva a estrela a luminosidades
menores e, também, aumenta a perda de massa durante as fases de gigantes resultando
em massas finais menores (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015)). Sequéncias menos
metalicas tem episddios de perda de massa menos eficientes levando a um maior ntimero
de pulsos térmicos e essa redugao na metalicidade inicial tende a moderar o grau de
estratificacao quimica em regioes centrais, que tem como implicacao menor abundancia
de oxigénio no centro e efeitos nas razoes de esfriamento como liberacao de energia pelo
processo de cristalizagdo em T,¢y < 12000K (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015)).

O calculo completo da fase de pulsos térmicos no ramo assintotico de gigantes
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em codigos evolutivos demandam de bastante tempo em termos computacionais e, em
muitos casos, falham em relagao as predigoes observacionais basicas de conversao de tipos
espectrais (MARIGO e GIRARDI 2008). Assim, mesmo sendo um dos resultados com
maior incerteza nos modelos estelares, relagao inicial final de massa pode ser aplicada
ao estudo da evolucao de galéxias, incluindo o enriquecimento do meio interestelar e a

historia quimica de populagoes estelares (ROMERO, CAMPOS e KEPLER 2015)).
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