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Lime and limpid green, a second scene
A fight between the blue you once knew.
Floating down, the sound resounds
Around the icy waters underground.
Jupiter and Saturn, Oberon,
Miranda and Titania.
Neptune, Titan,
Stars can frighten.

Syd Barrett
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Resumo

Com o intuito de incrementar nosso conhecimento acerca d@@ale composicao
guimica dos objetos P0s-AGB e identificar possiveistobjevoluidos em uma amostra de
estrelas OB em altas latitudes galacticas, investigamste frabalho, abundancias de hélio,
carbono, nitrogénio, oxigénio, magnésio, silicio a@fre para duas amostras estelares, a
saber, Estrelas P0s-AGB quentes classificadas e Estr@asrbas em altas latitudes
galacticas. Um total de 26 objetos foram estudados, sendalgstes, 11 nao possuem
analise de abundancias na literatura até o presente miomA analise quimica seguiu
metodologia consistente para as atmosferas de estrelan@flos atmosféricos e teoria
de formacao de linhas com formalismo nao-ETL. A compgoaentre oS espectros obser-
vados de alta resolucao dos objetos com os espectrasoguermitiu a determinacao dos
parametros atmosféricos e a obtencao das abundandisscas através do ajuste linha-
por-linha. Com relacado a amostra das raras estrelag\88squentes, nossos resultados
sugerem novas possibilidades de interpretacao dosgzosele nucleossintese e mistura
ocorrentes na fase AGB, responsaveis pelo padrao de ahbciad obtido para os objetos
desta amostra. Entre outras particularidades, nossdtaskssiindicam sub-abundancia em
carbono e uma relevante sobre-abundancia em nitrogarogpande parte das estrelas. A
analise da amostra de Estrelas OB em altas latitudes teablondancias tipicas de estrelas
OB da Populacao | do disco galactico para um grupo delastr@ssociadas a altas veloci-
dades radiais, o que indicaria que estes objetos tiveragerarno disco galactico, sendo
posteriormente ejetados a altas velocidades por mecasidmamicos. Por outro lado,
para outros 4 objetos desta amostra, nossos resultadosepativeis com um estagio evo-
lutivo mais avancado. Entre estes objetos, duas estretasemtam padrao de abundancia
similar ao das P6s-AGB quentes analisadas.

Palavras chavesEstrelas: Parametros atmosféricos — Estrelas: aberaaguimicas
— Estrelas: P6s-AGB — Estrelas: Evolugao Estelar






Abstract

In order to define the abundance pattern of hot post-AGB stiagisidentify possible
evolved objects among the high galactic latitude OB staesjiwestigated in this work
abundances of helium, carbon, nitrogen, oxigen, magnessiuicon and sulfur for two
stellar samples, namely, classified hot post-AGB stars gyid@Galactic latitude OB stars.
A total of 26 objects heve been studied. The chemical arsafgiowed a self consistent
methodology combining non-LTE model atmospheres with bbE-line formation the-
ory. The comparison between the observed high-resolupeatsa with theoretical spectra
allowed the determination of atmospheric parameters amatlemical abundances. Re-
garding the sample of the rare hot post-AGB stars, our reputtvides new interpretation
for the nucleosynthesis and mixing processes occurringaGB phase, responsible for
the abundance pattern obtained for the objects of this samdghong other features, our
results indicate under-abundance of carbon and a sigrifmas-abundance of nitrogen
for most of the hot post-AGB stars. The analysis of the samoplelo OB stars revealed
different characteristics. In general, the obtained abundaareetypical of Population |
OB stars of the galactic disk for a group of stars. This resudtipled whith high radial
velocities seems to indicate that these objects heve bepretbin the galactic disk and
subsequently ejected to the Halo through dynamic mechanigdm the other hand, for
4 objects of this sample, our results seem to indicate a@ehpeolutionary status: the
abundance pattern of two stars is consistent with that oédior the hot post-AGB stars.

Keys words: Stars: Fundamental parameters — Stars: Abundances — Htass:
AGB — Stars: Stellar Evolution.
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Capitulo 1

Introduc ao

Este trabalho trata de estrelas com espectro tipo OB (@st@kearly-B) em difer-
entes regimes de massa, idades e estagios evolutivostrédlae©B, quando na Sequéncia
Principal, estdo localizadas no disco fino Galactico aasntre as estrelas mais jovens e
massivas conhecidas com massag 8 M,. Entre os exemplos extremos podemos citar
0s objetos HD269810 (Gvaramadze et al., 202@®uppis (Puls et al., 2006) e HD93250
(Weidner & Vink, 2010) que possuem massas estimadas majoeesS0 M,. A Figura 1.1
mostra trajetorias evolutivas para estrelas com difegemassas a partir da Sequéncia Prin-
cipal calculadas por Maeder & Meynet (1989). Estrelas nai&eagja Principal sao divi-
didas em geral, em trés grandes grupos: as massivas, deftodn M> 8.0 M, as de
massa intermediaria com 2.5M M < 8.0 M,, e as de baixa massacom 0.8 MM < 2.5
M,. Estrelas OB massivas evoluem de forma rapida e boa pda® sB0 progenitoras de
Supernovas do Tipo II, enriquecendo o meio interestelapdad intensa com elementos
pesados gerados em seus interiores. Entretanto, em tetuaostativos, o contingente de
matéria despejada pelas estrelas de baixa massa e masseedifria no meio intereste-
lar & muito maior, ja que espera-se que 99% das estrelasiderso estejam nesta faixa
de massa (Aller, 1994). A evolucao destes objetos poussings €, entretanto, lenta, se
comparada a evolucao dos objetos te tipo espectral OB pi@dri@o | do disco galactico.

O espectro optico de uma estrela do tipo OB €& caracteripadantensas linhas fo-
tosféricas de hidrogénio, hélio e linhas de diversosaimetm diferentes estagios de ioni-
zagao, como nitrogénio, oxigénio e silicio. Todaestas caracteristicas nao sao exclusivas
apenas das estrelas do tipo OB massivas do disco. Algunmegmsstvolutivas finais das
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Figura 1.1:Diagrama HR tetrico mostrando trajetorias evolutivatidals por Maeder & Meynet (1989)
para estrelas com massas no intervalo 0.85 — 120 BE&trelas O early-B estao entre as mais massivas
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com M > 8 Mg. As zonas hachuradas indicam regides de queima nuclezdaiuna.

estrelas de baixa estao situadas no diagrama HR em regidbgse as temperaturas efeti-
vas sao tipicas de estrelas OB. Estas regides estant@elas pelas estrelas sub-anas azuis
(sdB, sdO ou sdOB), pelas estrelas azuis do ramo horizditdB), pelas Estrelas Cen-
trais de Nebulosas Planetarias e por suas predecessoesralas P6s-AGB. Entretanto,
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estes objetos nao possuem distribuicao galacticateeab plano como a grande maioria
das estrelas OB massivas.

Estrelas OB pouco brilhantes e distantes do disco gataébiam inicialmente de-
scobertas no final da década de 40, principalmente devidoabalho de Humason &
Zwicky (1947). As analises posteriores de Bidelman nos &dBidelman, 1951), vieram
incrementar as informacgdes sobre este novo grupo airstadeecido de estrelas OB. A
constatacao de que boa parte das estrelas possuiamedtiaglades radiais levou muitos
autores a considera-las realmente como objetos do Halad®ao fato das estrelas OB de
Populacao | terem idades na Sequéncia Principal ratagnte curtas, isto significa que,
ou o0s objetos encontrados em altas latitudes galacticamfiormados nesta regiao, ou
tiveram origem no disco e foram posteriormente ejetadosaa a&klocidades. Um dois
primeiros trabalhos a realizar um amplo levantamanto dedigetos foi 0 de Greenstein
& Sargent (1974). Estudando uma amostra de 189 objetos eectesgrcopia de baixa
resolucdo, os autores encontraram 50 objetos indidtiagudas estrelas de Populacao
I, porém com velocidades incompativeis com o cenariojdede. Como o cenario de
formacaoin situ no Halo nao era ainda cogitado, os autores concluiram ga&avam
de objetos evoluidos de Populacao Il, como estrelas almuramo horizontal ou estrelas
P6s-AGB.

Todos os objetos de tipo espectral OB discutidos nos pali@ganteriores podem a
priori, possuir temperaturas efetivas e gravidades superfi@gaigliantes. Como os es-
pectros sao altamente dependentes destes dois pargraattativamente dificil distinguir
entre as duas populagcdes apenas com base em espectaakzbpixa resolu¢cao ou cores
fotométricas. Entretanto, algumas caracteristicascpdares permitem a distincao entre
as duas classes:

1. Estrelas de Populacao | ejetadas do plano Galactistram composicoes fotosféri-
cas relativamente similares as estrelas OB do disco. Eat, géas possuem veloci-
dades radiais que as permitem alcancar altas latitudas@@useus tempos evolutivos
na Sequéncia Principal.
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2. Estrelas evoluidas possuem composi¢Oes quimiagsequgeral, indicam sinais de
enriquecimento ou deplecao de elementos especificadadaveventos de mistura
ocorridos em etapas evolutivas anteriores. Alguns desijesos podem apresentar
luminosidades menores que suas equivalentes de alta nasgsscd. A luminosi-
dade mal determinada pode acarretar em estimativas es@aga suas distancias e
consequentemente, comprometer as informagdes sobdengunaica no Halo.

3. Estrelas massivas formadassitu em altas latitudes devem possuir composicoes
guimicas consistentes com a composicao de nuvens eadastem altas latitudes
(Intermediate Velocity ClouddVCs ouHigh Velocity Clouds HVCs) e sua dinamica
estelar deve ser compativel com a dinamica do Halo.

Neste sentido, a utilizacao de espectros de alta relokigde fundamental importancia
para obten¢ao da composi¢ao quimica dos objetos taotnde classificar com seguranca
0S objetos em altas latitudes.

1.1 Popula@o | x Populagao I

As estrelas de Populacao | com origem no disco galactiani formadas em ambientes
quimicamente enriquecidos e suas abundancias devemrre§iet fato. Em geral, estes
objetos apresentam metalicidade normal ou, em certos,csosa do valor solar dé =
0.02. No caso dos objetos evoluidos de Populacao Il z@iliHes de abundancias podem
revelar cenarios mais complexos, pois envolvem o sofiead@rcomposi¢ao inicial da nu-
vem onde o objeto foi formado, possiveis deplecdes desetementos para o envoltério
de poeira, se presente e, 0s ja mencionados enriquecisrantieplecdes fotosféricas cau-
sadas pelos eventos de mistura.

Tobin (1987) identificou estrelas evoluidas em altasudés, entre elas, P6s-AGB, sub-
anas azuis (sdOB) e outros objetos evoluidos, abrindcaumpo inexplorado de busca por
objetos raros, possibilitando o surgimento de novas teoeg@déncias observacionais e
questdes acerca dos Ultimos estagios de evolucdar@ieCausland et al., 1992). Entre
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estes objetos evoluidos, as estrelas P6s-AGB possuemttiedsticas espectrais e evolu-
tivas particulares, devido principalmente a eventos russi@atéticos e de mistura impor-
tantes, ocorrentes em uma regiao do diagrama HR conhemia Bamo Assintotico da
Gigantes Asymptotic Giant Brangh As estrelas P0s-AGB com baixas temperaturas efeti-
vas (P6s-AGB classicas) sao mais comuns, mas é crescémteresse pelos objetos Pos-
AGB de tipos espectrais OB, conhecidas como estrelas Bis-duentestiot Post-AGB
Starg. Estes objetos apresentam um espectro fotosfériamtga estrelas OB, juntamente
com um rico espectro de emissao devido ao envoltorio degegas, presente em grande
parte dos objetos. A partir das dados disponibilizadosgeielite IRAS no final da década
de 80 e dos trabalhos de McCausland et al. (1992), Conlon(@#3a), entre outros, uti-
lizando espectroscopia de média e alta resolucao, aslahaias quimicas destes objetos
tém sido determinadas, mas uma compreensao solidalbabidalos processos que as pro-
duzem ainda nao foi alcancado.

As estrelas azuis do ramo horizontl{e Horizontal Branch starsBHB) possuem ve-
locidades rotacionais significativamente menores quetedasjovens da Sequéncia Prin-
cipal de mesmo tipo espectral. Alem disso, o padrao dediimaia destes objetos quase
sempre revela enriquecimento ou deplecao em hélio, ed@imeias metalicas diferentes
daquelas esperadas para estrelas de tipo espectral B danSiegBrincipal. Os objetos
classificados como sub-anas azuis (sdBs ou sdOBs), oulassti@ ramo horizontal ex-
tremo (EHBStarg possuem valores de gravidade superficial entre 5 - 6 dexefH2609),

0 que as diferenciam das estrelas normais de PopulacBe passuem gravidades super-
ficiais mais baixas. As estrelas sdOBs podem percorrer ¢termievolutivos diversos e seu
padrao de abundancias & mais complexo, revelando emsatsos sobre-abundancias
de elementos como He, Cr, Fe, Mn e Ni. Muitos destes objet@saptam pulsacdes ou
fazem parte de sistemas binarios cerrados (Heber, 2009).

A acuracia na determinacao de abundancias dependardeste da metodologia uti-
lizada na analise. As atmosferas de estrelas OB sao ddasngor processos radia-
tivos, implicando em desvio das condi¢des de equiliterimodinamico local (ETL). Desta
forma, do ponto de vista mais realista, € ideal a utibzag€ metodologia forado ETL, con-
sistente com as condicdes fisicas reinantes nas atrassfentretanto, sao relativamente
poucos os trabalhos de analise quimica de estrelas B&sefientes, ou mesmo Estrelas
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OB em altas latitudes galacticas na literatura que facandesta abordagem, como 0s
trabalhos de Ryans et al. (2003), Lehner et al. (2000) e Tewstdal. (2007).

1.2 Objetivos deste trabalho

Com as motivac¢des apresentadas na Sec¢ao anteria,tasstvisamos obter abundancias
guimicas em nao-ETL para amostras de estrelas Pos-A@Begie estrelas OB em altas
latitudes galacticas, buscando um padrao de abundgoaia as estrelas P6s-AGB quentes
e identificar objetos evoluidos em altas latitudes. NoitD&p2, descrevemos a selegcao e
as observacdes de nossas amostras e apresentamos mRudelcadiais obtidas. No ter-
ceiro capitulo, a metodologia de analise & descrita chpragramas utilizados, as listas de
linhas utilizadas e as estratégias para obtencao damp#ios atmosféricos e abundancias.
O capitulo 4 & dedicado a descri¢cdo dos principais @ evolutivos ocorrentes para
estrelas de baixa massa - massa intermediaria, que afnesestacao direta com os obje-
tivos deste trabalho. Nos Capitulos 5 e 6 respectivamsateapresentados os resultados
das analises das P6s-AGB quentes e estrelas OB em aitiaddat O Capitulo 7 sumariza
nossas principais conclusodes e perspectivas de trah#limof O apéndice final mostra, a
titulo de consulta, o atlas espectral em alta resoluezestrela P6s-AGB quente LSEG3.



Capitulo 2

Dados Observacionais e Selag da
Amostra

Neste capitulo, descrevemos como foi realizada a seldgéamostra e as informacodes
acerca dos dados observacionais utilizados para a amplissca das estrelas. Como

mencionado no Capitulo 1, espectros de alta resolu@dmsecessarios para uma analise
quimica satisfatoria, ja que permitem a investigad@am nimero maior de linhas espec-
trais com maior confiabilidade.

2.1 Sele@o das amostras

Nosso trabalho foi realizado para duas amostras distiB&selas P6s-AGB quentes clas-
sificadas da literatura e Estrelas OB em altas latitudesctiedls. Boa parte das estrelas
do Gltimo grupo possui classificacao conflitante naditiera ou nao foram analisadas em
outros trabalhos para determinacao de abundanciasicps. Para o grupo das estrelas
P6s-AGB quentes, boa parte delas carece de analiseaqgutomnsistente com seus tipos es-
pectrais, ou seja, analise quimica em nao-ETL. Adidioeate, a maior parte dos objetos
possui apenas estudos fotométricos ou de espectros@pad resolucao.

2.1.1 Pbs-AGB quentes

Nossa amostra contém 20 estrelas P6s-AGB quentes oudetesiselecionadas com base
em espectros de baixa resolucao do trabalho de Parthiasataal. (2000) e do Catalogo

7
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Toruh (Szczerba et al., 2007, 2011), que contém uma cagdalrecente (versao de Marco
de 2010) de objetos P6s-AGB e candidatos. Referénciasoadis foram usadas no in-

tuito de incrementar informacgdes acerca da amostra, asm@atalogos LS, LSS e LSE

(Drilling & Bergeron, 1995), o atlas espectroscopico darga et al. (2006) e a compilacao
de Stasinska et al. (2006), que apresenta uma base de ddmlesabundancias quimicas
de diversas estrelas P6s-AGB. A identificacao dos objetambtida do banco de dados do
SIMBAD?, assim como as magnitudes e tipos espectrais.

2.1.2 Estrelas OB em altas latitudes gakticas

A selecao desta amostra foi feita com base em diversodassprévios sobre estrelas OB
em altas latitudes galacticas. Uma das referénciasdmfii o trabalho de Martin (2004),
gue contém uma amostra de 49 objetos OB em altas latitudesagreferéncias contudo,
foram utilizadas, como os trabalhos de Magee et al. (200d)jdD et al. (1992) e os ja
mencionados catalogos LSS, LS e LSE, onde diversas esseta estudo prévio na liter-
atura foram selecionadas para observacao. Esta amostét37 objetos selecionados.

2.2 Observages

A analise foi baseada em espectros de alta resolug¢adostitomo o telescopico de 2.2m
do ESO European Southern Observatdrgm La Silla (Figura 2.1), Chile, com o es-
pectrografo echelle FEROEiber-fed Extended Range Optical Spectrograghma des-
cricao detalhada do instrumento pode ser encontrada erfieiket al. (1999). Os espectros
coletados para nossas duas amostras foram obtidos emis&¥esobservacionais real-
izadas em Setembro de 2007, Maio e Outubro de 2008 dentraddoale SQObservatorio
Nacional. As alocac¢des foram respectivamente nos ¢gesi80, 81 e 82.

A resolucao espectral do instrumerRo= 1 /A A1 & de 48000, correspondendo a 2.2
pixels de 1xm e a cobertura espectral de 3600A a 9200A em 39 ordens. AZedios
dados seguiu o procedimento padrao, usanggpelinedo FEROS, utilizando rotinas do

Ihttpy/simbad.u-strasbg/Bimbad
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Figura 2.1: European Southern Observatogyn La Silla, Chile, com telescopio de 2.2m em primeiro
plano. Créditos da fotografia: o autor desta tese em OutlbD08.

programa MIDAS Munich Image Data Analysis SystenA razao sinal ruido (8!) foi
determinada pelas medidas da flutuacao do fluxo rms ensdseegidoes do contiunuum
estelar e valores de/l$ ~ de 100 - 150 foram obtidos para todos os objetos. A Tabela 2.1
mostra os detalhes observacionais para cada objeto. #\prirgeiras colunas mostram a
identificacao e as coordenadas equatorig2900) es(2000), respectivamente. Da quarta
até a sétima coluna, sdao mostrados sequencialmentpassdspectrais, a magnitude na
banda V, os tempos de exposi¢ao e o sinal ruj#bedn 5000A. As duas Gltimas colunas
mostram respectivamente, o periodo ESO em que o espectadtado e a identificacao
do objeto com relacao a amostra. Como convencao, a eanf@aGB, denota as estre-
las P0s-AGB e candidatas e a amostra OBALG denota as as@8am altas latitudes
galacticas. Nesta tabela, os tempos de exposi¢ao fakmuados com o proprio algoritmo
do ESO disponivel na web page hifywww.eso.orgpbservingetq. Os tipos espectrais e
magnitudes na banda V foram obtidas da base de dados do SIMBAD
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2.2.1 Primeiro contato: aralise qualitativa

Depois de coletados os espectros nas missdes descritagprimeira analise qualitativa
foi feita para todas as estrelas da amostra a fim de ident#gsanaturas espectrais impor-
tantes e caracteristicas gerais como estimativas daigatte rotacional projetadasen,
presenca ou nao de linhas de emissao e uma primeira éséimalimentar da temperatura
efetiva. Esta estimativa para estrelas OB € feita, em gevalparando as intensidades e
razdes de intensidades para diversas linhas conhecioas,as linhas do tripleto do silicio
em 4552, 4567 e 4574A, as linhas derHam 4541 e 4686A e a razao entre a linha de He
em 4471A e a linha de Mgem 4481A. Esta primeira abordagem qualitativa & de suma
importancia, pois € a partir dela que as estratégiasaesardas abundancias quimicas sao
tracadas.

Como sera descrito no Capitulo 3, nossa analise quiesi@alimitada em temperatura
efetiva pela faixa de temperatura referente a rede de m®dahosféricos utilizados. Dev-
ido a este fato, estrelas fora da faixa de temperatura eésd@0K e 50000K nao podem ser
analisadas em formalismo nao-ETL por nossa metodologira@mposicao restritiva esta
relacionada a estrelas cujo valor da velocidade rotacimmogttada exceda ao valor limite
de 120 kms!. Esta imposicao vem do fato de que em estrelas convsdtio, muitas das
linhas espectrais estao misturadaleiided com suas linhas vizinhas, o que, dependendo
do caso, gera grandes incertezas na delimitacao do cantiestelar, podendo acarretar em
espectros normalizados de forma insatisfatoria e comsggmente, gerando parametros
atmosféricos e abundancias quimicas inconsistentaiofDet al., 2007). Devido a estes
motivos, 31 estrelas observadas nao foram de fato utdzad analise quimica. Apesar
disso, julgamos importante apontar estes motivos, ja queeptura, as estrelas descar-
tadas aqui podem ser utilizadas em estudos futuros conediés objetivos e metodologia
apropriada. Listamos estes objetos na Tabela 2.2, indicparh todos eles, os motivos
para a exclusao da analise. A nossa amostra final portardonstituida por 9 estrelas
P6s-AGB quentes e 17 estrelas OB em altas latitudes.

Selecionados os objetos a serem analisados do ponto dgwastatativo, a normaliza-
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¢cao ao continuum dos espectros em torno das linhas eaigadtrinteresse foi feita com o
auxilio do pacote IRAFIfhage Reduction and Analysis Faci)ty Este processo consiste
em selecionar regides livres de linhas para a definicaadtnuum estelar e ajustar uma
funcao a esta regiao, de acordo com as funcdes diggismio pacote do IRAF. Posterior-
mente, toda a regiao selecionada do espectro é divididavpkr de fluxo calculado com
a funcao escolhida, obtendo assim o fluxo normalizado pa@tnuum unitario para a
regiao espectral selecionada. Para exemplificar a qaalida nossos espectros, a Figura
2.2 mostra a regio espectral entre 4590 e 4690A para 4assti@amostra de estrelas OB
em alta latitude selecionadas para analise quimica,a:sldbD149363, HD125924, CPD-
6891 e HD209684. Os espectros estao normalizados ao eontionitario e deslocados
em fluxo para melhor visualizacao. As principais linhgseesrais estao indicadas.

2.3 \elocidades radiais

Os espectros coletados de alta resolugao permitiramdislassdos centros de diversas lin-
has espectrais para cada objeto e desta forma, fomos caleazigt®r as velocidades radiais
V, para as estrelas da amostra. O calculo dieva em conta o deslocamento do centro da
linha em relacao ao comprimento de onda de repdigalevido ao deslocamento estelar
na linha de visada. Esta velocidade pode ser obtida peltoHdeippler-Fizeau, que no
caso nao relativistico pode ser escrita como:

V, = C(M) (2.1)
/llab

onde Aqps representa o comprimento de onda observado. As medigh& tbram re-
alizadas para linhas espectrais isoladas. Linhas pouensas nao foram utilizadas por
apresentarem maior incerteza nas medidas. Os compringtogla dos centros dos per-
fis de absorcao foram medidos utilizando a rotiedlenddo IRAF, onde delimitamos o

2Distribuido pelo NOAO em httgiraf.noao.edfiraf/welydocgprog.html
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Figura 2.2:Espectros normalizados para as estrelas da amostra dae€tBeem altas latitudes galacticas
HD149363, HD125924, CPD-6891 e HD209684, mostrando adpid dos espectros obtidos com FEROS.
As principais linhas de interesse astrofisico estaaamhs.

inicio e o fim da linha no continuum estelar, definimos osrosndias linhas escolhidas e
optamos por uma funcao que melhor se ajuste aos perfis. Eah geerfil devoigtfoi o
mais utilizado por apresentar os melhores resultadosjgéegta funcao se ajusta satisfa-
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toriamente as asas e aos centros das linhas. A Figura Zrpbfiea um dos ajustes com
deblendpara a linha de @ em 4267A para a estrela HD125924. A velocidade rotacional
projetada & a maior fonte de incerteza nas medidas dé Yue este parametro atua como
mecanismo de alargamento importante em linhas espectrasteblas OB, possuindo es-
tas em geral, valores elevadoswden. Para a identificagcao do comprimento de onda de
repousod;y, das linhas espectrais, utilizamos o catalogo ILLSS (CoJu©99). Para as
velocidades radiais obtidas, nao foi necessaria a g@lcde correcdes baricéntricas, ja
que os espectros coletados no ESO ja se encontram com coempos de onda corrigidos
do movimento do sistema Sol-Terra-Lua. A Tabela 2.3 mositréapto, as velocidades
radiais heliocéntricas médias obtidas para as estrelasignadas para analise quimica.
Nesta tabela, a coluna 2 indica o niumero de linmaslizadas nas medic¢des, a coluna 3
indica os valores obtidos de ¥ a coluna 4 contém os respectivos desvios padroes dessas
medidas.

2.3.1 Analise de binaridade

Durante a analise qualitativa dos espectros das estralasndstra, algumas mostraram
evidéncias de binaridade, como pode ser verificado na §ab2l O objeto LSIV-0229
aparece no catalogo Toruh (Szczerba et al., 2007) comd®Pas#@AGB quente associada ao
tipo espectral B1lll. Todavia nosso espectro nao cormedpa uma estrela com esta classi-
ficacao espectral, sendo o referido objeto possivelmengeastrela binaria de tipo espec-
tral F. A estrela CD-545573 aparece no catalogo Toruh coma candidata a P6s-AGB
guente e n0sso espectro mostra um objeto de tipo espectmhAichas espectrais apre-
sentando consideravel assimetria nas asas esquerdassnroaso ocorre para LS3591,
apesar desta estrela ser de fato classificada como umaGB®gghente (Parthasarathy
etal., 2000). Entretanto, nesta discussao, o objeto mtaiessante & a estrela SA0O209306:

SA0209306

Durante a avaliacdo da amostra de estrelas Pos-AGB egjerdrificamos que o es-
pectro do objeto SAO209306 apresenta linhas de absongdlcadas de He interpre-
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NOAO/IRAF V2.12.2a-EXPORT mello@coaa Thu 20:51:37 11-Aug-2011
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Figura 2.3:Ajuste da linha Gi em 4267A para medicdes de velocidade radial da estrel®26@24. A
linha tracejada indica o ajuste feito com a rotiteblenddo IRAF.

tadas portanto, como evidéncia espectroscopica deitke. Este objeto foi selecionado
devido a cores IRAS similares as estrelas P0s-AGB e Nebhsl®lanetarias e por sua
classificagcao conflitante na literatura. Nosso intuitci@l era portanto elucidar esta questao
por meio da analise quimica do objeto. O objeto SAO209806édscrito como uma es-
trela B3 associada a uma nebulosa de emissao por Sharp8sd).( Crampton (1971)
classificou o objeto como uma estrela O7.5 associada aorefidSharpless15, com base
em fotometria UBV. Ratag et al. (1990) e Umana et al. (2004d)zando observacdes
com telescopio VLA na faixa do radio, detectaram emiss@oular tipica de Nebulosa
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Planetaria Planetary Nebulae PNe). Com base nos fluxos IRAS e no tipo espectral
do objeto, Parthasarathy et al. (2000) classificaram SAG2®2omo uma estrela Pos-
AGB quente de tipo espectral O8IIl. Por outro lado, de Witle{2005), descreveram
SA0209306 como uma provavel estrela de campo associadgl@oexado aberto Col
347. Suarez et al. (2006) com base em espectros de baitag@asoclassificaram este ob-
jeto como uma massiva estrela jovem. Alem disso, Cramp®r) detectou uma variagao
de 213 kms! nas medidas de velocidades radiais suspeitando da bidaradavariabili-
dade deste objeto. O mesmo argumento foi apresentado emampalacao de estrelas
tipo O por Gies (1987), onde SA0209306 foi citada como umagwel SB1 com tipo
espectral O8V.

Em nosso espectro, observamos evidéncia direta de que(®80@ seja uma binaria
espectroscopica com perfis duplicaddsuble-lined spectroscopic binarySB2) como
mostrado na Figura 2.4. A alta velocidade rotacional padiatsen do objeto & 150kms?)
nao nos permitiu a observagao confiavel de um nimersia@rio de linhas metalicas e
desta forma, as medidas de fdram efetuadas para linhas de hélio e algumas poucas lin-
has metalicas, como as linhas dei@ Sitv. Nenhuma evidéncia de duplicidade espectral
foi observada nas linhas de Hesugerindo que a estrela secundaria do sistema possui
uma temperatura efetiva,fum pouco menor que a estrela primaria. A Tabela 2.4 mostra
as velocidades radiais obtidas para as duas componentésta@ina A primeira e a se-
gunda coluna nesta tabela apresentam, respectivamenteg associada e o comprimento
de onda de repouso. A terceira e a quarta mostram os composné® onda medidos e
as duas Ultimas colunas indicam as velocidades radidischatricas obtidas para a data
HJD 2454608.68675. Nesta tabela, a componente 1 indicagdegstimaria. Observacdes
futuras adicionais seriam de grande valia para permitiragd® da curva de velocidade
radial do sistema e posterior estimativa do periodo, ddnpetros orbitais e das massas
das componentes.
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Figura 2.4:Espectro normalizado da estrela SAO209306, mostrando lidiaple das linhas espectrais
em Hx e Her 6678A.
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Tabela 2.1: Detalhes observacionais das amostras.
Nome (2000) §(2000) MK \Y, Exposicao AN Periodo  Amostra
(s) (em 5000A)

HD1112 001527.2 -033915.1 B9 9.1 600 160 80 OBALG
BD-15115 00 38 20.2 -145954.1 B2V 10.8 2400 200 80 OBALG
SB357 005301.7 -36 20 20.7 B6Ib 12.5 x2000 100 80 OBALG
TonS195 010904.1 -3307 40.3 B3 12.1 2400 100 80 OBALG
CPD-6891 0149 40.3 -675001.5 B2? 11.1 3600 150 82 OBALG
TonS308 0302 25.0 -260142.6 B2 12.6 x 3000 100 80 OBALG
uUs3785 031511.7 +124445.3 B? 13.4(B) 2400 60 80 OBALG
HD21305 03 2535.9 -202003.5 B4lll 10.3 1800 100 80 OBALG
HD86796 1000 35.2 -105327.1 B8 9.14 2400 160 82 OBALG
BD-073199 111522.3 -07 49 29.9 B3 9.4 2400 120 81 OBALG
BD-103529 124051.5 -1054 10.0 B5 10.9 3000 140 81 OBALG
LSE220 12 47 45.8 -7318 02.6 B3V 10.2 2800 180 81 OBALG
LSE120 1252 19.3 -411937.5 0o? 10.1 2800 130 81 OBALG
LSE203 1344 45.7 -39 29 00.8 B 9.9 2400 140 81 OBALG
LSE273 14 2041.3 -694815.1 B6llI 8.5 900 120 81 OBALG
HD125924 14 22 43.0 -08 14 53.6 B2IV 9.7 2400 230 81 OBALG
LSE214 1534 53.8 -754005.9 Blvn 9.6 2400 100 81 OBALG
HD140543 15 44 56.6 -21 48 53.8 Bllab 8.9 1800 110 81 OBALG
HD149363 16 34 28.3 -06 08 10.2 B1lll 7.8 800 170 81 OBALG
LSE255 1714 31.7 -56 00 27.2 B2lll 8.0 800 130 81 OBALG
LSE14 193141.7 -17 13 48.9 B2lII 8.9 1800 220 81 OBALG
LSE117 1949 55.6 -37 11 36.6 (@] 12.6 x21800 100 80 OBALG
LSE36 1951 25.3 -281330.3 B2lII 9.2 900 150 80 OBALG
LSE21 1955 38.2 -231342.2 sdOB? 11.7 x 2800 110 80 OBALG
LSE37 1956 40.4 -175517.0 B2lII 9.2 600 100 80 OBALG
LSE116 2001 58.8 -381532.5 (e} 10.8 2400 130 80 OBALG
LSE109 2014024 +124127.8 A? 9.2 1200 100 80 OBALG
LSE110 202807.2 +1433035 (@] 10.8 2400 140 80 OBALG
LSE114 204330.9 +1407 185 (e} 11.0 2400 130 80 OBALG
CPD-247094 2051 29.8 -24 09 05.6 B3? 11.8 x 2000 160 82 OBALG
HD206144 2140 33.3 -17 36 00.5 B2lin 9.4 900 150 80 OBALG
HD209684 22 0531.1 -134612.8 B3I 9.8 1200 150 80 OBALG
PHL2018 22 3856.0 -235300.0 B3 11.7 x2400 100 80 OBALG
HD216135 22 5028.2 -1318 44.3 B5V 10.1 1200 120 80 OBALG
HD218970 2312 30.6 -210643.4 B3IV 9.7 1200 150 80 OBALG
HD220787 2326 45.5 -110157.3 B3lll 8.3 480 160 80 OBALG
PB5418 233049.0 +05 26 06.0 B2(D) 12.4 % 3000 90 80 OBALG
HD105262 12 07 10.8 +125907.6 B9 7.1 800 200 81 PAGB
LS3099 132951.0 -560653.7 1O 10.8 2200 170 81 PAGB
CD-545573 14 10 38.8 -5500 26.8 A3lab 10.4 2800 160 81 PAGB
LS3268 14 37 10.1 -64 48 04.7 B3lab:e 10.9 3000 120 81 PAGB
CD-535736 14 52 28.7 -54 17 42.8 A? 10.9 3000 100 81 PAGB
LS3593 16 24 39.4 -54 38 08.6 B8lab 9.5 2400 170 81 PAGB
LS3591 16 25 02.6 -60 03 32.3 A3lab 9.7 2400 180 81 PAGB
LSIV-4 01 16 56 27.7 -04 47 23.7 B7lb 12.1 X23600 120 81 PAGB
LSE3 171024.1 -1849 00.7 B3llle 11.5 X23600 150 81 PAGB
TYC6234-178-1 17 2311.9 -153715.1 Bllllpe 12.5 x 3200 130 81 PAGB
LSE76 17 3502.5 -49 26 26.4 Bllle 10.7 2200 120 81 PAGB
SAO0209306 17 49 16.5 -311518.1 o8l 7.9 800 200 81 PAGB
LSS4634 18 05 38.3 -34 09 30.2 B2llle 11.6 x 3600 100 81 PAGB
LSIV-1297 18 39 35.9 -123010.4 B 9.9 2400 150 81 PAGB
LSE6G3 18 40 22.0 -3156 48.8 Bllabe 11.9 x 2800 110 81 PAGB
LSE148 19 07 07.8 -414316.0 B6lb 10.2 2800 150 81 PAGB
LSIV-0229 1918 22.7 -024210.8 B1lI 11.5 X22600 130 80 PAGB
SS441 1936 17.5 -035325.3 Blape 12.5 x 3000 100 80 PAGB
LSII+2317 1942 05.5 +231859.4 Ble 10.2 2800 120 81 PAGB
LSIV-12111 2001 49.8 -124117.6 Bllbe 11.4 x2A800 170 80 PAGB
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Tabela 2.2: Objetos descartados da analise quimica.

Nome Motivo

HD1112 Tet < 15000K

SB357 altovsen

Us3785 altovsen, baixo SN
BD-073199 altossen

HD105262 Tt < 15000K
BD-103529 altovsen

LSE120 altovsen

LSE203 baixo 8\, altovsen
CD-545573 T+ < 15000K , binaria
CD-535736 T+ < 15000K

LSE214 altovsen

HD140543  altovsen

LS3593 Ter < 15000K
LS3591 Ter < 15000K, binaria

LSIV-4 01 Tes < 15000K
SA0209306 altassen, binaria
LSIV-1297  altovsen

LSIV-0229  estrela RV Tau, binaria

SS441 Nebulosa Planetaria?
LSII+2317  altovsen

LSE117 Tes < 15000K

LSE36 altovsen, variavelpCep
LSE21 sdOB?, 5 > 50000K
LSE37 altovsen

LSE116 altovsen

LSE109 Tes < 15000K, altovsen
LSE110 altovsen

LSE114 altovsen

HD206144  altossen
PHL2018 Ter < 15000K
PB5418 baixo 8N
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Tabela 2.3: Velocidades radiais heliocéntricas medidas as estrelas da amostra final.

Nome n V (kms?) o
BD-15115 89 +91.60 1.97
TonS195 32 +280.30 3.00
CD-6891 78 +82.20 0.90
TonS308 56 +97.93 10.35
HD21305 68 +74.00 3.76
HD86796 82 +44.10 2.00
LSE220 64 -4450 8.80
LS3099 56 +62.40 3.40
LSE273 43 +7.20 4.00
HD125924 71  +242.90 7.00
LS3268 60 -29.80 2.10
HD149363 25 +147.60 4.00
LSE3 48 +12.40 1.50
LSE255 32 +13.15 3.40
TYC6234-178-1 53 +51.40 2.10
LSE76 46 +42.30 3.20
LSS4634 38 -03.40 3.80
LSEG3 34 +10.70 1.00
LSE148 25 -133.60 2.10
LSE14 28 -48.78 6.50
LSIV-12 111 61 +86.90 1.70
CPD-247094 74 -45.10 1.00
HD209684 29 +79.90 7.60
HD216135 37 -12.60 6.00
HD218970 45 +98.00 9.00

HD220787 75 +25.39 2.25
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Tabela 2.4: Velocidades radiais heliocéntricas medideia ps componentes do sistema
SA0209306 na data HID 2454608.68675.

linha A(A)  u(A) 2(A)  Vi(kms?) Vi(kms?)
Her 4026.19 4024.64 4030.14 -115.34 +294.19
Hen 4199.83 4198.10 - -123.49 -
Sitv  4212.44 4210.94 - -106.75 -
Her 4387.93 4386.71 4392.03 -83.22 +280.25
Hen 4541.59 4539.82 - -116.84 -
Hen 4685.68 4683.86 - -116.57 -
Her 4921.93 4920.27 4926.65 -101.05 +287.55
Her 5015.67 5013.97 5020.67 -101.91 +298.56
Hen 5411.52 5409.29 - -123.76 -
Om 5592.37 5590.09 - -122.22 -
Her 5875.99 5873.54 5881.42 -124.95 +277.09
Her 6678.15 6676.27 6684.19 -84.35 +271.19




Capitulo 3

Metodologia

Neste Capitulo, descrevemos as ferramentas teodricasetoaoiogia utilizada na analise
espectral de nossos objetos selecionados conformaasiteencionados no Capitulo 2. O
tratamento nao-ETL foi aplicado para obtencao dos nusdaimosféricos, bem como para
a geracao dos espectros teoricos utilizados paraserddis abundancias.

3.1 Introducao

A energia resultante das reacdes nucleares no intetelaegé transportada até a fotosfera
estelar devido a um pequeno, mas nao nulo, gradiente deetatupa. Nas atmosferas
estelares, a radia¢ao encontra diferentes condigéieas se comparadas as condi¢Oes do
interior estelar, onde foi gerada. Um campo de radiag@oisotropico, menor opacidade
e maior gradiente de temperatura implicam em um desequaiéhtre matéria e radiacao,
promovendo condi¢des que se afastam do equibrio tenawotco (ET). Neste caso, a
distribuicao espectral de energia se afasta daquela ajaeteriza um corpo negro. As
temperaturas reinantes nas atmosferas estelares peranteorréncia de ions, atomos e
até moléculas (no caso das estrelas mais frias) capaagsdever a radiacao em diferentes
comprimentos de ondas e o registro destes eventos estamas éspectrais formadas.
através das linhas espectrais que as informacOes agascaondicdes fisicas reinantes
em atmosferas estelares, ou em outras regides de intasssisico, como regioes Hll,
podem ser investigadas. As intensidades das linhas esigedépendem da quantidade
de atomos que estao absorvendo fotons na direcao kda tle visada e nos fornecem
informacao das abundancias das espécies quimicseanes.

21
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Emboratenhamos mencionado aimpossibilidade de ET paostdras estelares, pode-
se imaginar condi¢cdes necessarias em que 0 equilibjosatisfeito, mesmo que local-
mente. Neste caso, define-se que o equilibrio termodow@iocal (ETL) ocorre quando o
caminho médio dos fotons e particulas & menor que adndisis para quais se verificam
variagdes de temperatura. Esta hipotese supde a araasstelar dividida em diversas
camadas com uma temperattrassociada a cada camada. Em ETL, o campo de radiacao
de cada camada pode ser descrito pela Lei de Planck através d

2hy3 1

B,(T) = 2 @v/KT _1

(3.1)

Neste caso, a funcao fonte do campo de radiagapofie ser descrita pela fungao
de Planck B que & apenas funcao da temperaflraue pode ser definida para difer-
entes fendmenos fisicos ocorrentes. Os estados degda@rao descritos pela Equacao de
Boltzmann e os de ionizagcao descritos pela Equacao de Sajue fornece uma série de
simplificacdes na teoria de formacao das linhas esgectornando os calculos mais sim-
ples e menos dispendiosos computacionalmente. O codigdA{Kurucz, 1970), por
exemplo, usa a hipbtese ETL para gerar modelos atmos$ayice descrevem as condicoes
fisicas atuantes em diversas camadas da atmosfera esbetar pressao, densidade, tem-
peratura e opacidade média. O ATLAS, em suas diversase@t&m sido usado com
bastante sucesso no estudo de diversos casos astrofisicos

Apesar do sucesso, a hipétese do ETL implica em diversam{ites para o estudo
das atmosferas estelares. Em ambientes cuja taxa de, fremsiglisionais dominam, a
hipotese ETL & uma boa aproximag¢ao, como ocorre por pkemos interiores estelares
ou nas atmosferas de estrelas de tipo solar, mas por outrodiacé falha onde transicdes
radiativas dominam. Este comportamento torna-se ainda omdico para estrelas OB
(early type stary cujas altas temperaturas efetivas contribuem para uemsotcampo
de radiagao, e para as estrelas Supergigantes, cujasslexsidades desfavorecem as
transi¢Oes colisionais. Em semelhantes condi¢cOesltia tlo ETL, a funcao de Planck
nao pode ser usada para caracterizar o campo de radiasaegeiacoes do equilibrio es-
tatistico, acopladas a equacao do transporte radjatevem ser usadas para descrever as
razdes entre as populac¢des dos niveis envolvidos alasi¢bes.
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3.1.1 Modelos atmogfricos

Modelos atmosféricos sao idealizagdes do ponto de wsttematico que procuram rep-
resentar as condigdes fisicas reinantes nas atmosfgedares. Sao de suma importancia
por caracterizar o campo de radiacao estelar, ja queagtia gos modelos que o espectro
emitido pela atmosfera estelar pode ser modelado. As Sioggioes matematicas geral-
mente impostas na geracao dos modelos sao:

Equilibrio Termodin amico Local (ETL): Esta & a principal hipbtese presente em diver-
sos codigos de geracao de modelos. Neste caso, as caatexbetericas podem ser car-
acterizadas apenas por uma temperafugpor um campo de radiagdo completamente
isotropico, cuja func¢ao fonte,& dada pela Lei de Planck,B O estado de excitacao
atdmica é dado pela equacao de Boltzmann e o de iaozagla equacao de Saha.

Atmosfera plano-paralela a espessura de cada camada e das camadas como um todo sao
consideradas despreziveis se comparadas ao raio éstekta simplificacao € importante,
pois permite a descri¢ao das camadas em uma Unica ceaiaesn profundidade.

Equilibrio radiativo : O fluxo radiativo e convectivo & constante com a profundiéd&sta
hipbtese assume que nenhuma energia é criada na atmosfera

Equilibrio hidrostatico: Assume que a pressao do gas esta em equilibrio pedeito

a atracao gravitacionatlpP/dr = - pg). Qualquer elemento de volume nas camadas at-
mosféricas tem acelerag¢ao nula, inexistindo movimeato larga escala como pulsagdes
ou perda de massa.

Na Ultima década, comecaram a ser desenvolvidos modetassfericos em 3D mais
realistas principalmente para dar conta dos movimentogectinos. Estes modelos ten-
tam descrever uma atmosfera sem a hipbtese hidrost@szadyendo simultaneamente as
equac0es hidrodinamicas e do transporte radiativosapda alta demanda computacional
na geracao destes modelos, diversas melhorias estdo gmpostas para hovos modelos
em 3D incluindo processos como rotacao, difusao radiaidesvios do ETL. Como este
assunto esta fora dos objetivos deste trabalho, citammsagpcomo algumas referéncias
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uteis, os trabalhos de Asplund (2003) e Ludwig et al. (2010)

3.1.2 Formago de linhas espectrais

A teoria de formacgao de linhas baseia-se nos modelos & s calculados com base
nas hipbteses descritas na subsec¢ao anterior e nosatadusos para as espécies quimicas
presentes na atmosfera estelar. Os processos radiatiwlisierais ocorrentes no meio sao
levados em conta e as populac¢des dos niveis dos atorans sdo quantificados e o espec-
tro emergente pode ser calculado. Para o calculo do fluxogemie torna-se necessaria a
quantificacao da funcao fonte do campo de radiagad8erentemente da aproximacao
ETL, onde a funcao fonte depende apenas dos coeficientesisisd® j e de absorcao,k
em formalismo nao-ETL a fun¢ao fonte depende diretaeéas populacdes dos niveis en-
ergéticos e estes por sua vez, dependem do campo deaadi2eSde modo, as equacoes
do equilibrio estatistico estao acopladas com a equdg transporte radiativo e precisam
ser resolvidas de modo iterativo.

3.2 Programas utilizados

3.2.1 Rede de modelos atmasficos gerados
com TLUSTY

As atmosferas de todas as estrelas de nossa amostra forbsadasmusando as redes de
modelos BSTAR2006 e OSTAR2002 gerados em formalismo Adodém o programa
TLUSTY (Hubeny & Lanz, 1995). Este codigo gera modelos cammaésmas hipoteses
descritas na se¢ao anterior, exceto para o caso ETL,pordo um consistente efeito
de obscurecimento de linhdsgé blanketing em nao-ETL. O programa TLUSTY foi de-
senvolvido originalmente por I. Hubeny em 1988 e detalhegedséo original podem ser
encontrados em Hubeny (1988). No entanto, diversas mathforam desenvolvidas nos
anos subsequentes. Em nossa analise, utilizamos mo@etaog pela versao mais recente
do programayersion202).

A rede BSTAR2006 (Lanz & Hubeny, 2007) foi calculada para d®res de temper-
atura efetiva (15000K T < 30000K) com passo de 1000K e para 13 valores de gravidade
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superficial (1.7% logg < 4.75) com passo de 0.25 dex. A velocidade de microturbidénc
& @ mantida constante com um valor de 2 klnsOs modelos foram computados pres-
supondo 6 valores de metalicidade variando de/2@ do valor solar (Z 0.02). Modelos
adicionais para Supergigantes OB @ag3.0) foram calculados para altos valoregd&0
kms!) e para composicdes quimicas enriquecidas em hélib@g@iio e depletadas em
carbono. A rede de modelos OSTAR2002 (Lanz & Hubeny, 2003)diculada para 12
valores de temperatura efetiva (27508K ¢s < 55000K) com passo de of 2500K e para 8
valores de gravidade superficial (300gg < 4.75) com passo de 0.25dex e para 10 valores
de composicdes quimicas. Em ambas as redes, o limiteonfea gravidade superficial
para uma dada temperatura & condicionado pelo valor apaaii do limite de Eddington.
As diversas composicdes quimicas disponiveis foraiolke®las por serem representativas
de diversos tipos de ambientes astrofisicos, a saber:tmamlactico, as Nuvens de Mag-
alhaes (MCs), galaxias anas-azuis compactas como IZyaefasias em altos redshifts. As
Figuras 3.1 e 3.2 mostram as redes de modelos com suas neapabrangéncias emyT

e gravidade superficial.

3.2.2 Modelos abmicos

Modelos atdbmicos sofisticados estao disponiveis pasrghs espécies idnicas. Os mode-
los sao caracterizados em arquivos de dados que tratavdnaimente o elemento quimico
e 0 nUmero de niveis de energia (ou subniveis). As segéehoque de fotoionizacao e
as forcas do oscilador foram extraidas@jmacity Project Database- TOPbaseao passo
que os niveis de energia foram obtidos a partir de valorpsrearentais e foram obtidos
da base de dadd$lST atomic spectra databas€oram utilizados os dados atdbmicos de
Kurucz para os elementos do grupo de Ferro. Para cada maodelarquivo de dados e
o diagrama de Grotrian correspondente podem ser encostnad@eb page do programa
TLUSTY!. A Figura 3.3 ilustra o diagrama de Grotrian para as tréesiglo G.

1. Heélio: O hélio neutro &€ modelado por 24 niveis atdmicos enpuas modelos para
o hélio ionizado incluem os 20 primeiros niveis ligados tAdo, 974 linhas deste
elemento sao incluidas;

httpy/nova.astro.umd.edu
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Figura 3.1:Rede de modelos atmosféricos BSTAR2006 gerados com oginagfFLUSTY.

2. Carbona O Cu & modelado por 5 superniveis e 17 niveis individuais gss@ que 0
Cm inclui 16 niveis e 7 superniveis (rede BSTAR2006) e 34isie 16 superniveis
(rede OSTAR2002);

3. Nitrogénia Os dados atdmicos para o nitrogénio permitem a repgmlde 4 estagios
de ionizacao diferentes doiNao Nv, sendo que o nivel fundamental para 1N
ainda esta presente para a rede OSTAR2002. Para a rede BR8IBRs modelos
de Nu incluem 32 niveis e 10 superniveis, enquanto para OSTARZX#0 18 niveis
e 8 superniveis;

4. Oxigénio O Om inclui 36 niveis e 12 superniveis (BSTAR2006) e 21 niveid
superniveis na rede OSTAR2002. Os modelos paranmoiluem 20 niveis e 9
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Figura 3.2:Rede de modelos atmosféricos OSTAR2002 gerados com ogmagFLUSTY.

superniveis na rede OSTAR2002. Ao todo, 3484 linhas de @855 linhas de @
sao reproduzidas;

5. Magnésio O magnésio ionizado & modelado com 21 niveis e 4 sugssnium total
de 306 linhas deste elemento podem ser geradas pelo SYNSPEC,;

6. Silicio: O Sir e os trés primeiros estagios de ioniza¢ao do siliamreddelados. Ao
todo sao 36 niveis e 4 superniveis para o, ¢4 niveis e 6 superniveis para aise
19 niveis e 4 superniveis para aSi

7. Enxofre Os modelos incluem 23 niveis e 10 superniveis para e 39 niveis e 12
superniveis para o1%. Ao todo, sao reproduzidas 4166 e 3452 linhas paraie S
S respectiamente.
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Figura 3.3:Diagrama de Grotrian para as transi¢des possiveis pama 6n. Os termos das transicdes
estao representados pela notacao espectroscoOpideaondas abscissas, enquanto as energias estao no eixo
das ordenadas.

3.2.3 Listas de linhas

A identificacao das linhas de absor¢ao utilizadas pagdise foram feitas com auxilio do
catalogo ILLSS (Coluzzi, 1999) e da base de dados de espetetdricos para estrelas
OB disponivel naveb pagenttpy/www.lsw.uni-heidelberg.degi-birywebsynspec.cgi. A

Tabela 3.1 exibe as linhas de hélio utilizadas para andfsprimeira coluna desta tabela
mostra a espécie idnica, a segunda indica o comprimertadke da referida linha e a ter-
ceira coluna indica o logaritmo da forca do oscilador ¢f§j(que corresponde a probabili-
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dade da ocorréncia da transicao em questao. As citicoad colunas indicam respectiva-
mente as energias inicial e final das transicoes, as coafiges das transicoes e os termos
quanticos Je J entre os niveis que ocorrem as transicdes. A Tabela 3sranas linhas
de carbono utilizadas. Embora o numero de linhas de carbarista seja significativo,
em alguns casos boa parte delas nao foi utilizada parantasgao de abundancias, prin-
cipalmente para a amostra de P6s-AGB quentes, devido engesle linhas de emissao,
perfis P-Cyg, ou localizacao das linhas nas asas das liighaisirogénio, como no caso das
linhas de G em 6578 e 6582A. As Tabelas 3.3 a 3.7, mostram respectivarasninhas
de nitrogénio, oxigénio, magnésio, silicio e enxoftéizadas nesta analise.



Tabela 3.1: Linhas de hélio utilizadas para analise gquéimdas estrelas das amostras.

fon A(A) log(gf)  Ei(cm?) Ex(cmt) configuracdo  termos  -J
Her 3819.6130 -1.794 169086.8412 195260.0755 1s.2p-1s.6d -3P* 1-1
Her 3833.5487 -1.971 171134.8951 197212.9878 1s.2p-1s.104-11P 1-2
Her 3867.4838 -2.276 169086.8412 194936.1181 1s.2p-1s.6s -3P* 1-1
Her 3871.7864 -1.849 171134.8951 196955.4470 1s.2p-1s.9d -1B* 1-2
Her 3926.5443 -1.647 171134.8951 196595.3723 1s.2p-1s.8d -1B* 1-2
Her 3964.7288 -1.295 166277.4384 191492.7101 1s.2s-1s.4p 1RS- 0-1
Her 4009.2565 -1.473 171134.8951 196070.1266 1s.2p-1s.7d -1B* 1-2
Her 4026.1859 -1.448 169086.7647 193917.1502 1s.2p-1s.5d -3P* 2-2
Her 4120.8107 -1.738 169086.7647 193346.9897 1s.2p-1s.5s -3p* 2-1
Her 4143.7590 -1.196 171134.8951 195260.7688 1s.2p-1s.6d -1B* 1-2
Her 4168.9715 -2.338 171134.8951 195114.8672 1s.2p-1s.6s -1&* 1-0
Her 4387.9291 -0.883 171134.8951 193918.2882 1s.2p-1s.5d -1P* 1-2
Her 4437.5533 -2.034 171134.8951 193663.5107 1s.2p-1s.5s -1&* 1-0
Her 4713.1561 -1.452 169086.8412 190298.1115 1s.2p-1s4s -3p* 1-1
Her 5015.6780 -0.820 166277.4384 186209.3632 1s.2s-1s.3p 1RS- 0-1
Her 5047.7384 -1.601 171134.8951 190940.2252 1s.2p-1s4s -1&* 1-0
Hen 4685.7038 0.609 390142.5572 411478.0969 3d - 4f 2D - 2H2 -5/2
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Tabela 3.2: Linhas de carbono utilizadas para analiseigaidas estrelas das amostras.

ion AA)  log(gf) Ei(cm™Y)  EJ(cm™?) configuracao termos -k

Cn 3920.681 -0.232 131735.52 157234.07 2s2.3p - 2s2.4s 2P* -385-1/2
Cn 3918.968 -0.533 131724.37 157234.07 2s2.3p - 2s2.4s 2P* -1285- 1/2
Cn 4267.261 -0.584 145550.70 168978.34 2s52.3d - 2s2.4f 2D - B2 - 52
Cn 5132.947 -0.211 166967.13 186443.69 2s.2p.(3P*).3s pd8R*).3p 4P*-4P R -32
Cn 5133.282 -0.178 166990.73 186466.02 2s.2p.(3P*).3s pA8R*).3p 4P*-4P R -5?2
Cn 5143.495 -0.212 166990.73 186427.35 2s.2p.(3P*).3s pd8R*).3p 4P*-4P R -1/2
Cn 5145.165 0.189 167035.71 186466.02 2s.2p.(3P*).3s-28RP.3p 4P*-4P R -52
Cn 5151.085 -0.179 167035.71 186443.69 2s.2p.(3P*).3spd8R*).3p 4P*-4P R -32
Cun 5662.460 -0.249 167035.71 184690.98 2s.2p.(3P*).3spd8R*).3p 4P*-4S R -32
Cn 6578.050 -0.026 116537.65 131735.52 2s2.3s - 2s2.3p 2S - 2P*- 32
Cn 6582.880 -0.327 116537.65 131724.37 252.3s - 2s2.3p 2S - 2P*-1/2
Cun 6779.940 0.025 166990.73 181736.05 2s.2p.(3P*).3s-28RP.3p 4P*-4D PR -52
Cn 6783.910 0.304 167035.71 181772.41 2s.2p.(3P*).3s-28RN.3p 4P*-4D %2-7/2
Cn 6787.210 -0.377 166967.13 181696.66 2s.2p.(3P*).3spd8R*).3p 4P*-4D 12-1/2
Cn 6791.470 -0.270 166990.73 181711.03 2s.2p.(3P*).3s pI8R*).3p 4P*-4D ®-3°2
Cn 6800.690 -0.343 167035.71 181736.05 2s.2p.(3P*).3s pd8R*).3p 4P*-4D ®-52
Cm 4186.900 0.918 322702.02 346579.31 1s2.2s.4f - 1s2.2s.59g F*-1G 3-4

Cm 4647.418 0.070 238213.00 259724.30 1s2.25.35s-1s2.2s.3p S-3B* 1-2
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Tabela 3.3: Linhas de nitrogénio utilizadas para an@isenica das estrelas das amostras.

ion AA)  log(gf) Ei(ecm?t)  Eg(cm™?) configuracao termos -

Nn 3955.851 -0.813 148940.17 174212.03 2s2.2p.(2P*).3s.2B42P*).3p 3P*-1D 1-2
Nin 3994.997 0.208 149187.80 174212.03 2s2.2p.(2P*).3s2@<2P*).3p 1P*-1D 1-2
Nin 4601.478 -0.428 148940.17 170666.23 2s2.2p.(2P*).3s.2B42P*).3p 3P*-3P 1-2
Nuo 4607.153 -0.507 148908.59 170607.89 2s2.2p.(2P*).3s.2@42P*).3p 3P*-3P 0-1
Nuo 4613.868 -0.665 148940.17 170607.89 2s2.2p.(2P*).3s.2@42P*).3p 3P*-3P 1-1
Nn 4621.393 -0.514 148940.17 170572.61 2s2.2p.(2P*).3s.2842P*).3p 3P*-3P 1-0
Nn 4630.539 0.094 149076.52 170666.23 2s2.2p.(2P*).3s2@<2P*).3p 3P*-3P 2-2
Nn 4643.086 -0.359 149076.52 170607.89 2s2.2p.(2P*).3s.2B42P*).3p 3P*-3P 2-1
Nuo 4994.370 -0.069 168892.21 188909.17 2s2.2p.(2P*).3p.2Rg2P*).3d 3S - 3P* 1-1
Nu 5001.474 0.441 166582.45 186570.98 2s2.2p.(2P*).3p 2@842P*).3d 3D - 3F* 2-3
Nuo 5002.703 -1.022 148908.59 168892.21 2s2.2p.(2P*).3s.2@42P*).3p 3P*-3S 0-1
Nun 5005150 0.594 166678.64 186652.49 2s2.2p.(2P*).3p2ps2P*).3d 3D-3F* 3-4
Nin 5007.328 0.171 168892.21 188857.37 2s2.2p.(2P*).3p 2@¢2P*).3d 3S-3P* 1-2
Nuo 5010.621 -0.607 148940.17 168892.21 2s2.2p.(2P*).3s.2@42P*).3p 3P*-3S 1-1
Nu 5045.099 -0.407 149076.52 168892.21 2s2.2p.(2P*).3s.2@42P*).3p 3P*-3S 2-1
Nuo 5666.630 -0.045 148940.17 166582.45 2s2.2p.(2P*).3s.2@842P*).3p 3P*-3D 1-2
Nin 5676.020 -0.367 148908.59 166521.69 2s2.2p.(2P*).3s.2842P*).3p 3P*-3D 0-1
Nm 5679.560 0.250 149076.52 166678.64 2s2.2p.(2P*).3s2@42P*).3p 3P*-3D 2-3
Ni 5686.210 -0.549 148940.17 166521.69 2s2.2p.(2P*).3s.2B2P*).3p 3P*-3D 1-1
Nm 4514.850 0.221 287706.90 309849.80 2s.2p.(3P*).3s-48RPN.3p 4P*-4D 32-7/2
Nm 4634.130 -0.086 245665.40 267238.40 2s2.3p - 2s2.3d 2P* -1D- 32
Nm 4640.640 0.168 245701.30 267244.00 252.3p - 2s2.3d 2P* - 2D - 5%
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Tabela 3.4: Linhas de oxigénio utilizadas para analissm@a das estrelas das amostras.

fon A(R) log(gf)  Ei(cml) Ex(cm™1) configuragao termos i-J

On 3911.9580 0.000 206971.680 232527.090  2s2.2p2.(1D)&B.2p2.(1D).3p  2D-2P* [@-32
On  3945.0376 -0.727 188888.543 214229.671  2s2.2p2.(3PRS&2p2.(3P).3p 2P-2P*  /A-32
On  3954.3617 -0.396 188888.543 214169.920  2s2.2p2.(3PRSA2p2.(3P).3p 2P-2P* /412
On 39827141 -0.703 189068.514 214169.920  2s2.2p2.(3PPS&x2p2.(3P).3p 2P-2P* /B-12
Oun  4062.9367 -0.090 231530.246 256136.036 2s2.2p2.(3PRSRL.2p2.(3P).4f. F  4F-2[4]* /2-92
Oun  4069.6230 0.150 206730.762 231296.126  2s2.2p2.(3P)&p2/2.(3P).3d  4D*-4F /2-32
On  4072.1525 0.552  206877.865 231427.970  2s2.2p2.(3P)&P.22.(3P).3d  4D*-4F /3-72
On  4075.8617 0.693  207002.482 231530.246  2s2.2p2.(3P)&P.22.(3P).3d  4D*-4F /2-92
Oun  4078.8424 -0.284 206786.286 231296.126  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  4D*-4F /3-32
Oun  4092.9287 -0.308 207002.482 231427.970  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  4D*-4F /Z-72
On  4110.7858 -0.389  208392.258 232711.642  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  4P*-4D /3-1)2
On  4119.2165 0.452 208484.202 232753.816  2s2.2p2.(3P)&P22.(3P).3d  4P*-4D /3-72
Oun  4132.8004 -0.065 208346.104 232535.949  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  4P*-4P /A-32
Oun 41532977 0.053 208392.258 232462.724  2s2.2p2.(3P)&p22.(3P).3d  4P*-4P /3-52
On  4156.5302 -0.697 208484.202 232535949  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  4P*-4P /B-32
On 41854400 0.604  228723.840 252609.460  2s2.2p2.(1D).8p.2@2.(1D).3d  2F*-2G R-72
On  4189.7880  0.717  228747.450  252608.28  2s2.2p2.(1D).3p.2p2.(1D).3d  2F*-2G /2-92
Oun 42755507 0.760 232753.816 256136.036 2s2.2p2.(3P)SRl2®2.(3P).4f. F 4D - 2[4 /2-92
Oun  4303.8231 0.640 232462.724 255691.346 2s2.2p2.(3P)SA2L.(3P).4f. D 4P-2[3* 2-7/2
On  4317.1390 -0.386 185235281 208392.258  252.2p2.(3PS&2p2.(3P).3p  4P-4P* /A-32
On  4319.6300 -0.380 185340.577 208484.202  252.2p2.(3P$&2p2.(3P).3p  4P-4P* /B-52
Oun 43257610 -1.098 185235.281 208346.104  2s2.2p2.(3P2S&2p2.(3P).3p 4P -4P* /A-1/2
Ou  4327.4600 0.057 229947.070 253048.820  2s2.2p2.(1D).8p.2@2.(1D).3d  2D*-2D R -52
On 43455600 -0.346 185340.577 208346.104  252.2p2.(3PSB2p2.(3P).3p  4P-4P* /B-1)2
On  4349.4260 0.060 185499.124 208484.202  2s52.2p2.(3P)s&2[2.(3P).3p  4P-4P* /B-52
Oun  4366.8950 -0.348 185499.124 208392.258  2s2.2p2.(3P2S&2p2.(3P).3p 4P -4P* /B-32
Oun  4369.2720 -0.388 211522.117 234402.797  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  2D*-2D /3-32
Oun  4414.8990 0.172  189068.514 211712.732  2s2.2p2.(3P)SB22.(3P).3p  2P-2D* /3-52
On 44169750 -0.077 188888.543 211522.117  2s2.2p2.(3P$&2p2.(3P).3p  2P-2D* /2-32
On  4443.0100 -0.047 228723.840 251224.790  2s2.2p2.(1DR8Q.2p2.(1D).3d  2F*-2F /3-52
Oun 44523780 -0.788 189068.514 211522.117  2s2.2p2.(3PP&2p2.(3P).3p 2P -2D* /3-32
Oun  4590.9740 0.350 206971.680 228747.450  2s2.2p2.(1D)&B.2p2.(1D).3p  2D-2F* R -72
On  4596.1770  0.200  206972.720 228723.840  2s2.2p2.(1D)SB2@2.(1D).3p  2D-2F* @-52
On  4638.8558 -0.332 185235281 206786.286  252.2p2.(3PPS&2p2.(3P).3p  4P-4D* /2-32
Oun  4641.8103 0055 185340.577 206877.865  2s2.2p2.(3P)SK22.(3P).3p  4P-4D* /3-52
Oun  4649.1347 0.308 185499.124 207002.482  2s2.2p2.(3P)SK22.(3P).3p  4P-4D* /3-7/2
On  4661.6324 -0.278 185340.577 206786.286  252.2p2.(3P$&2p2.(3P).3p  4P-4D* /3-32
On  4673.7331 -1.090 185340.577 206730.762  252.2p2.(3P$&2p2.(3P).3p  4P-4D* /3-1)2
On  4676.2350 -0.394 185499.124 206877.865  252.2p2.(3P$&2p2.(3P).3p  4P-4D* /B-52
On  4696.3528 -1.380 185499.124 206786.286  2s2.2p2.(3P2S&2p2.(3P).3p 4P -4D* /B-32
Oun  4699.0110 0.418  229947.070 251222.190  2s2.2p2.(1D).8p.2@2.(1D).3d  2D*-2F R -72
On  4703.1610 0.263  229968.440 251224.790  2s2.2p2.(1D).8p.2@2.(1D).3d  2D*-2F @-52
On  4705.3460  0.477 211712.732 232959.210  2s2.2p2.(3P)&P.22.(3P).3d  2D*-2F /3-72
Oun  4710.0090 -0.225 211522.117 232747.562  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  2D*-4D /3-52
Oun  4906.8300 -0.161 212161.881 232535.949  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  4S*-4P /B-32
On  4941.0720 -0.053 214169.920 234402.797  2s2.2p2.(3PP8P.2p2.(3P).3d  2P*-2D /2-32
On  4943.0050 0.239  214229.671 234454.634  2s2.2p2.(3P)&p.22.(3P).3d  2P*-2D /3-52
Om 55922520 -0.337 273081.330 290958.250  2s2.2p.(2P*R8R.2p.(2P*).3p 1P*- 1P 1-1




Tabela 3.5: Linhas de magnésio utilizadas para analiseiga das estrelas das amostras.

ion AA)  log(gf) E(cm?t) E(cm?l)  configuragao termos -k

Mgn 4384.637 -0.776 80619.50 103420.00 2p6.4p-2p6.5d 2P*-20 - 32
Mgn 4390.572 -0.523 80650.02 103419.70 2p6.4p-2p6.5d 2P*-20 - §2
Mgn 4481.126 0.749 71490.19 93799.75 2p6.3d-2p6.4f 2D - 2F2 - 32
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Tabela 3.6: Linhas de silicio utilizadas para analisenica das estrelas das amostras.

fon

A(A)

log(gf)

Ei(cm ™)

Ex(cm™)

configuracao

termos i~Jx

Sin
Sin
Sin
Sin
Sim
Sim
Sim
Sim
Sim
Sim
Sitv
Sitv

4128.054
4130.894
6347.110
6371.370
4552.622
4567.840
4574.757
4819.712
4828.950
5739.730
4088.862
4116.103

0.359
0.552
0.149
-0.082
0.292
0.068
-0.409
0.823
0.937
-0.096
0.194
-0.110

79338.50
79355.02
65500.47
65500.47
153377.05
153377.05
153377.05
209559.33
209599.70
159069.61
193978.89
193978.89

103556.16
103556.03
81251.32
81191.34
175336.26
175263.10
175230.01
230301.66
230302.35
176487.19
218428.67
218266.86

3s2.3d - 3s2.4f
3s2.3d - 3s2.4f
3s2.4s - 3s2.4p
3s2.4s - 3s2.4p
3s.4s - 3s.4p
3s.4s - 3s.4p
3s.4s - 3s.4p
3s.4f - 3s.5¢g
3s.4f - 3s.5¢
3s.4s - 3s.4p

2D - 212 - 32
2D - 212 - %2
2S -2 - 312
2S -2 - 112

3S - 3P*
3S - 3P*
3S-3P* 0O
3F*-3G
3F*-3G
1S-1P* 1

2p6.4s - 2p6.4p 2S - 2P - 312
2p6.4s-2p6.4p 2S-2A-1/2
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Tabela 3.7: Linhas de enxofre utilizadas para analisengpai das estrelas das amostras.

fon

A(A)

log(gf)

Ei(cm™)

Ex(cm™)

configuracao

termos

i~k

Su
Su
Su
Su
Su
Su
Su
Su
Su
Su
Su
Su
S
S
S

4162.665
4991.969
5014.042
5027.203
5032.434
5428.655
5432.797
5453.855
5473.614
5639.977
5647.020
5664.773
4253.499
4284.904
4361.468

0.780
-0.650
0.100
-0.710
0.270
-0.130
0.260
0.480
-0.180
0.280
0.040
-0.250
0.360
0.090
-0.400

128599.16
109831.59
113461.54
105599.06
110268.60
109560.69
109831.59
110268.60
109560.69
113461.54
112937.57
110177.02
147147.11
146737.55
147147.11

152615.46
129858.18
133399.97
125485.29
130134.16
127976.34
128233.20
128599.16
127825.08
131187.19
130641.11
127825.08
170650.55
170068.73
170068.73

3s2.3p2.(3P).4p 3(3323P).4d
3s2.3p2.(3P).4s3(%323P).4p
3s2.3p2.(3P).4s3B&23P).4p
3s2.3p2.(3P).3d 333Z3P).4p
3s2.3p2.(3P).4s3B&23P).4p
3s2.3p2.(3P).4s3(%323P).4p
3s52.3p2.(3P).4s38&23P).4p
3s2.3p2.(3P).4s38&23P).4p
3s2.3p2.(3P).4s31R%323P).4p
3s2.3p2.(3P).4s3B&23P).4p
3s52.3p2.(3P).4s33&23P).4p
3s2.3p2.(3P).3d 313323P).4p

3s2.3p.4s - 3s2.3p.4p

3s2.3p.4s - 3s2.3p.4p

AD* - 4F
4P - 4p*
2P - 2P*
2P - 25*
4P - 4P*
4P - 4D*
4P - 4D*
4P - 4D*
4P - 4D*
2P - 2D*
2P - 2D*
4F - 4D*
P* - 3D
P* - 3D

3s2.3p.4s - 3s2.3p.4p 3P*-3D

2 -92
/3-32
12-32
/3-12
/2-92
/2-32
R-92
R -17/2
/2-12
R-92
2-32
R2-12

2-3
1-2
2-2
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3.2.4 SYNSPEC e Synplot

Os espectros tedricos em nao-ETL foram gerados a padimialelos atmosféricos e com

o programa de sintese espectral SYNSPEO programa resolve as equacgdes de trans-
feréncia radiativa, equilibrio hidrostatico e eqoiild estatistico utilizando o método itera-
tivo conhecido como CIALI (Complete Linearization Approximate Lambda Interaction
Este método combina as vantagens de seus dois consstbédeos: a alta taxa de con-
vergéncia e o0 baixo tempo de uso computacional em cadgaer® SYNSPEC pode ser
usado para diferentes escolhas de espécies atbminasnigeis de energia, transicdes e
fontes de opacidade.

O Synplot® & a interface interativa do programa SYNSPEC e foi escnitdimguagem
IDL. O Synplot & utilizado para computar o espectro emergerpermite, por exemplo,
simular os efeitos de rotacao estelar e alargamentord@aslidevido ao perfil instrumental.
O Synplot calcula o espectro sintético para um valor desejie temperatura efetiva,
e gravidade superficial lgg(dentro dos limites das redes de modelos BSTAR2006 e OS-
TAR2002) por interpolagao dos modelos incluindo as pagid#s dos niveis energéticos
em nao-ETL.

Ao calcular o espectro sintético, 0 SYNSPEC suporta coniaéa os modelos ger-
ados com o TLUSTY (como a rede de modelos utilizada nestaltrape o conjunto de
modelos em ETL gerados com o codigo ATLAS. Alem dos modeesparametros de en-
trada do Synplot incluem as listas de linhas utilizadastezato todas as transi¢coes e seus
niveis de energia, a rotina que executa a convolucaoplree com o alargamento devido
ao perfil instrumental e a velocidade rotacional projetaal@givos extras de constantes de
alargamento de linhas diferenciadas. O Synplot apres@etamhente o espectro sintético
gerado pelo SYNSPEC através do acionamento de diversasipaos dependendo da es-
colha do usuario. Os parametros atmosféricqs, (0gg e £) sao entradas obrigatorias na
interface IDL e entre as opcionais, 0 usuario pode escgbloerexemplo, um conjunto de
modelos atmosféricos desejados, gerados para diferamigigntes de metalicidade, para
executar a interpolacao nesta rede. Pode-se aindaiiradingervalo em comprimento de

2httpy/nova.astro.umd.ed@Bynspec4®ynspec.html
3httpy/aegis.as.arizona.goubenypulysynplot.tar.gz
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onda e fluxo para o grafico do espectro, a identificacaoinlaad de acordo com seus val-
ores de larguras equivalentes, o desvio do espectro endoetaccomprimento de onda
de laboratorio, constantes de alargamento diferenciaaaslinhas de hidrogénio e hélio,
sobrepor o espectro observado diretamente ao especticotetefetuar o ajuste fino das
abundancias de cada espécie quimica. A Figura 3.4 mosteacaptura de tela exem-
plificando o ambiente de trabalho com Synplot, mostrandgpeaso sintético gerado e
sobreposto ao espectro observado da estrela HD149363iaa dag linhas do tripleto de
Sim em 4550-4600A.

ponezRE 11z En E1ZHDT48aeaz Rl 49960 35204550, dat’ ,ustar=4540,uend=4600, Tc£ f-26400, 10/~
150290753, 14,14,7.75.8.

* ~home mel 162 PRA1S1 14936114533 45704500 .dat’ ,ustar—4540,uend-4600, Tef £-26400, 1o
[2,2,10.99,14,14,7.75,8, .71, 996

Figura 3.4:Captura de tela mostrando o ambiente de trabalho com Syrgtopainel inferior estao os
comandos em execucao IDL com os diversos parametragadiils para geracao do espectro sintético. O
painel superior mostra a regiao do espectro gerado (lindwach) sobreposto ao espectro observado (linha
vermelha) para a estrela HD149363 entre 4540-4600A, cdatetripleto de Sir, a linha do Her em 4541A

e as linhas de @em 4590 e 4596A.

3.3 Determina@o dos paé@metros atmoséricos

Os parametros atmosféricos temperatura efetivagravidade superficial lage micro-
turbulénciaé, foram determinados para as duas amostras estelares deamprase sim-
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ilar, apenas com algumas particularidades que descrewsregsta secao e comentare-
mos novamente nos Capitulos 6 e 7, quando julgarmos reetesa’determinacao destes

parametros € o ponto de partida para a obtencao dasatiad quimicas, pois & a partir

deles que os modelos atmosféricos para a computacaspestes tedricos sao seleciona-
dos.

3.3.1 Temperatura efetiva a gravidade superficial

A temperatura efetivack pode ser definida como sendo a temperatura de um corpo negro
gue emite a mesma quantidade de energia que a fotosferar gstelinidade de area e por
unidade de tempo. Neste caso, o fluxo estelar Eotadde ser escrito:

F=o0Ts (3.2)

ondeo & a constante de Stefan Boltzmann. A gravidade supeidipiadie ser escrita como:

GM
9= (3.3)

sendoG a constante gravitaciond] e R, a massa e o raio estelar respectivamente. Em as-
trofisica estelar, a gravidade superficial & escrita afmmante em escala logaritmica (&)g

A gravidade superficial e principalmente a temperaturavafeo os parametros que mais
afetam o comportamento as linhas espectrais.

Para determinacao da temperatura, utilizamos doisetifes métodos: fotométrico a
espectroscopico. O Ultimo método foi amplamente @tilz para todas as estrelas das
amostras e fornece a temperatura efetiva diretamentealiaedas linhas espectrais. Por
um lado, nao & necessario possuir dados fotométricabbo estudado para se aplicar o
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método espectroscopico, mas por outro lado, este m&aoe@pendente dos modelos ado-
tados. O método fotométrico foi utilizado apenas para astra de estrelas OB em altas
latitudes galacticas, servindo como teste ou informaginplementar da temperatura efe-
tiva para estas estrelas. Tal método nao foi utilizada patrelas P6s-AGB quentes, devido
ao fato destas Ultimas apresentarem, em geral, enwstde gas e poeira, comprometendo
os dados fotométricos, quando disponiveis.

Determinagdes espectrosipicas

Para estrelas OB, as asas da linhas de hidrogénio saemetesindicadoras de gravidade
superficial, ja que elas apresentam uma grande depead&&mia pressao eletronica para
Tes > 8000K devido ao efeito Stark linear. Desta forma, as linteasétie de Balmer 41

e Ho foram utilizadas para estimativa da gravidade superfiddabscolha dessas linhas
vem do fato de que elas estao menos suscetiveis a inffudagiossiveis componentes em
emissao nas linhas de Balmer que eventualmente ocorrearafiams objetos, devido a
presenca de ventos estelares ou envoltorios de poeir@mds no Capitulo 5, dedicado ao
estudo das estrelas P6s-AGB quentes, que a determidagagy ira requerer um nivel de
cuidado extra para a escolha das linhas da série de Balreegra sitilizadas.

A partir de uma analise qualitativa inicial (ver Se¢&@ 2), um intervalo de temperatura
efetivaATe foi escolhido para cada objeto, e espectros sintétic@sgmlinhas de Balmer
foram gerados. A comparacao entre espectros tedricog#icos permitiu a quantificacao
de valores de logjassociados aos valores de temperaturas. Neste estagi@mgiro mi-
croturbuléncia foi fixado em um valor de 5kmsja que a influéncia deste parametro nas
asas das linhas de hidrogénio & desprezivel. A Figurex@mplifica o ajuste da linhayH
para a estrela TonS195.

Para a determinacao da temperatura efetiva, utilizamo®itmdo do equilibrio de
ionizacao. Os pares iniciais des(Tlogg) obtidos no primeiro ajuste das linhas de hidrogé-
nio, sao tomados para obtencdo de abundancias deiespgémicas com mais de um
estagio de ionizagao consecutivo no intervalo de teatpea considerado. O equilibrio
é alcancado quando as abundancias dos elementos niéstestds estagios de ionizacao
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se equiparam, atingindo assim a temperatura de equilidstemperaturas foram de-
terminadas aplicando-se o equilibrio de ionizagao @apeente para o $jSimi, sendo
utilizado também o equilibrio de ionizacao do Héeun, Su/Sm, Simy/Sitv, No/Nmr e
On/Om. Quando possivel, mais de um equilibrio de ionizacaatibzado. Nestes casos,
a temperatura adotada reflete a média entre os valoressbtid

Ton S195
w.2\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\\‘\\\\\\\\\

Normalized flux

O2 I O B | ‘ I B ‘ I Y ‘ I Yy | ‘ Iy | ‘ I Yy |
4310 4320 4330 4340 4350 4360 4370
wavelength

Figura 3.5: Espectro sintético gerado com Synplot sobreposto ao &spebservado para a estrela
TonS195, mostrando o ajuste da linha plara estimativa da gravidade superficialJog\Neste caso, os
valores obtidos foram: ¢k = 17200K e log = 4.07 dex.

Com o valor de temperatura efetiva determinado, novoses$sto feitos para as linhas
de hidrogénio e a gravidade superficial & entao deteain@omo mencionado, utilizamos
as linhas H e Hs e em geral, os valores de lpgbtidos para as duas linhas diferem de no

maximo 0.1 dex.
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Determinagdes fotonetricas

Os parametros atmosféricos também foram determinao$ase no sistema fotomeétrico
Stromgren Stromgren (1963) com bandasycentradas respectivamente em 3500, 4110,
4670 e 5470A. Este sistema fotométrico & considerado desbatermediaria possuindo
filtros com larguras entre 180 e 300A e desde sua criacfosigo um dos mais utiliza-
dos na astrofisica estelar. Os indices advindos da fdt@r&tromgren tém sido usados
para estabelecer diversas calibracdes fotométricasvaaias classes estelares, permitindo
a obtencao dos parametrog € logy. Para estrelas OB, citamos as importantes calibracdes
de Balona (1984), Lester et al. (1986), Castelli (1991) eiNajzki et al. (1993). Os qua-
tro indices Stromgren sao (b-y), en; e 8, ondes esta centrado na linha degté & obtido

da diferenca entre os fluxos da linha de idedidos por dois filtros de banda estreita (15 e
150A). Os demais indices s&o assim definidos:

ct=Uu-v)—(v-Db) (3.4)

m = (v-b)-(b-y) (3.5)

Os indices Stromgren sao afetados pelo avermelhanmetestelar. O indice livre de
avermelhamento ou indice intrinseco (Rydde ser obtido por:

(b-y)o=(b-y)—Epy (3.6)

onde E_y denota o excesso de cor. O indice livre de avermelhamg@adefinido por:

Co =C — 0.24E, (3.7)
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Em estrelas OB, o indice,& um indicador primario de temperatura efetiva, mas
também é sensivel a gravidade superficial. O inglig®r sua vez, &€ um indicador primario
da gravidade superficial, mas também é sensivel a tetopera

Dada esta interdependéncia entre os indigesgcom Te; e logg, Gies & Lambert
(1992) propuseram um método iterativo que combina cald®ms fotométricas com ajustes
dos perfis de hidrogénio. Como ponto de partida para a detacdo da temperatura efe-
tiva e gravidade superficial através dos indices Strémdruscamos na literatura os dados
fotométricos disponiveis para as estrelas da amostraneatiazamos o espectro de nossas
estrelas ao continuum unitario centrado na linha gteét um intervalo de 40A. A partir
dos indices Stromgren, o método iterativo foi utilizatEzendo uso de calibragdes dos
indices ¢ e dos ajustes dos perfis observados e sintéticos da linha dé&ste método
e similar ao utilizado por Gies & Lambert (1992) para asglide abundancias de CNO
para estrelas B de campo e por Cunha & Lambert (1992) palsexdas abundancias de
oxigénio em estrelas B da associaéix:inn OB1. O método é executado em programacao
IDL com os seguintes passos:

1. Com base nos indices fotométricos, dois valores 4esdo calculados de acordo
com as calibracbes de Balona (1984) e Lester et al. (1986) @alor médio de
temperatura obtido das duas calibracOes & tomado colmoineial;

2. Os perfis observados da linha dg 88o comparados aos perfis sintéticos calcula-
dos em nao-ETL com SYNSPEC parg €m questao e para varios valores deglog
Mecanismos de alargamento de linha como rotagao, pesfilumetal e macrotur-
buléncia também foram considerados para reproduc@gpddis teotricos. Perfis
sintéticos com variacdes em pde 0.5 dex sao comparados ao perfil observado em
um intervalo de 40A;

3. Para cada par de lg@justado, uma comparacao é feita através do testé.dam
polindmio & ajustado aos valores obtidosydee o valor minimo de¢? indica o
melhor ajuste da linha deyHe desta forma, o valor estimado dedaweste estagio;
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4. Interpolamos este valor de lpga rede de modelos e obtemos o perfil teorico inter-
polado, correspondendo ao valorgfominimo;

5. A partir do valor de log correspondente ag? minimo do Gltimo passo, um novo
indicep tebrico € obtido utilizando o inverso da calibracao ddoRa (1984). Este
novo indice & utilizado para novas determinacoes deeeatura efetiva e gravidade
superficial com a repeticao dos passos acima, até queraniiia entre a temperatura
da iteracao atual e a da anterior seja igualK. Quando esta condic¢ao é satisfeita,
obtemos a temperatura efetiva a gravidade superficial. Gometodo & iterativo, a
temperatura efetiva obtida & designada p@r.T

3.3.2 Microturbul éncia

Podemos entender a velocidade de microturbul&h@a simplesmente microturbuléncia,
como movimentos térmicos em pequena escala na atmosfela g regiao de formacao
das linhas espectrais, alterando seus perfis. A microgmbig atua como mecanismo
de alargamento das linhas e tem profunda relevancia p&ameacao das abundancias
qguimicas. A determinacao deste parametro para adasstte amostra foi feita com a
utilizacao das linhas de ©(ocasionalmente 1§, com o requisito de que as abundancias
guimicas obtidas sejam independentes da largura eguigalsto implica em uma auséncia
de tendéncia no plano Largura equivalente (E¥bundancia (log(O)).

A largura equivalente \Weé definida a partir da profundidade de linha Rue esta
relacionada ao fluxo da linha e do continuum estelar. Estaig@é pressupde uma linha
espectral idealizada com perfil retangular, fluxo nulo e anea de valor igual a linha con-
siderada. Ela pode ser escrita como:

WJ:fRﬂd/l:fFC;Fﬂd/l (3.8)
C

A medida de largura equivalente denota a intensidade da éspectral e a integral &
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estendida a toda linha.

A escolha das linhas deOpara a estimativa d& vem do fato de que nos espectros
de estrelas OB, as linhas deste ion sao bastante numerpsasiitem a investigacao de
linhas fracas e fortes (diversos valores de larguras elgunites) em varias regides espec-
trais. A Figura 3.6 ilustra um exemplo do diagnostico darotiorbuléncia para a estrela
HD125924.

L HD125924 1
9.2 - -

9.0 - -

loge(O)

8.8 F—¢ o ® —o— .
8.7 F -
8.6 - -

85 -

1 . 1 . 1 . 1 . 1 . 1 . 1 . 1
50 60 70 80 90 100 110 120

EW(mA)

Figura 3.6:Diagnostico da microturbuléncia para a estrela HD125%2hdo o diagrama EW loge(O)
para as linhas de @ O diagrama mostra a auséncia de tendéncia das abuadgateioxigénio com as
intensidades das linhas (inclinacao proxima de zemd)cando o melhor valor para a microturbuléngia
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3.3.3 Velocidade de rotago

A rotacao estelar & um parametro importante em est@Bgjue possuem os maiores val-
ores de velocidades rotacionais detectados, uma vez qlecihagle rotacional esta ligada
diretamente a massa e idade estelar. Como exemplo, dae8teesdo uma classe de estre-
las B que podem apresentar velocidades rotacionais da ael800 kms! (Rivinius et al.,
2003). A rotacao esta relacionada a processos como gderdessa, geracao de campos
magnéticos e difusdo radiativa. Ao observarmos umalasteu eixo de rotacao pode nao
estar estar orientado perpendicularmente a linha deajsads deslocado de um angulo
i, que denota a inclinacao do eixo de rotacao em relag@sta direcao. Desta forma, a
velocidade rotacional é caracterizada realmentevpen, que reflete a projecao na linha
de visada da velocidade real da estrela.

O vsen atua como mecanismo importante de alargamento das linpastess. Para
uma estrela em rotacao, devido ao efeito Doppler-Fizéauhemisfério estelar se aprox-
ima do observador, enquanto que outro se afasta, geramds @spectrais deslocadas para
o vermelho e para o azul, produzindo desta forma, um perfintia lalargado. A Figura
3.7 exemplifica a acao da velocidade rotacional projetedalargamento da linha derN
em 3995A. O espectro sintético desta figura foi gerado conpl®ypara T; = 21000K,
logg = 4.00 dex,¢ = 5.0 kms?! e com valores desen variando de 0 a 150 kmscom
passo de 30 kms.

A velocidade rotacional projetadaen foi considerada um parametro livre em nossa
analise. Como mencionado na Sec¢ao 3.2.4, o Synplot feardonvolucao do espectro
tedrico a valores arbitrarios dsen no intuito de obter o melhor ajuste do espectro ob-
servado (o perfil instrumental também foi considerado camecanismo de alargamento
das linhas). Os valores @sen obtidos para cada objeto analisado sao tomados como uma
média dos valores individuais obtidos para cada uma daadianalisadas. A incerteza em
vsen foi tomada simplesmente como o desvio padrao dos valodeésdoais.
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Figura 3.7:Variagao do perfil de linha para diferentes valoressi para a linha de M em 3995A. O
espectro sintético foi gerado com Synplot pagaF 21000K, logg= 4.00 dex & = 5.0 kms?






Capitulo 4

Evolucao das estrelas de baixa massa e
massa intermedaria

4.1 Evolu@o pre-AGB

A evolucao de estrelas de baixa masgaianassa intermediaria &€ um tema amplo
e esta fora do contexto deste trabalho descrever de formathdda todos os processos,
calculos e evidéncias observacionais inseridas no sssnque se fara & uma descricao
dos principais processos ocorrentes nas fases pré-AGB,eA&0s-AGB, ja que mecanis-
MOos ocorrentes nestas fases sao de extrema importantia de contexto desta tese.

Estrelas com massa entre 0.8 e8Micialmente queimam hidrogénio em hélio em
seus nacleos, via cadeia PP, ou ciclo CNO, de forma estlivahte a fase que no Dia-
grama HR, conhecemos como Sequéncia Principal. As espatsam 90% de suas vidas
na Sequéncia Principal e a duracao desta fase depeetinténte da massa da estrela. Em
seus modelos evolutivos, Schaller et al. (1992) indicamempb evolutivo de-1° anos
da ZAMS Zero Age Main Sequengaté a formacao do nucleo de carbono para uma es-
trela de 25 M, enquanto que para uma estrela de JdMempo gasto seria del0*° anos,
segundo os mesmos autores. Depois da fase de Sequénciparitmdo o hidrogénio no
nacleo & exaurido e a estrela move-se no Diagrama HR pamo das sub-gigantes e
depois para o ramo das gigantes vermelRegi(Giant Branch RGB). Nesta fase, devido
a queima de hidrogénio ocorrendo em uma casca que envalueleo inerte de hélio, a
atmosfera estelar se expande, podendo atingir um raiceater@as de vezes maior que o

49
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raio da estrela na Sequéncia Principal¥ R0° R,). A convecgao torna-se o mecanismo de
transporte dominante, a opacidade aumenta e a tempertdtiva decresce, apresentando
valores entre 3000 — 4000K. A contracao do nucleo fawoeaumento de sua densidade,
que leva a um aumento da densidade eletrémickfeitos de degenerescéncia podem ocor-
rer para densidadessuperiores a & 10°8T%? gcnt3. Uma vez que a temperatura central
T. nesta etapa € estimada emt 20°K, uma densidade acima dex210°gcnt? favorece a
ocorréncia de degenerescéncia do nlcleo estelar.

Em etapas evolutivas subsequentes, a contracao doonémftinua com a temper-
atura central aumentando (cerca déK)taté permitir o comeco da queima do hélio pelo
processo a (triplo @), cuja taxa de producao de energia muito sensivel a temperatura
(€3, o T#9). O fnicio de tais reacdes implicara em instabilidadesn(icleo estelar dev-
ido a degenerescéncia, impedindo que a taxa de transi@r@a energia ocorra para 0s
elétrons e fazendo com que a temperatura continue creseadjue explosdes slbitas
ocorram. Esses eventos sao conhecidos dtesbesdo hélio e emitem energia suficiente
para romper completamente a degenerescéncia, permginel® nlcleo volte a ter um
periodo de queima estavel.

Em seguida, a estrela & levada para uma nova regiao noaagfR: o ramo hori-
zontal Horizontal Branch- HB). Nesta regiao, a estrela se contrai aumentando sua tem
peratura efetiva para cerca de 8000K. Com a queima do hélimendo no nicleo e o
hidrogénio queimando em uma casca fina que o envolve, daegrgsa por um aumento
gradual de luminosidade. Maiores detalhes da evolug&taesio ramo horizontal podem
ser encontrados em Dorman et al. (1993). O esgotamentdidabéicleo leva a estrela
novamente a uma contracao nuclear e a um aumento do ragie Nento a estrela en-
tra no ramo assintotico das gigantdsymptotic Giant Branch—- AGB) e desenvolve aos
poucos um nlcleo degenerado novamente, um nlcleo dencadxigénio (C-O). Neste
estagio, a estrela possui uma camada intermediaria ohékmé queimado e outra mais
externa onde o hidrogénio também & queimado, mas naarcha fconstante durante toda
a duracao desta fase. Nesta etapa, a energia do nicletrelagde baixa massa e massa
intermediaria nao é suficiente para gerar novos prosaasdeares de queima do carbono
e oxigénio e o nucleo torna-se inerte. Todo o processaigvolda Sequéncia Principal
até o ramo AGB pode ser visualizado na Figura 4.1, ondetbrés tipicas para estrelas
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de baixa massa e massa intermedaria sao representadas.

8 = Post-AGB

4.01
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Figura 4.1:Esquema evolutivo de duas estrelas de baitermediaria massa (massas de 4 #15 M,)
saindo da Sequéncia Principal (ZAMS -1) até chegar ao mascanas brancas (WD - 10), passando pelo
ramo das subgigantes, gigantes vermelhas (RGB - 4), ranmohtal (HB - 5), ramo AGB (6), P6s-AGB(8)

e Nebulosas Planetarias (PNe - 9). Os principais eventosistara estdo também indicados na figura e o
pequeno painel no canto inferior esquerdo indica com maitallde a fase de pulsos térmicos no ramo AGB
(TP-AGB). Figura adaptada de Herwig (2005)

Juntamente com 0s processos de queima, eventos conheamdogoocessos de
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dragagem tém importancia crucial na composi¢ao do maatestelar atmosférico AGB e
Pb6s-AGB. Estes eventos ocorrem devido a camadas coragqtie em certos casos podem
penetrar camadas mais profundas, como nas camadas fasrisicamadas de queima do
hidrogénio e hélioifitershellno caso da fase AGB) e carregar materiais processados destas
camadas para a superficie. Trés eventos de dragagem podemr até a fase AGB e a sua
ocorréncia em determinadas estrelas esta intimameyaédia metalicidade e as massas
estelares:

Primeira dragagem: ocorre logo depois da entrada da estrela no ramo RGB. Camada
convectivas penetram regioes profundas onde produtosieieng parcial do hidrogénio
foram gerados. Como consequéncia deste evento, os maaicem que as abundancias
superficiais podem ser alteradas de maneira g€ alecresca por um fator de 30%C
aumente por fator de 2 - 3, *N aumente por um fator de 3 - 4, 080 seja reduzido
por um fator de 30% e haja ainda reducOes de Li, Be e B. Maidetalhes sobre mod-
elos de primeira dragagem podem ser vistos no trabalho dedE[1H94). Apesar dos
modelos reproduzirem de forma satisfatoria os resultatissrvacionais, ha ainda algu-
mas questdes sem respostas, como o intervalo de massa enpauneira dragagem atua
com maior eficiéncia. Em alguns casos, os valores da r&git’'C diminuem por um
fator de~ 10, quando os modelos prevém uma reducao até de um &atoPd. Um pro-
cesso extra de misturaxtra-mixing tem sido sugerido por muitos autores para explicar
esta incoeréncia e acredita-se que ele possa ocorrer@ddaamada convectiva devido a
rotacao ou ao movimento de retracao do envelope cameemie, por sua vez, produziria
descontinuidades de abundancias causando as anomaliazies dé’C/*3C (Boothroyd
& Sackmann, 1999). Alguns autores tém denominado estegsoale Cool Bottom Pro-
cess.

Segunda dragagemeste novo episddio de mistura ocorre logo apos a saidatdzla
do ramo horizontal e ocorre para estrelas com massas sgseaid M, quando a queima
do hélio no nlcleo se esgota e uma camada de queima de Halselese. Neste cenario,
a camada convectiva penetra na camada onde o hidrogéwiatfora processado, aumen-
tando as abundancias fide e N e diminuindo as abundancias #€, 13C e *0. Uma
boa discussao sobre este evento de mistura pode ser extzoaein Lattanzio & Boothroyd
(1997). Cabe ressaltar ainda que a segunda dragagem nde pata estrelas de baixa
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massa, ja que para estas, a camada de hidrogénio n@oegiketamente extinta quando a
estrela encontra-se no final do ramo horizontal.

Terceira dragagem O terceiro processo de mistura ocorre ja no ramo AGB e possu
um nivel de complexidade a mais, se comparado aos doisosv@midragagens anteriores,
e serd comentado com maiores detalhes na proxima SBcadora, € satisfatorio men-
cionar que neste evento, sao trazidos a superftée °C e diversos outros elementos
produzidos por captura lenta de néutrons. Em estrelas aixa netalicidade, a terceira
dragagem leva ainda ao enriquecimento de muitas outrasiesgiomd?Ne, 2°Na, Mg
e?®Mg.

A eficiéncia dos processos de dragagem pode ser quantipetmlparametra, onde:

1= AMdra
AMy

(4.1)

ondeAMy, € AMy indicam a massa dragada total no final da fase AGB e a massa cres
cente do nlcleo estelar. Calculos evolutivos indicam fjaeesce com a massa nuclear e

é inversamente proporcional a metalicidade. Estimadseagvalor del tende a unidade
para as estrelas de massa intermediaria-(MM,), tem valor~ 0.3 para estrelas de baixa
massa, e deve ser nulo para estrelas com envoltorio convecauco extenso (Karakas

et al., 2002).

4.2 Evolu@o nafase AGB

Sandage & Walker (1966) foram provavelmente os primeiragjpisadores a utilizar o

termo “assintotico” para descrever as estrelas de aghkmoerglobulares que se encon-
travam na parte superior direita do Diagrama HR. AspectokiBvos ocorrentes nesta
fase foram modelados somente a partir da década de 70ipaitimente com os trabalhos
de Paczyhski (1970). O ramo AGB representa a Ultima fasguéana nuclear para as



Evolugéo das estrelas de baixa massa e massa interiaediar 54

estrelas de baixa massa e massa intermediaria e € maaratiagysos eventos fisicos que
alteram radicalmente a estrutura estelar, quer nos p@edssjueima interiores, quer nos
processos ocorrentes nas camadas superficiais. Estinn@-98% das estrelas no universo
estejam no intervalo de massa entre 0.8 e,8\portanto, poderao se tornar estrelas AGB
(Aller, 1994). Diferentemente das etapas evolutivas anes, a estrutura de uma estrela
AGB compreende um nicleo degenerado de C-O de reduzidmbenimas que responde
por boa parte da massa estelar), uma fina camada de héeeatialguns periodos, uma
camada de queima do hidrogénio que opera por periodogtampes, um amplo envoltorio
convectivo que responde pela maior extensao do objeto eoboeio cicunstelar que é ger-
ado pelos processos de perda de massa. A Figura 4.2 mostratarasde uma estrela
AGB tipicacom 1 M.

A fase AGB & comumente dividida em duas sequéncias tenspben & Renzini
(1983)): Fase AGB Prematuraedrly AGB e Fase AGB Tardia 14te AGB.

early AGB: A estrela entra na fase AGB com a luminosidade estelarenesccontin-
uamente. As camadas de queima de hélio e hidrogénio estdaletamente estabelecidas,
sendo que a queima de hélio € a principal fonte de ene&gtpug a camada de hidrogénio
acima desta permanece inerte devido a expansao estalaesfaamento. Para uma es-
trela com massa M 3 M., estima-se que esta fase dure cerca deah0s (Vassiliadis &
Wood, 1993). A degenerescéncia do nlcleo de C-O asseganagphuma reacao nuclear
ocorrera no centro devido ao processo de resfriamente gekt emissao de neutrinos.

late AGB: Esta fase & conhecida também como a fase dos pulsostarifiher-
mally Pulsing AGB- TP-AGB). Weigert (1966) e Schwarzschild & Harm (1965)dor
0S primeiros a propor que a camada de queima de hélio ndaa dpdorma suave e con-
stante, mas esta sujeita a instabilidades térmicas. Bepiermicos operam da seguinte
maneira: com o fim da fase AGB Prematura, a camada de hidm@éeativada e durante
a queima nesta camada, o material processado & continteaimetado na camada interna
de queima do hélio, até que a massa depositada nesta catimaam valor aproximado
de 102 M,. Quando isto ocorre, a reacao tripice iniciada e torna-se temporariamente
a fonte de energia da estrela, inibindo a queima do hidiogén sua camada. Como 0s
elétrons da camada de queima do He encontram-se em esggiedsdo, a reacao triplo-
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He intershell

He burning shell /

H burning shell

Figura 4.2:Figura mostrando esquematicamente a estrutura de umia BB com as principais regides
e processos ocorrentes. A Figura, fora de escala, foidetola Lattanzio & Forestini (1999)

a € usada para romper esta degenerescéncia. Este sUbgotaude producao de energia
(flashdo He) gera aumento da temperatura e faz com que o gas sedaxgatinguindo
momentaneamente a camada do H. Com a aumento da luminosidgadeebra da de-
generescéncia, a camada de He comeca a queimar de forroa mst&vel até que o hélio
da camada se esgoste e a camada de hidrogénio volte a seeeefitora da maior parte da
energia estelar, reiniciando o ciclo. O ciclo continua arapaté o envoltorio convectivo
ser dissipado por perda de massa. Os pulsos termicos pottEnerodezenas de vezes
dependendo da massa estelar. Nesta fase, a queima da canddasponde por 90%
do tempo do ciclo e toda a fase TP-AGB pode durar cerca de 10° anos (Vassiliadis
& Wood, 1993). Estrelas com baixa metalicidade provavetmeao chegam a fase dos
pulsos térmicos, tornando-se anas-brancas com masdasrende 0.5 M. A Figura 4.3
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mostra a evolucao de diversos parametros fisicos de esiaelas, com massas de 2.5 e
5 M, respectivamente, durante a fase de pulsos térmicos. Rgsta, podemos obser-
var que a luminosidade estelar cresce continuamente @éuramiclos podendo atingir um
valor de 10 L, e que as estrelas perdem massa de maneira intensa duraritinos
ciclos. A Figura 4.4 mostra as contribui¢cOes para a lusigede estelar devido as duas
camadas de queima durante e duracao de um pulso térmico.

4.2.1 A Terceira dragagem

Osflashesdo hélio ocorrentes na fase TP-AGB levam ao desenvolviongatuma zona
convectiva na intercamada, ou interface entre camada dmauke H e He ifitershel),
zona esta também conhecida coputse-driven convective zon®DCZ. Como foi citado,

a gqueima da casca de H domina boa parte da duracao de ungratsco e esta fase é con-
hecida como fase de interpulso, que & interrompida pelo flashdo hélio e a formacgao
de uma nova zona convectiva. Os produtos de queima daor&dg@d-a sao incorpora-
dos nesta zona de convecg¢ao transitoria que pode pos,v&z@proximar da camada de
H, quando esta se encontra em estado dormente. Esta zomgpésta essencialmente de
“He (75%) e'°C (22%) e embora seu tempo de duracao dependa diretanzentassa do
ndcleo estelar, & de algumas centenas de anos. Durflash@ intercamada em expansao
faz com que a camada de H fique inativa. Em resposta ao inctenhetuminosidade ger-
ado pela queima de He, o envoltorio convectivo penetra gitigs internas da intercamada
e ao entrar em contato com regides outrora ocupadas pedadecronveccao PDCZ, pode
dragar produtos da nucleossintese da camada de He, ermgloca fotosfera estelar com
12C. As estrelas que passam por este processo sao conhemd@estrelas carbonadas,
possuindo a razao/O > 1. Este € 0 caso da estrelas AGB tipo C que apresentam bandas
espectrais de £ CN ao contrario das estrelas tipo M, que apresentam basgastrais de
TiO, ja que possuem a razag@< 1. Alem do carbono, elementos pesados produzidos por
captura lenta de néutrons sao dragados, enriquecendzedisie estelar com elementos
como o Zr, Y e Nb (Iben & Renzini, 1983). Espera-se que a teackagagem tenha maior
eficiencia em estrelas com massas entre 1.2 e 3.(34rcia-Lario, 2006) e decres¢ca com
0 aumento da metalicidade (Karakas et al., 2002). EstrelasM < 1.2 M, nao exper-
imentam uma terceira dragagem efetiva e seus envoltarmmestelares /ou atmosferas
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Figura 4.3:Evolugao temporal de diversas propriedades fisicasrdara fase TP-AGB para estrelas com

Time (10° years)

Time (10° years)

massas de 2.5 (painel esquerdo) e 5(lkinel direito). Os painéis do topo para a base mostrapeotisa-
mente as variacdes da temperatura efetivasfTa luminosidadé, o periodo de pulsac@® a velocidade de
expansao Yxpem kms? do envoltorio, a massa estelar total e a taxa de perda damassnidades de 10
Me/ano. Figura retirada de Vassiliadis & Wood (1993)

mantém-se com razag@ < 1 durante toda evolucao AGB (Gallino et al., 2004). A Fegur

4.5 ilustra o processo de dragagem durante os Gltimosptésmicos na fase TP-AGB.
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Figura 4.4:Contribui¢ao para luminosidade superficial estelar dasadas de queima de hidrogénip &
hélio Lye na fase TP-AGB durante a ocorréncia de um pulso térmicasatidades indica a fase do pulso.
Figura retirada de Blocker (2003).

4.2.2 Evidencias observacionais da fase AGB

O advento da astronomia do infravermelho nos anos de 1980-#8®vido principalmente
ao satélite IRASIafrared Astronomical Satellide permitiu a deteccao de diversos objetos
com envoltérios de gas e poeira, entre eles as estrelaseNERB-AGB. O satélite ISOr(-
frared Satellite Observato)ye, recentemente o SPITZER, vieram a enriquecer ainda mais
as descobertas.

Na fase TP-AGB, os pulsos térmicos tém papel chave: ala@dtvena-se variavel
durante um curto, mas importante, intervalo de tempo. Esilmcdes nao apresentam
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Figura 4.5:Processo de terceira dragagehir¢l dredge-up ocorrendo durante os Gltimos pulsos térmicos
da fase TP-AGB. A linha vermelha solida indica a massa dacfim@ada de queima do H, enquanto a linha
azul indica o mesmo para a casca de He. Regides em verdegnmdireas convectivas, como o envoltério
acima da casca de H e a zona convectivanteashell(PDCZ). Figura retirada de Herwig (2005).

relacao direta com os pulsos téermicos, sendo que ekte®$ tém duracao bem superior
aos periodos tipicos de algumas classes de variavds fagsa do Diagrama HR, como
as do tipo Mira, que possuem periodos de pulsacao deigpdamente 300 dias, e as
variaveis semi-regulares, com periodos menores que i&S0 4 variabilidade esta rela-
cionada com a massa estelar, a taxa de perda de massa e oimuttracao.

Se nafasearly-AGB, a taxa de perda de massa tipit@sta estimada em 1tM./ano,
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na fase tardia este cenario se altera drasticamente. Aléggelsos térmicos faz com que
a ejecao eficiente das camadas estelares mais supeffcidite a formacao de graos de
poeira e moléculas no envoltorio estelar fazendo com aueog estelares regidos por
pressao de radiacao atuando no conjunto poeira-gasipam taxas de perda de massa,
gue podem ser estimadas pela formula de Reimers (Rein®ais):1

: LR
M = —n(4 x 1013)V (4.2)

onde L, R e M denotam respectivamente a luminosidade, o raionassa estelar em
unidades solares. Empiricamente, o paramgteoestimado em 1.4 para estrelas na fase
AGB. Estima-se quWI seja da ordem de 1®M./ano no final da fase TP-AGB. Com
estas taxas, o envoltorio circunstelar atinge profurdbdedpticas cada vez maiores, ob-
scurecendo completamente a estrela no optico. As pr@uésdda poeira podem ser es-
tudadas pela analise do excesso no infravermelho dosospjeermitindo a modelagem
da Distribuicao Espectral de Energlapectral Energy Distribution - SE® a estimativa
de diversos parametros, como a extensao do envoltéritemperatura da poeira. Além
disso, o estudo das bandas moleculares pode indicar acgupneidominante no envoltorio.
Observacdes na banda do radio mostram que o envolitcimstelar pode se estender até
~ 1000R, do objeto central (Ortiz, 2010).

O final da fase AGB & marcado pela expulsao quase completawitorio convec-
tivo da estrela e do fim das oscilacOes produzidas peladag®ilsos téermicos. Alguns
objetos no final da fase AGB sao conhecidos como objetg8RDIdevido ao fato do en-
voltorio destes objetos apresentarem uma intensa emmsagerde OH na frequéncia de
1612 MHz. Alem do OH, outrosnasersmoleculares tém sido identificados como SiO,
HCN e H,0, fazendo destes objetos, importantes enriquecedoregidamerestelar. Ob-
jetos OHIR possuem envoltorios com quimica rica em oxigénio aeesntre os objetos
AGB mais massivos (Ortiz et al., 2005). Com a continua dsgmedo envoltério para meio
interestelar, o nicleo estelar comeca a ser visivelpic® e sua temperatura comeca a
crescer apesar de manter uma luminosidade constante. @ie®weeorrentes no final da
fase AGB dependerao da massa inicial e da metalicidademdess tanto a quimica como
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a dinamica de seus envoltorios estarao diretamentddigga dependéncia com a taxa de
perda de massa.

Diagramas de cores no infravermelho, como o Diagrama aod@dRAS sao uti-
lizados para identificar ou selecionar diferentes amosieagbjetos com envoltoérios cir-
cunstelares. van der Veen & Habing (1988) notaram que disarkmsses desses objetos
agrupam-se em regioes especificas do Diagrama cor-caRAIS & desde entao este Di-
agrama se tornou uma ferramenta de extrema utilidade. Ad&i§6 mostra as distintas
regioes do Diagrama cor-cor do IRAS habitadas por difeenbjetos com fluxos IRAS
detectados. As regides de | a lll sdo ocupadas por objeBB @ as regides IV e V sao
ocupadas pelas estrelas P6s-AGB e Nebulosas Planetarias

4.2.3 Nucleoskitese na fase AGB

A nucleossintese em estrelas AGB reflete a coexisténot@etao das duas camadas
de queima: H e He. Todo processo € dominado por complexoamsecos de mistura
e mudancas periddicas nas condi¢gdes termodinaméastdutura interna causadas pelos
recorrentes periodos de queima na camada de He, prineptdma fase de pulsos. Na
camada de hidrogénio, o ciclo p-p ou ciclo CNO serao donewmdependendo da massa
estelar inicial. Na fase TP-AGB no entanto, a queima dooh&la mais relevante para o
enriquecimento quimico e esta é realizada mediante aogaqara temperaturas centrais
T. ~ 10°K:

‘He+*He —»% Be+y (4.3)
8Be+*He -2 C + 0% (4.4)
2C+*He->*%0+y (4.5)

O 2C formado & empurrado até as proximidades da casca de Hegamses de baixas
densidades e temperaturas no final da fase de queima da eadea Quando a estrela se
contrai novamente na fase de interpulso, os nicled$@iproduzidos, abundantes na in-
tercamada, entram em contato com protons na casca de Has cedicOes podem ocorrer,
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Figura 4.6:Diagrama cor-cor do IRAS mostrando as diversas regidesaatas por diversos objetos com
fluxo IRAS detectado, entre elas, estrelas AGB (I, Il e IlIpsFAGB (1V) e Nebulosas Planetarias (V).
A linha tracejada mostra a sequéncia evolutiva AGB-PN alaalistlida mostra a evolucao tipica para a

temperatura da poeira do envoltorio circunstelar no mesajeto AGB-PN. Figura retirada de van der Veen
& Habing (1988).

como:

HC(p.y)PN(B*. v C(p. )N (4.6)
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O 13C abundante ira formar o conhecido reservatorid<de (**C pockej. No final
da fase quiescente do H, quando um novo pulso térmico esséep a ocorrer, a camada
convectiva induzida peldtashegPDCZ) empurra o reservatorio ¢ para o interior e,
quando este encontra condi¢cdes em que a temperatura 2@ (Straniero et al., 1995),
a producao de oxigénio ocorre atravées de:

13C(a, n)**0. (4.7)

Essa reacao & uma rica fonte de néutrons. Durafisslpodemos ter outras reacdes
que dependendo da massa e metalicidade estelar, prazlegpécies com&Ne e 2°Mg:

UN+*He > F +y (4.8)
BF 5B80+e +v (4.9)
BF Y He 5?2 Ne+y (4.10)
’Ne+*He »® Mg+n (4.11)

sendo esta Gltima reacao importante apenas para obj@iod/ > 6 M,. O ?2Neé outra
conhecida fonte de néutrons e, caso haja captura destdsps pesados podem ser pro-
duzidos pelo processo de captura lenta, ou processg®¢essna intercamada.

O processo de captura lenta & um tipo de nucleossinteseuer condi¢cdes de menor
densidade neutrbnica e menor temperatura nas estrelas goeesso de captura rapida
(r-proces3. Nessas condi¢Oes, o indice de captura neutrbniass pelcleos presentes é
lento se o comparamos com a velocidade de desintegbagagrocesso de captura lenta
produz aproximadamente a metade dos elementos mais pegadoerro, alcancando até
0 299Bj (Z=83) e, durante a terceira dragagem, estes elementos iigaerer a superficie
estelar e posteriormente o meio interestelar, quando de&i do envoltorio. Portanto,
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este processo desempenha um papel importante dentro deg@vauimica da Galaxia
(Gallino et al., 1998).

Ao contrario do processo de captura rapida, que pode@cem escala de segundos
nos interiores de estrelas massivas, 0 processo-s podgaaiem em escalas de®l@nos.
O grau segundo o qual o processo-s faz aumentar o nUmericatdlos elementos ao
longo da tabela isotopica depende essencialmente daidagadaa estrela para produzir
néutrons, e da quantidade inicial de ferro presente (mietatle). Diversos objetos AGB
e principalmente Pos-AGB tém sido identificados com aBonihs ricas em elementos
do processo-s. A titulo de exemplo, a Figura 4.7 mostra easpda estrela carbonada
BD+57°2161, exibindo diversas linhas de elementos do processwyy) as linhas de Ba
e Sm (Zacs et al., 2005).
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Figura 4.7:Espectro sintético e observado da estrela carbonadéBR161 mostrando diversas linhas
espectrais devido a elementos do processo-s, como Ba, Sm@ &&pectro sintético foi gerado comsE
4555K, logy = 2.5 dex & 2.0 kms?. Figura retirada de Zacs et al. (2005).
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4.2.4 Hot Bottom Burning - HBB

O processo délot Bottom BurningHBB) corresponde a queima nuclear da casca de H,
quando esta se extende até a base do envoltorio convelctigate a fase de interpulso.
Iben (1973) foi o primeiro a mostrar que a queima na base dalténo convectivo pode-

ria ser ativada em estrelas AGB massivas. Modelos evokithas recentes, como os de
Bloecker & Schoenberner (1991), mostraram que a temparatubase do envelope pode
chegar a 18K. A massa minima para ativacao do HBB depende fortenumt®mposicao
estelar (metalicidade), variando de aproximadamente, pMa metalicidade solaZ (=
0.02) a 2 M, para metalicidadZ = O (Siess et al., 2002). A Figura 4.8 mostra a evolucao
da temperatura na base do camada convectiva durante o0s fariscos para uma estrela
de 6 M, e metalicidade solar. As principais reacdes nucleares@ates sao devidas ao ci-
clo CNO e dessa forma, espera-se que abundancias supedeigtrogénio e hélio sejam
incrementadas. Nicleos pesados como isotopos de nefidm, aluminio e magnésio
podem também ser produzidos pelos ciclos Ne-Na e Mg-Alntasse também algum en-
riguecimento de litio’Li), que pode ser sintetizado e transportado até supedtcaves

do mecanismo conhecido como Cameron-Fowler (Cameron &dfphd71).

O HBB tém sido utilizado para explicar diversas questdeEgosacionais como a defi-
ciéncia de estrelas carbonadas copg M -6 nas Nuvens de Magalhaes, a sobre-abundancia
de nitrogénio e hélio em Nebulosas Planetarias do Tigeelnibert & Torres-Peimbert,
1983), a alta razao isotopié2Al/2’Al observada em alguns graos meteoriticos de origem
pré-solar (Mowlavi & Meynet, 2000), a deteccao de em espectros de estrelas DR
(Garcia-Hernandez et al., 2006), entre outras.

Esta fora do contexto desta tese descrever suscintanoelateticleossintese ocorrente
durante a ativacao do HBB. Por hora, concentraremos nest@gs mais relevantes para
nosso trabalho e apenas mencionamos que uma leitura malisadist do processo HBB
pode ser encontrada em Lattanzio et al. (1996). Durantevacat do HBB 0°C incor-
porado ao envoltorio pela terceira dragagem & procesmadéC e 1N pelo ciclo CNO.
Nos periodos iniciais em que o HBB esta operando, a amemlde'*C experimenta um
rapido crescimento, para logo depois decrescer e entrageitibrio com a evolucao da
abundancia dé’C com a continucao do ciclo CNO. Com a proxima dragagemyam<
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Figura 4.8:Evolugao da temperatura na base do envoltorio conedtivante a fase TP-AGB para uma
estrela de massa M 6 M, e metalicidade solar. Figura retirada de Lattanzio et 896).

tidade de'?C aumenta novamente e & queimada novamente pelo HBB nonar@ulso
térmico. Como resultado global, O HBB converte boa parté’Goem*N, mantendo a
razao O < 1, e assim, evitando a formacao de estrelas carbonadagural.9 mostra a
evolucao das abundancias de CNO (primarios e is0)qua o0 mesmo modelo evolutivo
da Figura 4.8, ou seja, para uma estrela de massa@Wl, e metalicidade solar. No-
tamos as descontinuidades na curvad®devido a terceira dragagem. A figura mostra
ainda que no final da fase TP-AGB, as abundancia€@eodem aumentar novamente,
devido ao esgotamento do processo de HBB. Isto deve-secadefa@iluicao do envoltorio
convectivo para as cercanias circunstelares devido asatparda de massa ja descrita,
desfavorecendo a manutencao da elevada temperatuissagaena base da camada con-
vectiva. Esta caracteristica pode ser vista na Figura 4.8.
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Figura 4.9:Abundancias superficiais déC, *C e 1*N durante a evolugio TP-AGB para uma estrela de
massa M= 6 My e metalicidade solar, indicando a ocorréncia do HBB. Figetirada de Lattanzio et al.
(1996).

Modelos recentes e observagdes tém mostrado a relelgmeadéncia da eficién-
cia do processo de HBB com a metalicidade estelar. Em gepdr&-se que a eficiéncia do
HBB esteja ligada a dependéncia massaetalicidade do objeto estelar. Investigacdes de
estrelas AGB e P6s-AGB em regides de baixa metalicidan®as Nuvens de Magalhaes
tém revelado tal dependéncia (Garcia-Hernandez ,e2@06). Estas questdes podem ser
melhor compreendidas com a ajuda da Figura 4.10, onde sStoadas as razoeg@ para
diversos modelos evolutivos com maséa& metalicidade variaveis. As massas de 4,5 e
6 M, sao relacionadas as metalicidades de 0.02 (solar), @.00208, sendo estas Ultimas
semelhantes aquelas encontradas nas Nuvens de Magalhaes
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Figura 4.10:Razao @O durante a evolugio na fase TP-AGB para modelos estelanedrés diferentes
massas (4, 5 e 6 ) e metalicidades (0.02, 0.004 e 0.008), mostrando a deperada eficiéncia do pro-
cesso HBB com estas quantidades. Figura retirada de Litteinal. (2000).
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4.3 A fase Bs-AGB

O final da fase AGB & marcado pelo fim do intenso processo diaplermassa. A ex-
pulsdo da camada convectiva superficial gera um envoltiérigas e poeira que, nos casos
dos objetos mais massivos, pode obstruir completamentieedaesa banda optica do es-
pectro, tornando as observagdes na regiao do infralleomneais adequadas. A definicao
de um objeto P6s-AGB nao € tarefa simples por considevarshs caracteristicas, que
podem variar de modo relevante dependendo da massa estaksa estelar do nlcleo
de C-O) do objeto Pos-AGB. Devido a este e outros fatorgsinal autores usam diver-
sas denominacdes para mesma classe de objetos comeBudas Planetarias (PPNe),
OH/PN e objetos de transicao. O comeco da fase Pos-AGBegarsurgimento da Neb-
ulosa Planetaria (PN). Modelos evolutivos indicam que és$e & bastante curta, tendo
duracao estimada entre?:8- 10° anos dependendo inversamente da massa do nlcleo de
C-O remanescente e do historico de perda de massa na fas€B\&Bker, 1995). Este
fato implica que nem todas as estrelas AGB produzem nelsufdaaetarias. Uma es-
trela com nlcleo um pouco mais massivo, como por exemplokOnv,, pode evoluir
de forma rapida, fazendo com que sua radiacao ionize rs@n@eporcao interna do en-
voltorio durante um curto periodo de tempo. Neste casogelaudsa Planetaria talvez
nunca possa ser observada. De fato, alguns objetos Pog@&@Bensos envoltorios, nao
possuindo contrapartida optica e espera-se que estejmena@nobjetos Pos-AGB mais
massivos (Garcia-Lario, 2006). Tais objetos sao conlesatomo P6s-AGB obscurecidas
(Obscured post-AGB Por outro lado, um nicleo menos massivo (0.55 pbde evoluir
mais lentamente, de tal forma que ao atingir a temperattfi@esue para a foto-ionizacao
do envoltorio, este talvez ja tenha se dispersado, maholgr a formacao da nebulosa.
Notamos entdo a dependéncia imprescindivel de uma@mlconjunta estrela central-
envoltorio para que a PN seja formada. Trabalhos de @ws&yrande utilidade sobre a
fase P6s-AGB, podem ser encontrados em Hrivnak (1997) &Wackel (2003).

4.3.1 Caracteisticas da fase Bs-AGB

Algumas caracteristicas dos objetos P6s-AGB 0s torng@céss por permitirem o es-
tudo das Ultimas fases da evolucao estelar de forma rimf#es que as estrelas AGB e
Nebulosas Planetéarias do ponto de vista observaciontik Estas caracteristicas citamos:
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1. Espectro 6ptico menos complexo: esta caracterisgma&senta uma vantagem tanto
em relacao as estrelas AGB como as Nebulosas Planet&iasestrelas AGB, o
espectro optico € dominado em geral por inUmeras e eaddrendas moleculares,
tornando a analise espectral mais complexa. Muitas dbataas ainda possuem
dados atdbmicos incompletos. No caso das PNs, o0 espediom @ objeto cen-
tral precisa ser tratado com cuidado, pois esta em geraggosto com o0 espectro
nebular fotoionizado.

2. A determinacao de massa para os objetos podem ser deitasdo mais simples
para estrelas P6s-AGB do que para AGB e PN, onde processosi@tahados tém
que ser levados em conta.

3. Em estrelas AGB, as hipoteses da atmosfera plano-fmeaézjuilibrio hidrostatico
falham completamente devido principalmente a pulsagedestabilidades, de modo
que modelos de atmosferas com geometria esférica saesaeies, por serem mais
realistas. Este condi¢ao nao é observada para esRetasGB.

4. As estrelas P6s-AGB apresentam duplo pico na dist@ouespectral de energia bas-
tante pronunciado, permitindo estudar propriedades diagpo@m maior confiabili-
dade.

5. Dependendo do interesse astrofisico, as abundandiascgs das estrelas P6s-AGB
podem ser obtidas diretamente do espectro optico em duwssern necessidade da
analise do espectro nebular (PN) ou do envoltorio de pd&GB).

A Figura 4.11 ilustra o duplo pico na distribuicao espactte energia da estrela Pos-
AGB rica em carbono HD56126. Nesta figura, algumas impatabéndas no infraver-
melho estao identificadas. A taxa de perda de massa na das@@B — estimada em
108M,/ano — & menor que da fase AGB. No entanto, 0s ventos esta@oeimtensos
com velocidades da ordem de*¥ns para alguns objetos.
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Figura 4.11:Distribuicao espectral de energia (SED) do objeto PGRAID56126. Os dados da regiao
ultravioleta foram obtidos com o IUHnternational Ultraviolet Explore), os dados no infravermelho dis-
tante sao dos satélites IRAS e ISO e os dados no optico@érmelho proximo sao de Hrivnak et al.
(1989). Bandas moleculares tipicas de P6s-AGB ricas ebona sao mostradas, como as bandas de PAHs
(Policyclic Aromatic Hydrocarbons TiC. Figura retirada de Hony et al. (2003).

4.3.2 Detec@o e tipos espectrais

Como ja mencionado, a fase evolutiva de transicao AGBeRMtremamente curta se
comparada as fases evolutivas anteriores. Objetos massivaa (com M> 5 M) podem
passar pela fase P6s-AGB em menos deal®s (Vassiliadis & Wood, 1993). Estes obje-
tos evoluem com luminosidade constante até a fase de PN eoh®t— 10* L, (Bloecker,
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1995). Apesar de raras, diversas estrelas P0s-AGB témdgdtificadas principalmente
devido aos satélites IRAS e ISO. Devido ao envoltoriownstelar de poeira, 0s objetos
P6s-AGB emitem grande parte de ss@Dno infravermelho. Como comentado na Secao
4.2.2, diagramas de cores infravermelhas sao Uteis méifidacao e selecao de diversas
classes de objetos com envoltérios. No diagrama cor-ctRA8, as cores infravermelhas
sao assim definidas (van der Veen & Habing, 1988):

[12] - [25] = —2.5|og? (4.12)
25

[25] — [60] = —2.5|ogE (4.13)
Feo

ondeF,, Fy5 € Fgg Sa0 0s fluxos medidos em 12, 25 angdi®0 Em particular, Pottasch
et al. (1988) e van der Veen & Habing (1988) identificaram ueggéo no diagrama cor-cor
do IRAS que € ocupada principalmente por objetos na trao#\GB-PN e esta delimitada

por F(12u)/F(25u) < 0.35 eF(25u)/F(60u) > 0.3.

Baseados nas cores IRAS e diversos levantamentos espégpioms, objetos Pos-
AGB com tipos espectrais de K a B tém sido descobertos (@saththy et al., 2000),
principalmente P6s-AGB tipo F-G (Oudmaijer et al., 1998)re as fontes opticamente
brilhantes do catalogo IRAS. Os estudos sistematicossttelas supergigantes em altas
latitudes galacticas, a partir do trabalho pioneiro deeBihn (1951), tem permitido a
deteccao de diversos objetos em etapas evolutivasg@sescia Principal, como estrelas
do ramo horizontalHorizontal Branch Stars HB), sub-anas do tipo OB (sdOBs), Neb-
ulosas Planetarias e um nimero consideravel de eské&aAGB (Conlon et al., 1993a).
Estes fatos sao tratados com maiores detalhes no Capjtoimle a analise quimica de 17
estrelas em altas latitudes & descrita. Entre as papesate P6s-AGB em altas latiudes,
destacam-se um grupo conhecido como estrelas UU Her e atasdR0s-AGB quentes
(hot post-AGB stals Estes objetos serao comentados na proxima Secaace gescritos
com maior detalhe no Capitulo 5, sendo um dos principaistobjde analise desta tese.
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Por hora, mencionamos que estas estrelas sao assim dadas\por apresentarem espec-
tros opticos semelhantes a estrelas OB, presentesgaim@nte no disco galactico.

Uma compilacao recente de objetos classificados com@\B&se objetos candidatos
pode ser encontrada em Szczerba et al. (2011). Esta cQawpilqee contém 391 objetos
classificados e 83 possiveis candidatos, &€ também ciolahemmoThe Toruh catalogue of
Galactic post-AGB and related obje&t© catalogo espectral de objetos de transicao e ob-
jetos relacionados de Suarez et al. (2006) & outra exediente por apresentar espectros
de baixa resolu¢do de um nimero consideravel de es?és-AGB e estimar algumas car-
acteristicas de cada objeto, como 0s tipos espectraige Mabalho, os autores mostram
que a distribuicao espectral dos objetos Pos-AGB edampadamente homogénea com pe-
quena predominancia de tipos B e F. Eles mostraram ainda@mexistem diferencas
significativas entre as distribuicdes Galacticas dasAGB e PN e que as Pos-AGB di-
tas Classicas tém distribuicado predominante no dispesso. A Figura 4.12 mostra a
distribuicao das P6s-AGB com relacao aos tipos espiecsegundo os Gltimos autores.
Citamos ainda a compilacao de Stasinska et al. (2006jendo parametros atmosféricos
e abundancias quimicas para uma consideravel base de dadbjetos Po6s-AGB.

4.3.3 Modelos evolutivos Bs-AGB

Desde o trabalho pioneiro de Paczynski (1970) e revistdgmor & Renzini (1983), mode-
los evolutivos para estrelas AGB e P6s-AGB foram publisgator diferentes autores, entre
0S quais citamos Schoenberner (1979), Vassiliadis & Wo8684)Le Bloecker (1995). Os
modelos, em geral, reproduzem as trajetorias evolutigspsradas no Diagrama HR da
fase AGB até a regiao das anas brancas. Os eventos desrremfase TP-AGB sao o
ponto de partida para geracao dos modelos. Do ponto de& béstico, os modelos re-
querem a solucao de quatro equacdes diferenciaisgigraisaber: a equacao do equilibrio
hidrostatico, a equacao da conservacao da massaaadmda conservacao da energia e
a equacao de transferéncia radiativa. A composicamiga (X, Y, Z) & de extrema im-
portancia, assim como o tratamento da taxa de perda de mvbgse é utilizado. Alem
do tratamento dé, algumas particularidades podem ocorrer dependendo digacde

Ihttpy//www.ncac.torun.gpostagb2
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Figura 4.12 Distribuicao de tipos espectrais em estrelas Pos-A@Brsgo amostra de Suéarez et al. (2006)
com base no catalogo IRAS. Notamos a maior incidéncigds &spctrais B e F. O tipo espectral B domina,
quando as estrelas centrais de Nebulosas Planetariasisianadas ao conjunto. Figura retirada de Suarez
et al. (2006).

evolucao utilizado, como considerag0Oes sobre a cagde@s taxas de reagdes nucleares
e as opacidades. A geracao dos modelos é feita de formarivane a evolu¢ao computa-
cional tem permitido calculos de trajetérias Pos-AGBsmealistas. A Figura 4.13 mostra
o exemplo de trajetorias evolutivas geradas para objéeN&B segundo calculos de Vas-
siliadis & Wood (1994) para diferentes massas estelaresorbtadetalhes sobre codigos
de evolugao podem ser encontrados em Kippenhahn & WeML290).

O conhecimento da taxa de perda de massa no final da fase TReABR:ial para
se determinar a escala de tempo evolutivo da transicac-RSEB da estrutura do objeto
central remanescente. As trajetorias evolutivas perméstimar a massa do objeto central
M., conhecendo-se de antemao seus parametros atmosféjamlogy. Esta estimativa,
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Figura 4.13:Trajetorias evolutivas geradas com queima de H para astRds-AGB com met-
alicidadeZ = 0.016. Em cada trajetoria estao indicadas as respectigasas iniciais (ZAMS) e
finais (M) que foram utilizadas. As marcacdes em cada trajet@imihm passos de 100 anos
(marcac0des superiores) e 1000 anos (marcacdes ifgyid-igura retirada de Vassiliadis & Wood
(1994).

apesar de suas incertezas devidas a varios fatores, anteagtil para indicar o estagio
evolutivo em que se encontra o objeto Pos-AGB analisadelag#@o semi-empirica massa
inicial/final (M; / M¢) descrita primeiramente por Weidemann (1987) permitartes es-
timativas de M, ja que esta pode ser tomada realmente como a massa deaana bm
sua evolucao final.
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Um dos resultados interessantes dos modelos evolutiv@#\B88 & o fendmeno con-
hecido como born agairf, em que um objeto ja na fase Pos-AGB retorna ao ramo AGB
depois de sofrer um pulso térmico tardio (Iben, 1984). Urnetobpode deixar a fase
AGB durante a fase de queima da casca de H (estavel) ou dwdase de queima do He
(instavel). Estima-se que 70% dos objetos deixem o ramo AGBmando hidrogénio,
15% queimando hélio e 15% na transicao de queima das @maadas (Blocker, 2003).
Para os objetos deixando a fase AGB com angulo de fase do farsico¢ > 0.9,
configura-se a probabilidade de que um pulso térmico oooesano que o objeto se encon-
tre na fase P6s-AGB. Alguns modelos mostram que o pulso poateer na fase P6s-AGB
(Late Thermal Pulseou mesmo quando o objeto ja se encontra na regiao dapearaas
(Very Late Thermal Pul3eAlguns objetos interessantes tém sido descobertogltiass
décadas e devido as suas caracteristicas observagitémisido considerados candidatos
a ocorréncia do fendmenbo6rn agairf, como os objetos V4334 Sgr (Objeto de Sakurai) e
FG Sge. Estas estrelas tem apresentado relevantesdesiaq magnitude e temperatura
(van Winckel, 2003).

4.3.4 Abundancias qumicas

A composi¢ao quimica dos objetos P6s-AGB & um reflexeudes composicdes originais
modulados por processos de dragagem e nucleossintesentesma fase AGB. Como
descrito na Secao 4.3.1, as estrelas P6s-AGB apreseéitarsas vantagens em relacao as
estrelas AGB e PN do ponto de vista de analise quimica.f&stéaz das P6s-AGB exce-
lentes objetos para testes mais confiaveis dos modelootie€au estelar, especialmente
na modelagem da nucleossintese AGB (Stasihska et ab).200

Os estudos de composicao quimica tém revelado umagudiversidade entre as estre-
las P6s-AGB (van Winckel, 2003). As P6s-AGB ditas Cléasi(presenca de duplo pico na
SED) aparecem em geral com enriquecimento em carbono erglesao processo-s cau-
sados pela terceira dragageni@C 1). Entretanto, elas representam apenas uma pequena
fracao das Pos-AGB conhecidas. Entre alguns objetoscoaimecidos citamos HD56126
(Figura 4.11), IRAS065330-0213 e HD158616 (Reyniers, 2002
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O subgrupo de P6s-AGB com quimica rica em oxigé@ierich), mostra duplo pico na
SED sem apresentar sinais de enriquecimento devido areedregagem. Entre os exem-
plos, estao os objetos com tipos espectrais F-G, HD161896+er (Van Winckel, 1997).

Os objetos do terceiro subgrupo apresentam raz&o~C1 e mostram evidéncia de
deplecao de diversos elementos como Fe, Cr e Ca, apesaraseiatarem CNO aprox-
imadamente solares. Semelhante processo tem sido obseéaradém em estrelas RV
Tau. Alguns cenarios tém sido propostos para explicapdauliaridade quimica, como
separacao poeira-gas devido a ventos estelares erfagss@adas, ou separag¢ao poeira-
gas devido a presenca de disco circumbinario (Van Win@@7). Entre os objetos
nesta classe citamos HD52961 e HD44179, também conhemido BRetangulo Vermelho
(Figura 4.14).

Objetos com quimica mist&¢O rich), também tém sido detectados. Neste caso, seus
espectros no infravermelho mostram sinais de emissaorbdetoa de silicio (SiC) e PAHs
(relacionados a quimica do carbono) e emissao de sifidaelacionados a quimica do
oxigénio). O processo de deplecao pode também estarioahdo a presenca de discos
circumbinarios (Waters et al., 1998).

A diversidade quimica das estrelas Pos-AGB & mais etedempartir da comparacao
dos objetos mais frios (tipos espectrais F, G e K) com aquebds quentes (Pos-AGB
guentes), sendo estes Ultimos, comumente encontradokasniaéitudes galacticas (Mc-
Causland et al., 1992), apesar de algumas detec¢cOesrtaern aglomerados globulares
(Mooney et al., 2001). O subgrupo das P0s-AGB quentess(tgpectrais OB) tem reve-
lado abundancias quimicas com deficiéncias em metgiscedmente para o carbono, ape-
sar de que em alguns casos, 0 enriqguecimento de nitrogé@moontrado. As abundancias
de ferro, quando medidas, revelam valores baixos, indecaochposicdes quimicas semel-
hantes a objetos de populacao Il. Entretanto, algunsesitmmentam que principalmente
as abundancias de carbono podem estar consideravelmbestimadas devido ao fato de
que a linha de @ comumente utilizada para analise nessas estrelme(C4267A) sofre
efeitos nao-ETL importantes na faixa de temperaturassteslas P6s-AGB quentes. Estas
questdes serao discutidas com maior cuidado e de manaisactara no Capitulo 5. En-
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Figura 4.14:Estrela Pos-AGB de tipo espectral B8 HD44179 (Retangelonélho). A binaridade tem
sido sugerida como responsavel por peculiaridades gasmietectadas e pela morfologia do envoltorio.
Créditos da imagem: HST (NASA).

tre os objetos deste subgrupo, citamos como exemplo, HO344 & SI1V-12 111 (Ryans
etal., 2003).

Vale ainda mencionar o trabalho de Garcia-Lario & Pered&éah (2003). Com base
nos dados do satélite 1ISO, estes autores propuseram ussiicegao dos objetos Pos-
AGB com base base na quimica do envoltério circunstelssalelassificacao foi baseada
nas caracteristicas do espectro infravermelho de bas@ugho na regiao de 2 — 4%

e levou em conta as caracteristicas do gas e poeira em dosenvoltorios destas es-
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trelas. Esta classificacao permite, juntamente com aligtao espectral de energia, a
determinacao qualitativa do estagio evolutivo do abjed transicao AGB-PN de forma
mais detalhada. A classificacao segue um esquema ewduévdividida entre objetos ri-
cos em carbono e ricos em oxigénio. A Figura 4.15 mostrala tle exemplo, o0 esquema
classificatorio dos autores para 0s objetos em cujos émastpredominam a quimica rica
em oxigénio. No painel esquerdo da figura, a extensao tapeasmpleta de 2 — 4Bn esta
representada. No painel direito, esta representada urteadmaespectro (3 — 16n) para
melhor visualizacao das bandas espectrais tambérpadtéls para elaborar o esquema de
classificacao. Nesta figura, a transicdo AGB-PN edpdisidida em 14 intervalos, sendo
gue os objetos com classificagao O-1 sao estrelas quardena fase AGB recentemente e
os de O-14 tém espectros tipicos de Nebulosas Plarejavins, completando a transicao.
A subdivisao das P6s-AGB ricas em carbono obedece a mesjuérwxia de 14 intervalos.

4.3.5 Fotoioniza@o do envolbrio e o surgimento das Nebulosas
Planetarias

Na fase P6s-AGB, algumas linhas nebulares de baixa e#oitzamo [Q] 6367A e [Nn]
4068A comecam a aparecer nos espectros (optico e uletjigindicando que o processo
de fotoionizacao se inicia (Arkhipova et al., 2001). Bstasicao P6s-AGB — PN & bas-
tante sutil e depende de inUmeros fatores, tais como datesiel velocidade de expansao
do envoltbrio, composicao do gas, vento estelar e nmyfa do envoltorio. A Figura 4.16
mostra um parte do espectro 6ptico do objeto P6s-AGB IR2&90-1249 (LSIV-12 111),
que sera focalizada com mais detalhes no Capitulo 5,iidantdo as linhas nebulares do
[N 1] em 6549 e 6584A.

Com a constante expansao do envoltorio, o nlcleo edieagxposto novamente para
ser observado no visivel e sua temperatura aumenta cantante. Ao atingir uma tem-
peratura de cerca de 30000K, a radiagao ultravioleta tlal@gjuente e compacta pode
entao fotoionizar seu envoltério de gas em expansagesuma Nebulosa Planetaria.

O estudo da morfologia dos envoltorios de estrelas PoB-pdile fornecer importantes
indicios de como se processa a formacao da Nebulosa®i@epos a ejecao da atmosfera
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estelar. Os estudos das estrelas Centrais de NebulosasdfiamCentral Stars of Plane-
tary Nebulae CSPN) buscam elucidar esta e outras questdes. Estesdijeiam-se entre
0s objetos P0s-AGB mais quentes com temperaturas efefivapassando os 2 10°K.
Muitas delas apresentam inUmeras linhas de emissao e pedyg, cujas componentes
em absorcao deslocadas indicam ventos com velocidade$@&ms* (Perinotto, 1993).
No capitulo 5 veremos que mesmo as estrelas P6s-AGB gupassuem evidéncias da
presenca de ventos estelares devido a ocorréncia dernérmerfis P-Cyg em seus espec-
tros. As CSPNs sao classificadas com base em suas abwaslgatnicas, havendo uma
divisao em dois grandes grupos: as estrelas centraisraafcientes em hidrogénio (Mar-
colino et al., 2007). Alguns autores argumentam que o seggngo pode ser explicado
pela ocorréncia de pulso térmicos tardios (Herwig, 2003)

A alta temperatura da estrela central possibilita a fotdzegao do envoltorio e a
interagao entre ventos de diferentes caracteristists relacionada a formag¢ao da PN
(Kwok et al., 1978). A fotoionizagao inicia-se nas pmeg internas do envoltorio, mas de-
vido a alta opacidade da nebulosa, nao pode ser detectaelzrescopicamente no visivel
na fase inicial. As observagdes em radio-frequéncepq por outro lado, evidenciar as
regides fotoionizadas ainda nesta fase prematura (Untaha 2004).

A evolucao da estrela central da nebulosa planetarsspgue até a fase das anas bran-
cas quando o caroco estelar estara em seu processo d@mesto e nenhum envoltério
fotoionizado sera mais visivel.
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Figura 4.15:Esquema de classificacao evolutiva proposto por Gasiia-& Perea Calderon (2003) para
estrelas P6s-AGB com quimica rica em oxigénio, com baseespectros de baixa resolu¢ao espectral do
ISO. No painel esquerdo a extensao espectral completa d&52m- esta representada. No painel direito,
esta representada uma parte do espectro (3rmlpara melhor visualizagao das bandas espectrais també
utlizadas para elaborar o esquema de classificacdo. figsta, a transicdo AGB-PN esta subdividida em
14 intervalos, sendo que os objetos com classificacao @fii4espectros tipicos de Nebulosas Planetéarias
jovens. Figura retirada de Garcia-Lario & Perea Caldé2003).
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Figura 4.16:P6s-AGB IRAS19590-1249 (LSIV-12 111) mostrando os pewisutares de [M] em 6549
e 6584A. Espectro obtido com espectrografo FEROS acopladelescopio ESO 2.2m (MPI) em La Silla
(Chile) em Setembro de 2007.



Capitulo 5

Abundancias Qumicas em Estrelas
P0s-AGB Quentes

Motivados por algumas questdes descritas nos Capituly agresentamos neste capitulo
a analise quimica de uma amostra de estrelas Po6s-AGReaguem formalismo nao-ETL.
Os parametros atmosféricos e as abundancias para csrg@eniélio, carbono, nitrogénio,
oxigénio, magnésio, silicio e enxofre foram obtidosizando a metodologia descrita no
Capitulo 3. A analise quimica permitiu as estimativas mi@assas dos objetos situando-os
como estrelas p6s-AGB massivas, indicando que este®sigebluem rapidamente para o
ramo das Nebulosas Planetarias. Este fato & corrobosdd@pesenca de inUmeras linhas
de emissao nebular de baixa excitacao presentes nostrespeas estrelast mostrado
ainda que a composicao atmosférica dos objetos estadadprovavelmente modificada
por processos de nucleossintese e de mistura ocorrentetspas anteriores da evolugao
estelar, principalmente na fase AGB. Em particular, sullmdbncia em carbono e enxofre
e um excesso na abundancia de nitrogénio foram encostpaia a maioria dos objetos.
Cenarios evolutivos diversos, aliados aos resultadasrehsionais obtidos, séo discutidos
neste capitulo no sentido de incrementar nosso conhetiraeerca das Gltimas etapas de
evolucao das estrelas de baixa massa e massa interiaediar

83
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5.1 Introducao

Como visto no capitulo anterior, estrelas Pos-AGB sgetob que ocupam a parte
superior do Diagrama HR com luminosidade em torno d&J,(ha transicao entre o ramo
AGB e a regiao ocupada pelas Nebulosas Planetarias. @&gjEt®s sao o resultado da
evolucao de estrelas de massa entre 0.8 ¢.8\WM final da fase AGB, estas estrelas sofrem
um intensa perda de massa devido ao efeito da pressao deaadiobre as particulas da
atmosfera em expansao. Como resultado, & formado umogrvelrcunstelar de gas e
poeira que obscurece a estrela no optico durante esta Basado a baixa temperatura
das camadas estelares superficiais, a fotoionizacaovdti@m nao ocorre nesta etapa. O
surgimento da PN ocorre apenas quandgsafinge cerca de 30000K, embora a formacao
em si da PN, esteja ligada a diversos fatores, como desnatoapitulo anterior.

Muitos trabalhos relacionados a estrelas P6s-AGB apomaitas quetdes ainda em
aberto. Entre estas questdes, Kwok (2000) cita 0 mecang@mimrmacao das Nebu-
losas Planetéarias durante a transicao AGB-PN, Cereigagiral. (2009) cita o fendmeno
de dupla-quimica detectada nos envoltorios de diverbgtas durante observacoes em
infra-vermelho e Herwig (2005) menciona os processos déossintese e de mistura
como o processo HBB e as dragagens.

As estrelas pos-AGB comumente estudadas possuem tipestesp entre F-K, com
temperaturas efetivas.ff< 10000K (van Winckel, 2003) ou por outro lado, sao estrelas
centrais de Nebulosas Planetarias, possuindo-T30000K (Mendez et al., 1988). To-
davia, algumas estrelas P6s-AGB possuem caractesistsgeectrais semelhantes a estrelas
de tipo OB do disco e desta forma, sao denominadas nalitard¢ P6s-AGB quentebdt
Post-AGB. Estes objetos sao relativamente pouco observados sexcanog as Pos-AGB
tipo F— K e CSPNs e representam uma ligacao entre elagosdarvantamentos com obje-
tivo de melhor caracterizar a natureza de estrelas OB fe=sem altas latitudes galacticas
tém revelado a presenca de diversos objetos aparenemeitidos (Greenstein & Sar-
gent, 1974). Muito destes objetos tém sido classificado®asstrelas evoluidas do ramo
Horizontal, estrelas azuis do ramo Horizon®lue HB Starye um namero significativo
como estrelas P0s-AGB (McCausland et al., 1992).
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Outra caracteristica observada em algumas P0s-AGB epiénd rapida evolugao na
transicao AGB-PN, permitindo em certos casos a detedggamudancas espectrajge
fotométricas intrinsecas, como por exemplo, no objet®@3M567 (Parthasarathy et al.,
1993). Alguns objetos estao também relacionados aarfend conhecido comadbrn
agairn’, como os objetos V4334 Sgr, FG Sge e V605 Agl (van Wincked3)0

Nas duas Ultimas décadas, varios grupos analisaraelasstPos-AGB quentes com
base em diferentes técnicas e com objetivos diversos.oLeebalhos focalizam-se no
esforco em se detectar novos objetos e candidatos (OwmE96). Outros fazem o
uso de espectros de baixa resolucao no intuito de identié&racteristicas espectrais rel-
evantes e efetuar uma classificagao preliminar destesosbjParthasarathy et al., 2000).
Analises quimicas baseadas em espectros de média aesdtacao tém sido feitas em
alguns trabalhos, como por exemplo, McCausland et al. (19@2n et al. (1998), Ryans
et al. (2003) e Sarkar et al. (2005).

Como comentado na Secao 4.3.4, estrelas Pos-AGB tétmadogsomposicdes quimicas
variadas. Enriquecimento ou deficiéncia nas abundadeiasarbono tém sido detectados
por exemplo, para diversos objetos, como atestam os t@bdl Reyniers et al. (2007)
e Moehler & Heber (1998). Em estrelas P6s-AGB quentes, aidebia em carbono esta
possivelmente ligada a nao ocorréncia da terceira desgyapu a ativacao do HBB (ver
Secao 4.2.4). Estas questOes serao discutidas maisteadiAlguns objetos apresentam
ainda altas abundancias de nitrogénio e, ao contrag®da-AGB ditas classicas, as Pos-
AGB guentes nao apresentam enriquecimento de elemenfa®desso lento de captura
de néutrons (processo-s). Questdes acerca das cestcasrquimicas em estrelas Pos-
AGB quentes sao motivo de debate intenso na literaturamidsede se compreender as
origens dos dois grupos de estrelas Pos-AGB (van WincReBR

5.2 Descri@o do espectro

A amostra de objetos P6s-AGB quentes foi descrita no Glayfit Recapitulamos contudo,
gue ao todo, 9 objetos foram selecionados para analisewtelahcias. Tipos espectrais
(MK), magnitudes na banda V, datas das observacoes e @s fIRAS dos objetos sao
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mostrados na Tabela 5.1, que também apresenta as medileddades radiais \para
todos os objetos da amostra. A titulo de exemplo, a Figurar@stra os espectros das
estrelas Pos-AGB quentes de nossa amostra na regizidrasgé00A - 4700A, normal-
izados ao continuum unitario.
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Figura 5.1:Espectros normalizados das estrelas da amostra na ré&gi 4— 4700A com a identificagao
das principais linhas espectrais. A estrela SAO209308;in& inicialmente na amostra de estrelas Pos-AGB
quentes, nao foi analisada quimicamente por motivos idlesera Se¢ao 2.3.1.



Tabela 5.1: Dados observacionais da amostra de estreda&®® quentes

Nome IRAS MK \ \ Data da observacao Fluxos IRAS (Jy)
(kms™) 120 2% 6Qu  10Qu
LS3099 13266-5551 © 10.8 62.43.4 21 Mai 2008 0.76 359 3543 11.66
LS3268 14331-6535 B3lab:e 11.5 -2981 20 Mai 2008 4.40 108.7 70.71 20.61
LSE3 17074-1845 B3llle 115 1245 22 Mai 2008 05 1220 566 3.47
TYC6234-178-1 17203-1534 Bllllpe 12.5 51241 23 Mai 2008 0.32 10.7 6.88 3.37
LSE76 17311-4924 Bllle 10.7 423.2 23 Mai 2008 18.34 150.7 58.74 17.78
LSS4634 18023-3409 B2llle 11.6 -33.8 20 Mai 2008 0.26 294 182 2564
LSEG3 18371-3159 Bllabe 11.9 18I0 21 Mai 2008 0.25: 631 516 1.95
LSE148 - B6lb 10.2 -133£2.1 24 Mai 2008 - - - -
LSIV-12111 19590-1249 Bllbe 11.4 86987 04 Set 2007 0.29 10.26 6.45

1.77

sajuand) g9v-s0d Sejalis3 wa seaiwind selouegpunqy
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Os espectros obtidos com o espectrografo FEROS (ESO, laa<#ib de alta resolucao
e permitiram a analise de diversas linhas no espectro aegus Linhas devido a Har,
Cu/m, Nu/mr, On/m, Ner, Al u/m, Sin/mi/iv, Mg e Su/m S20 encontradas em diversos ob-
jetos. Todos os objetos da nossa amostra com excecao dd8Stpresentam um espectro
rico em linhas de emissao, das quais destacam-se os pe@is, d@1, Fen/u, Sin, Mn,
V1 e as linhas proibidas de [fgn], [O vu], [N u], [Su] and [Nin]. A detec¢cao de linhas
nebulares de baixa excitagao para diversas estrelasastranidevido ao [@], [N n] and
[Su]) podem ser associadas as etapas iniciais do processtoitenipacao do envoltorio
circunstelar. Estas questdes seram discutidas na Seg.ao

5.2.1 Perfis P-Cyg

Alguns objetos apresentam intensos perfis P-Cyg té1, Cu e Femn) em seus espectros.

A presenca destes perfis sugere a ocorréncia de procesgesda de massa atuantes nestes
objetos. A Figura 5.2 mostra o perfil P-Cyg para a linha gepidra a estrela P6s-AGB
quente LSE3. Outra interessante caracteristica espdetextada para alguns objetos da
nossa amostra, & a presencga de algumas componentes esacepar as linhas de NB

e o tripleto de @ em ~7773A. A Figura 5.3 ilustra a regiao espectral em torno dledi
Ha, mostrando a incidéncia de algumas linhas de emissaoygP-C

5.3 Analise

A metodologia para a obtencao dos parametros atmosfee abundancias quimicas ref-
erentes ao espectro de absorcao foram descritas de madog€apitulo 3 e nesta se¢ao,
descrevemos apenas casos particulares da analise adaseBtis-AGB quentes, como 0s
cuidados necessarios para o ajuste das linhas de hidoogéelio e as estimativas das
incertezas nas determinac¢des dos parametros.

5.3.1 Propriedadesisicas dos objetos: Os parmetros atmoséricos

Nesta se¢ao, descrevemos os resultados da determuhagparametros atmosféricos tem-
peratura efetiva (J), gravidade superficial (Iag e velocidade de microturbulénci&) (
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Figura 5.2:Presenca de perfil P-Cyg na linha dg para a estrela Pos-AGB quente LSE3.

para os objetos desta amostra.

Temperatura efetiva e gravidade superficial

Nos espectros de estrelas B, as asas das linhas de hidr@g&nalargadas por pressao
(efeito Stark) e portanto, sao boas indicadoras da grdeidaperficial, para um dado valor
de Tes. No comeco da série de Balmer, as linhas de hidrogénamgente apresentam
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Figura 5.3:Regi&o espectral em torno da linha de phra as estrelas Pos-AGB analisadas. A linhade H
pode aparecer em absorcao, emissao ou em P-Cyg, deplerdizobjeto. Linhas nebulares devido an]N
em 6548A e 6584A também estao presentes nesta regiatiredpara alguns objetos da amostra.

forte emissao para as estrelas analisadas, como mosyara bi3. As linhas da série de
ordem mais alta em 3835A (H7), 3889A (H6) e 39704IHo entanto, apresentam pouca
ou nenhuma contaminagao por emissao ou P-Cyg e porfaném escolhidas para esti-
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mativa da gravidade superficial. O método adotado € o sEglRara um objeto especifico,
escolhemos um intervalo emIde acordo com o tipo espectral do objeto, cobrindo uma
faixa de 5000K, com passo de 1000K. Neste estagio, para lamfia de Ty, variamos o
valor da gravidade até obtermos um ajuste satisfatbs@das das linhas de Balmer men-
cionadas. O valor da gravidade obtido para cada uma das ljnhastante consistente e a
dispersao nao ultrapassa 0.1dex. Como resultado ddaesjies linhas, obtivemos 5 pares
de temperaturas e gravidadeg(Togg).

Como proximo passo, utilizamos os pareg:(Togg) para a determinacao da temper-
atura efetiva, com base no equilibrio de ionizagao. Rareioria das estrelas da amostra,
utilizamos o equilibrio de ionizacao do silicio (ffiv). O equilibrio de ionizacao do enx-
ofre (Si/m) foi utilizado para determinacao dgslpara os objetos mais frios da amostra, a
saber, LS3268 e LSE3. Para 0 objeto LSE148, consideramasiltheig de ionizagao do
hélio (Hei/n) na determinagao da temperatura. Na Figura 5.4 mostramdeserminacao
da Te¢ utilizando o equilibrio Sin/iv para a estrela TYC6234-178-1. Uma vez queael
determinada, novos ajustes das linhas de Balmer sao &deste modo, determinamos o
valor da gravidade superficial.

Microturbul éncia

A determinacao deste parametro para as estrelas dararfmgeita com a utilizacao das
linhas de Q1 (ocasionalmente 1§, com o requisito de que as abundancias quimicas obti-
das sejam independentes da largura equivalente (vep Se82). Isto implica em uma
auséncia de tendéncia no plano Largura equivalente ¢E¥AHundancia (log(O)). A es-
colha do Qi vem do fato de que em estrelas OB, as linhas deste ion s@mteasumerosas

e permitem a investigacao de linhas fracas e fortes eras/éggides espectrais. As linhas
de Su foram utilizadas para os objetos mais frios, devido ao fatquk para estes objetos,
as linhas de @ serem escassas e as linhas des8rem abundantes. A Figura 5.5 ilustra
um exemplo do diagnoéstico da microturbuléncia para &kestSE76.
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Figura 5.4:0 equilibrio de ionizagao Si/iv para a Pos-AGB quente TYC6234-178-1 (IRAS17203-1534).
Ao todo, quatro linhas de 8i e uma de Siv foram utilizadas para determinacao dg ¥ 19000K para este

objeto.

Incertezas nos paametros atmoséricos

Estimamos a incerteza emysIcom base nas dispersdes das abundancias quimicas obti-

das a partir da equilibrio de ionizagao utilizado. A difeca entre a abundancia média

encontrada para um dado elemento em dois estagios conssai# ionizagao, por exem-
plo, Sim e Sitv, nao deve exceder a dispersao das abundancias enampac as linhas
individuais. Este procedimento permite estimar a faixaemeperatura efetiva na qual o
equilibrio de ionizacao é alcancado e esta faixa endie fato a incerteza emy{ As in-



Abundéancias Quimicas em Estrelas Pb6s-AGB Quentes 94

9.4 I E: 16kms‘1

9.2

9.0

LU B B B I B B B B BN B B B R |

PO [N SN ST TN W NN SN W Y TN NN NN Y SN SN NN U VAN VAT SN NN VANAY VAT WA SN SN SN WY SO SN N Y

N S
O ssf .
w | [ ) [ ) [ )
° [ ]
(@)] |
o I .
8.6
84l
82l
L 1 1 1 1 1 1 l 1 1 1 1 1 1 l 1 1 1 1 1 1 l 1 1 1 1 1 1 l 1 1 1 1 1 1 l 1
20 40 60 80 100 120

equivalent width (mA)

Figura 5.5: Diagnostico da microturbuléncia para a P6s-AGB querB8E16 usando o diagrama EW
loge(O) para as linhas de © O diagrama mostra o ajuste linear destas linhas (inéimacdxima de zero),
indicando o melhor valor para a microturbuléngia

certezas nas temperaturas das estrelas analisadas patemdeacordo com a analise de
diferentes espécies.

Para a estimativa da incerteza na gravidade superficiféliasf®s diversos ajustes das
linhas de Balmer para um valor fixo deslconsiderando diferencas minimas nos valores
de logy ajustados. As asas das linhas de Balmer em estrelas ea®kAd mais sensiveis
a variacdes em lggdo que as mesmas linhas em estrelas da Sequéncia PrinEgtal.
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fato € ilustrado na Figura 5.6, onde & apresentado um tanfle perfis tedricos da linha

He. Nesta figura, as linhas foram geradas com diferentes atlergravidade superficial

tipicos de estrelas anas e de estrelas evoluidas easidadte trabalho. Nota-se o com-
portamento diferenciado das asas das linhas dédHacordo com o valor da gravidade
utilizada. Considerando estes argumentos, estimamoggdera na gravidade superficial
em 0.05 dex.

A incerteza na microturbuléncia foi estimada a partir daae de minima dispersao
no plano EWx loge(O). Um valor tipico des¢ = 2kms! foi encontrado para a maioria
dos objetos, com excecao de LSE3 and LSS4634. O valgrpiea a estrela LSE3 foi
encontrado utilizando linhas deiQOrelativamente fracas e portanto, &€ mais incerto. A
qualidade do espectro de LSS4634 afetou as medidas dedagquivalente de alguns
perfis de Qr e portanto, da estimativa na incerteza da microturbuénci

Velocidade de rota@o

Como comentado na Secao 3.3.3, os valores da velocidtteamal projetadasen para
cada objeto da amostra foram tomados como uma média daevatalividuais obtidos
para cada uma das linhas analisadas. A incerteassermfoi tomada simplesmente como
o desvio padrao dos valores individuais. Na Tabela 5&tists os parametros atmosféricos
e a velocidade rotacional projetada para as P6s-AGB adaks A coluna 2 lista as tem-
peraturas efetivas com suas respectivas incertezas. &sas08, 4, 5 e 6 listam respectiva-
mente o tipo de equilibrio de ionizacao utilizado na deieacao de I;, o valor de logj,

a microturbuléncia e gsen com sua respectiva incerteza.

5.3.2 Abundancias gumicas

Utilizamos os parametros atmosféricos discutidos timélsecao para determinar as abun-
dancias das astrelas da amostra. Abundancias quinmcésmalismo nao-ETL para He,
C, N, O, Mg, Si e S foram determinadas linha-por-linha ao separar os espectros ob-
servados com 0s espectros tedricos gerados com o progsampbSver Secao 3.2.4). A
Tabela 5.3 lista as abundancias médias com o0s respedtgofs padrdes e o nUmero de
linhas utilizadas na analise, indicado em paréntesegigiaia 5.7 mostramos um exemplo
dos ajustes das linhas de Ham 4009A, Nt em 5666A, Qr em 4591A e Sin em 4552A
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Figura 5.6:Comparacao entre perfis tedricos das asas das linhadrdeRgerados para atmosferas tipicas
de estrelas da Sequéncia Principal (parte inferior) e tlelas evoluidas (parte superior) considerando difer-
entes valores de Iggcom passo de 0.05 dex. Nota-se a maior sensibilidade dagasiava de Balmer a
mudanca de logg para o regime de baixas gravidades, codesgo as estrelas evoluidas, como as P6s-AGB
aqui analisadas.

para a estrela TYC6234-178-1 (IRAS17203-1534) e a Fig@arbostra as abundancias
dos objetos da amostra com relagao aos valores solares.
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Tabela 5.2: Os parametros atmosféricos e as velocidatisanais projetadasen en-
contrados para as P6s-AGB analisadas.

Nome Tet Método logy & vsen
(K) (kms?) (kms?)
LS3099 2020@288 Sim/iv  2.38 16 393
LS3268 162089 Swm 204 17 385
LSE3 153005 Sw/m  2.05 10 3%3
TYC6234-178-1 190083 Sim/iv 2.25 14 352
LSE76 205000% Simiv 235 16 284
LSS4634 1940_@88 Sim/iv  2.28 12 353
LSE63 21600/ Simiv 258 20  4&4
LSE148 309080 Heyn 3.83 3 22

LSIV-12 111 21000°%°  Simiv  2.42 20 334

=500

Hélio

Varias linhas de Heestao presentes nos espectros dos objetos e linhas dedt&o
presentes nos espectros das estrelas mais quentes daaan@siguilibrio de ionizacao
Her/n foi utilizado para determinacao da temperatura efetara p estrela LSE148. Neste
caso, utilizamos as linhas de Hem 4200, 4541 e 5411A e as linhas dertéen 40009,
4026, 4387, 4921, 5015 e 6678A. Muitas das estrelas anatigsussuem perfis de e
mostrando aparentes sinais de contaminagao por verfarsteja em emissao ou em P-
Cyg. Este & o caso das linhas difusas de elm 4026, 4387, 4471 e 4921A. Algumas
linhas de He na regiao vermelha do espectro também apresentam o mesnupda-
mento, como He5875A. Devido a este fato, tivemos um cuidado especial mgseldas
linhas para a analise de abundancia. Como listado nad&h&| as abundancias médias
para todos os objetos da amostra exibem valores solarestourcdeve enriquecimento
para algumas estrelas. As provaveis causas deste ennmgurtg serao discutidas na Se¢ao
5.4.3.
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Figura 5.7:Ajuste do espectro tedrico ao espectro observado parasteesy C6234-178-1 (IRAS17203-
1534). As linhas de He4009A, N 5666A, On 4591A e Sin 4552A szo mostradas como exemplo.

Carbono

A sub-abundancia de carbono em estrelas P6s-AGB quemtesitio citada por diversos
autores como uma caracteristica marcante (van WinckeB)2@rgumeta-se que estes ob-
jetos teriam deixado a fase AGB antes da ocorréncia daream@gagem. Nossos resulta-
dos mostram uma leve sub-abundancia de carbono com vemleg(C) no intervalo 8.03

a 8.28. Todavia, as abundancias obtidas aqui sao em gai@aes que as abundancias en-
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contradas em trabalhos anteriores focalizando Pos-A@Btgs (McCausland et al., 1992;
Moehler & Heber, 1998). Notamos no entanto, que a maioritad@stimativas de le¢C)

em trabalhos anteriores sao baseadas em analise ETlipptmente da linha de £em
4267A, a qual & conhecida por ser sensivel a efeitos aofRieva & Przybilla, 2008;
Trundle et al., 2007). As abundancias de carbono aqui aeptadas foram obtidas a partir
de diversas linhas de carbono, a saber: o grupo de linhas @nG5120-5152A, o grupo
em ~ 6780-6800A e, eventualmente, as linhas de&n 3920, 4267 e 5662A, quando
nao estavam misturadas com linhas espectrais vizinhasga@possuiam sinal de compo-
nentes em emiss&o. As linhas de @m 6578 e 6582A n&o foram utilizadas para medir as
abundancias para nenhum objeto devido ao fato de encemise nas asas da emissao em
Ha ou estarem misturadas com a linha de emissao nebulariesfN 6584A.

Nitrog énio

Diversas linhas de nitrogénio estao presentes em nospesteos, sendo predominantes
as linhas de M. Para as estrelas mais quentes, o tddmbém pbde ser detectado. Linhas
nebulares de baixa excitacao estao presentes parasalgjeios P6s-AGB, como mostra
a Figura 5.3. Nossas medidas mostram uma razoavel dispaes abundancias de ni-
trogénio, com algumas estrelas exibindo um forte enriguecto deste elemento com
relacao ao valor solar de Asplund et al. (2006). O eventm#ura conhecido com se-
gunda dragagem pode explicar as altas abundancias de Madkzste para alguns objetos,
bem como o processo “hot bottom burning” ocorrente na fasB p&a estrelas de massa
intermediaria (ver detalhes na Secao 4.2.4). Maioréalfies acerca das abundancias de
nitrogénio serao discutidos na Se¢ao 5.4.3.

Oxigénio

Intensas linhas de ©estao presentes nos espectros da maioria das estrel#sGBOs
quentes. Entre estas, citamos os perfis dee@® 4075, 4591, 4596, 4541 e 4661A. Como
mencionado na Sec¢ao 5.2, a microturbuléncia foi esttmaiizando as linhas de @ ja
que este ion apresenta um grande nimero de linhas corerddsrgraus de intensidade

(extensa faixa de larguras equivalentes). Obtivemos d@mnanas de oxigénio proximas do
valor solar, ou levemente mais altas, com excecao ddapwobre em metal LSE148, cuja
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abundancia de oxigénio € le@) = 7.43.

Magnésio

A analise do magnésio foi baseada apenas na linha de éviy4481A, ja que é a Gnica
linha visivel no espectro observado dos objetos. As afmueidS encontradas para este
elemento variam em torno do valor solar com extremos relgtile [MgH] = +0.25dex
para LS3099 a -0.3dex para LSIV-12111. Assimetrias obdessaos perfis das linhas de
Mg 11 nos espectros das estrelas LSS4634, LSE63 e LS3268 impealdaterminacao de
abundancias para estes objetos.

Silicio

Linhas de absorcao degiSim e Sitv podem ser identificadas nos espectros das estrelas da
amostra. A maior parte dos objetos apresentam fortes ladéh&s1 e Simn e, para 0s objetos
mais quentes, linhas deiSiem 4116 e 4654A também estzo presentes. As linhaside Si
nao foram utilizadas na analise, devido ao fato de padtaddinhas estarem em emissao
ou possuirem baixas intensidades em alguns casos. O uqaitibréo de ionizacao Sii/iv

foi o principal método de determinacao da temperatwrtvef para grande parte das estre-
las, como comentado na Secao 5.2.1. Para esta tarefahas tlo tripleto de Sit em 4552,
4567 e 4574A e a linha de Siem 4116A foram as mais utilizadas. As abundancias para
este elemento listadas na Tabela 5.3 variam de 7.28 a 7 ¢l8jredo novamente o objeto
LSE148.

Enxofre

Assim como magnésio e silicio, o enxofre & um element&m nossos espectros, detec-
tamos diversas linhas em absorcao dieeSSit e 0 equilibrio de ionizacao destes ions foi
utilizado para determinacao dgslpara os objetos LSE3 and LS3268. Linhas de emissao
permitidas e proibidas também estao presentes nos espdetdiversos objetos, especial-
mente para 0os de maior temperatura efetiva. Todas as PBsaf@lisadas apresentam



Abundancias Quimicas em Estrelas P6s-AGB Quentes 101

abundancias de enxofre sub-solares.
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Figura 5.8: Abundancias relativas para as estrelas da amostra. A dinki indica os valores solares
segundo Asplund et al. (2006).



Tabela 5.3: Abundancias absolutas para as P6s-AGB adaisem escala logaritmica, onded@dt) = 12. As abundancias

solares sao de Asplund et al. (2006). Os valores em pa@&ntkenotam o niumero de linhas utilizadas na analise.

Nome log(He) loge(C) loge(N) loge(O) loge(MQ) loge(Si) loge(S)
LS3099 11.1@0.08(9) 8.2#0.12(9) 8.5@0.08(13) 8.8%0.14(14) 7.78 7.780.10(6) 6.930.09(5)
LS3268 10.9@0.04(7) 8.280.09(8) 8.090.08(14) 8.8&0.08(19) - 7.4%0.12(4) 7.1%0.06(13)
LSE3 10.880.05(8) 8.140.19(6) 7.850.08(10) 8.740.07(9) 7.67 7.340.06(4) 6.840.16(10)
TYC6234-178-1 11.140.06(11) 8.230.08(8) 8.0@0.15(15) 8.7%0.10(18) 7.56 7.320.06(5) 6.640.07(3)
LSE76 11.050.06(6) 8.2#0.08(5) 8.220.08(13) 8.840.12(24) 7.47 7.420.14(5) 6.5%£0.16(4)
LSS4634 11.180.04(5) 8.030.20(4) 8.520.10(14) 8.580.07(10) - 7.280.12(5) 6.620.17(3)
LSE63 10.93.0.05(3) - 8.130.14(8) 8.760.20(15) - 7.6@0.22(6) 6.8%0.06(2)
LSE148 11.020.04(9) - 7.23 7.430.12(8) 6.35 6.120.07(4) -
LSIV-12 111 10.940.03(6) 8.130.06(4) 7.990.11(10) 8.860.17(32) 7.23 7.380.19(6) 6.650.12(2)
Sol 10.93 8.39 7.78 8.66 7.53 7.51 7.15

sajuand) g9v-s0d Sejalis3 wa seaiwind selouegpunqy

[A0))
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Incertezas nas abundncias

A Tabela 5.3 mostra as abundancias médias encontradasso@spectivos desvios padroes.
As incertezas nas abundancias quimicas foram compulada®rdo com as incertezas dos
parametros atmosféricos (Secao 5.2.3)yskn e do desvio do ajuste do continuum este-
lar (scontinuum= 0.01 para todas as estrelas). As incertezas foram comgutadzente
para as estrelas LSE3, LSE63 e LSE148, ja que estes obmosnt todo o intervalo
de temperaturas efetivas e portanto, sao represental@vamostra. Para a estimativa da
incerteza nas abundancias, variamos os valores dos g@o&ntitados sempre em val-
ores positivos de suas incertezas, um parametro de cadaneetendo o restante dos
parametros fixos. A seguir, re-determinamos a abund@ociaspodente a variacao de tal
parametro. As varia¢des nas abundancias quimicasgatiferentes parametros estao lis-
tados na Tabela 5.4. Na Gltima coluna da tabela, listamisagezas totais obtidas como
a soma das incertezas individuais em quadratura.

5.4 Discusao

5.4.1 Massas e metalicidades

Nossa determinacao de abundancias combinada com oesudtados anteriormente pub-
licados da literatura (cores IRAS semelhantes a nebuflaastarias, eventos de perda de
massa ocorrendo para alguns objetos, presenca de eivoltounstelar evidenciado por
linhas de emissao ) indicam que as estrelas estudadademststao de fato na fase Pos-
AGB, exceto possivelmente para a estrela LSE148. Utilieandiagrama log d; — log

g, estimamos as massas para 0s objetos da amostra com basgat@sas evolutivas de
Schoenberner (1983) para objetos P6s-AGB com massasiseptre masgde 0.546 e
0.565 M, e trajetorias evolutivas de Bloecker (1995) com massasaisme 0.605, 0.625,
0.696, 0.836 e 0.940 M A localizacao dos objetos no diagrama pode ser vista guar&i
5.9. Estimamos massa central &n~ 0.63 M, para a P6s-AGB LSE3, M~ 0.70 M, para
LS3268, LSE63 e LS3099. Para os objetos LSIV-12 111, LSE®&4634 € TYC6234-
178-1, estimamos M~ 0.84 M,. Para a P0s-AGB mais quente, LSE148, estimamos a
massa central M~ 0.55 M,. Com base nessa estimativa, LSIV-12 111, LSE76, LSS4634,
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Tabela 5.4: Incertezas das abundancias para Pos-AGBeaguen

Nome espécie 6(Ter) o(logg) 6(€) o(vsen) 4S(total)

LSE3 Hex -0.07 -0.02 -0.05 +0.05 0.10
Cu -0.08 -0.02 -0.03 +0.05 0.10
N1 -0.10 +0.03 -0.04 +0.06 0.12
On -0.18 +0.02 -0.06 +0.05 0.19
Mgn +0.17 -0.03 -0.04 +0.05 0.18
Sim -0.14 +0.02 -0.05 +0.06 0.16
Sm +0.09 -0.01 -0.02 +0.05 0.11

LSEG3 Ha +0.04 -0.05 -0.02 +0.02 0.07
N1 +0.11 -0.06 -0.02 +0.03 0.13
On +0.05 -0.03 -0.03 +0.05 0.09
Sim -0.06 -0.03 -0.05 +0.07 0.10
Sm +0.01 -0.02 -0.01 +0.04 0.05

LSE148 Ha +0.05 +0.02 -0.01 +0.02 0.06
N 1 -0.07 +0.06 -0.03 +0.04 0.11
On +0.08 -0.06 -0.03 +0.03 0.11
Mgn +0.05 +0.03 -0.05 +0.03 0.08
Sim +0.10 -0.05 -0.03 +0.04 0.12

TYC6234-178-1, LS3099, LSE63 e LS3268 podem ser considsradtrelas P6s-AGB
massivas, indicando uma rapida evolucao para a regiadNebulosas Planetarias. Reca-
pitulamos que, de acordo com Schoenberner (1979), as B&8smais massivas podem
passar pela transicdo AGB-PN em?1010° anos, uma escala temporal bastante curta
se comparada as estapas evolutivas anteriores. Algunratasd0s-AGB quentes, de
fato, ttm sido monitoradas nas Ultimas décadas e téiadd consideraveis alteracdes
fotométricas e espectroscopicas, como os objetos V1883eCHD341617 (Arkhipova
et al., 2002; Ryans et al., 2003). Por outro lado, LSE3 égwelnente um objeto menos
massivo, evoluindo para a fase de Nebulosa Planetarialema#snente. O objeto LSE148
pode ser situado como uma estrela de baixa massa com um Emgo evolutivo até as
Nebulosas Planetarias. Usando a relacao massa jfi@abM;/M (Weidemann, 1987,
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2000)), estimamos a massa de Idade Zero da SequéncigpatiNtiays para as estrelas
estudadas. Desse modo, os objetos mais massivos da anfogdélas) tém Maws esti-
madas em M> 4 Mg, enquanto os menos massivos (LSE3 and LSE148) possyem M
3.0 M,. E importante alertarmos que todavia, as estimativas deanas® influenciadas
por diversos fatores, incluindo os modelos adotados pasaago das trajetérias evolu-
tivas e as incertezas nos parametros atmosféricos,iabpente a gravidade superficial.
Considerando a incerteza de 0.05 dex engldgremos uma incerteza d®.20 M, na
estimativa da massa central, a qual implica em uma incede2a0 M, na estimativa de
Mzams para os objetos. Estimativas para a massas centrg)se(Mzaus sao listadas na
Tabela 5.5.

Linhas de absorcao do ferro (¢ sao bastante fracas nos espectros de estrelas OB,
dificultando a estimativa da metalicidade estelar via abooid de ferro. No caso das es-
trelas P6s-AGB quentes estudadas nesta tese, este paobleraximizado pela presenca
de emissao nas linhas do ferro presentes no espectro atlserlevido a este fato, uti-
lizamos as abundancias de carbono, oxigénio e nitrog@&IMNO) como indicadores da
metalicidade estelar. Os resultados da estim@{@GNO) estao contidos na Tabela 5.5 e
indicam metalicidade aproximadamente solar para os abjetim excecao de LSE148.

5.4.2 Caracteisticas individuais dos objetos

LSE3 (IRAS17074-1845)

Este objeto foi originalmente descrito por Henize (1976hcaima estrela OB apre-
sentando linhas de emissao no espectro. No catalogo detTdle (1994), esta estrela
aparece como um objeto Be associado a uma nebulosa. Garoiadt al. (1997) ob-
tiveram observac¢des em infravermelho proximo e class#im esta estrela como um objeto
P6s-AGB. Em estudo de uma amostra de estrelas Pos-AGBeag dtarthasarathy et al.
(2000) classificaram LSE3 como uma P6s-AGB quente de tipeatsal B3llle, com base
em seu espectro de baixa resolucao apresentando emésskithas de Balmer, sua alta lat-
itude galactica e suas cores IRAS semelhantes as Nebltesaetarias. Tomando como
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Figura 5.9:Estrelas Pos-AGB quentes no diagrama lgg T logg. As linhas solidas fortes indicam as
trajetorias evolutivas de Bloecker (1995) para massasaismle 0.605, 0625, 0.696, 0.836 e 0.940 d/as
linhas solidas fracas, as trajetérias evolutivas de &cherner (1983) para massas centrais de 0.546 e 0.565
Me. As barras de erro no canto direito indicam as incertezasgra 6.

base espectros de baixa resolugcao no ultravioleta (IGBuba & Parthasarathy (2003)
estimaram a temperatura efetiva e a gravidade superficiabgo como sendo respec-
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Tabela 5.5: Massas centrais, massas ZAMS e as metalicidatismdas para os objetos
da amostra.

Nome M(Ms) Mzams(Mo)  Z(CNO)
LS3099 0.70 4.0 0.018
LS3268 0.70 4.0 0.016
LSE3 0.63 3.0 0.012
TYC6234-178-1  0.84 5.0 0.012
LSE76 0.84 5.0 0.016
LSS4634 0.84 5.0 0.013
LSE63 0.70 4.0 0.011
LSE148 0.55 1.0 0.001
LSIV-12 111 0.84 5.0 0.015

tivamente 17000K and 3.4 dex. Apesar das carateristas\@B, Umana et al. (2004)
nao detectaram sinais de radio-emissao nebular s pie&lebulosas Planetarias, indicando
que a fotoionizagao do envoltorio ainda ndo comecooaarer. Suarez et al. (2006) clas-
sificaram esta estrela simplesmente como um objeto de ¢éemsiom base em espectro
optico de baixa-resolucao.

Nosso espectro coletado de LSE3 mostra perfis P-Cyg nas laddh&almer em H,
HB e Hy com um consideravel alargamento na componente de amsollgumas lin-
has de Hetambém mostram indicios de contaminacao por ventdeesfedicionalmente,
diversas linhas proibidas de frgpodem ser encontradas em toda extensao espectral. Os
parametros atmosféricos obtidos para este objeto enarwsgise (T; = 15300K, logy
= 2.05) sao consistentes com a temperatura efetiva estipadaauba & Parthasarathy
(2003) com base em espectros no UV de baixa resolucaovidpdesso valor de gravi-
dade superficial € 1.4 dex menor que o valor obtido pelosa#t autores. Entretanto,
Gauba & Parthasarathy (2003) comentam que a incerteza eiaehcao de seu valor de
logg, € de cerca del.0 dex, ja que sua estimativa para este parametro foabasgpenas
no tipo espectral do objeto.
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LS3268 (IRAS14331-6435)

Henize (1976) detectou emissao em phara este objeto. Kozok (1985), estudando a
distribuicao de estrelas Be na regiao do centro galdcéncontrou uma distancia ao Sol
de 1.9Kpc eM,, = -3.08 para este objeto. Parthasarathy et al. (2000), deatuma
emissao em Blem espectros de baixa resolucao, classificou esta estnela uma Pos-
AGB quente de tipo espectral B3le. O estagio de P6s-AGRiépiois confirmado por
Suarez et al. (2006), utilizando também espectros deabvasolucao. Nenhum estudo de
abundancia quimica havia sido feito para este objeto patesente momento.

O espectro observado de LS3268 € muito similar ao do obfeEBlem nossa amostra.
As linhas de Balmer Ble Hy estao em P-Cyg e a linha derHinostra uma intensa compo-
nente em emissao no perfil P-Cyg. Gauba & Parthasarath@)28@maram os parametros
atmosféricos para esta estrela baseados no tipo espemticd encontradof = 16200K
e logg = 2.6dex. Em nossa analise, obtemqs ¥ 16200K (em perfeito acordo) e Igg
0.56 dex menor que o valor encontrado por Gauba & Parthagg2203). Com relacao a
analise quimica, nao obtivemos a abundancia de magdégido a forte assimetria detec-
tada na linha de Mg em 4481A.

TYC6234-178-1 (IRAS17203-1534)

Esta estrela foi classificada por Parthasarathy et al. {28580 um objeto Pos-AGB
guente com tipo espectral Blllle com base em sua alta latigadactica, cores IRAS
semelhantes as PN. Eles estimaram a temperatura efetreaidagle superficial para este
objeto modelando o espectro IUE de baixa resolucao atiip modelos atmosféricos em
ETL (Kurucz, 1994) com metalicidade solar e considerandat@gio circunstelar de-
sprezivel para este objeto. Com esta metodologia, obtivar; = 19000K e log = 2.5
dex. Em seu trabalho, Suarez et al. (2006) classificarasnesstela como uma P6s-AGB.
Com base em observac¢des em radio, Umana et al. (2004}alei® emissao relacionadas
a uma ténue nebulosa envolvendo o objeto.

Em nosso espectro, detectamos emissao nas linhas de Bdlmdis e Hy. Ao
contrario da maioria dos objetos, perfis P-Cyg nao foratea@dos. Os parametros at-
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mosféricos encontrados foramT= 19000K, log=2.25 dex & = 14.0 kms'. Este ob-
jeto possui a maior abundancia relativa de hélio medida2(ldex) em nossa amostra e
mostra também um enriquecimento de 0.22 dex em nitrog&hativo ao Sol (Asplund
et al., 2006). Este padrao de abundancias pode indicasreéocia da segunda dragagem
ou HBB, aumentando a abundancia destes elementos naeiet@sftelar. Estes resulta-
dos serao discutidos na Secao 5.4.3. As abundancidBdie s enxofre sdo similares as
abundancias médias destes elementos para 0s objetstessia amostra como visto na
Figura 5.8.

LSS4634 (IRAS18023-3409)

Vijapurkar & Drilling (1993) classificaram LSS4634 como urestrela BOlae2+.
Parthasarathy et al. (2000) classificaram-na como umala&flos-AGB quente de tipo
spectral B2llle, com base em estudo do espectro de baidacéso Gauba & Parthasarathy
(2003) notaram uma consideravel extingao circunstetatelando o espectro no UV (IUE)
e estimaram a temperatura efetiva e a gravidade superfoia sendo I = 20300K e
logg = 3.0 dex, com base no tipo espectral do objeto.

Ainspecao visual de nosso espectro observado revelsamga de inUmeras e intensas
linhas proibidas em emissao doikdracas linhas nebulares de baixa excitacao do] [N
e perfis P-Cyg nas linhas de Balmeg Bl Hy. Nossa analise de LSS4634 indica um forte
enriquecimento em nitrogénio (intensas linhas depédem ser vistas na Figura 5.1) as-
sociado a um leve enriquecimento de hélio, possivelmestdtado de eventos de segunda
dragagem ou HBB ocorrentes na fase AGB.

LS3099 (IRAS13266-5551)

Parthasarathy et al. (2000) classificaram LS3099 como unsaABB quente com
tipo espectral Bllbe. Suarez et al. (2006) confirmaram ssifleacao deste objeto como
P6s-AGB em sua analise de espectros de baixa resol&&dar et al. (2005) determi-
naram abundancias quimicas para este objeto basead@eatres de alta resolucao (R
30,000).

Notamos interessantes diferencas ao comparar nossdrespet S3099 com o espec-
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tro coletado por Sarkar et al. (2005) em Junho de 2002 e uldina versao “online” do
seu artigo. Entre estas diferencas notamos a variacadersidade dos perfis P-Cyg nas
linhas de Balmer e nas linhas de hélio, que podem indigadaa mudancas nas camadas
fotosféricas do objeto ou importantes processos fisicosrendo no envoltorio estelar em
curta escala temporal.

Sarkar et al. (2005) com base em tratamento ETL utilizandprogramas ATLAS,
WIDTH9 e SYNSPEC, determinaram os parametros atmostegabundancias quimicas
para este objeto por sintese espectral, ajustando as lileh@r, N, On e Fem. A cober-
tura espectral dos dados dos referidos autores nao |Ihestipeo uso do equilibrio de
ionizacao de nenhuma espécie quimica para a deteraarde temperatura efetiva. As-
sim, os parametros atmosféricos obtidos por estes autoram baseados nos ajustes si-
multaneos dos perfis espectrais ja mencionados. Paratmmegliste, eles obteram T
= 23000K, logy = 3.0 and¢ = 10kms?, sendo que a gravidade superficial estava limitada
a log > 3.0dex, devido a questdes de convergéncia dos modelosi#ncos utilizados.
Com esta metodologia, eles obtiveram as abundanciasésde 11.26 para o hélio, 8.67
para o carbono, 8.23 para o nitrogénio, 8.78 para o0 oxigeii.96 para o enxofre.

Em contraste com os resultados de Sarkar et al. (2005) btivemos para os parame-
tros atmosféricos, &k = 20200K, logy = 2.38 e¢ = 16.0kms?. A titulo de nota, nossa
cobertura espectral & mais extensa que a dos referidagsulém disso, nossos resul-
tados nao estao de acordo com o enriquecimento em carlpombaglo por Sarkar et al.
(2005), indicando todavia uma abundancia sub-solgH]JG -0.12dex) e um forte ex-
cesso de nitrogénio (JN] = +0.72dex) para LS3099.

LSE76 (IRAS17311-4924)

Este objeto foi identificado originalmente como uma esi@#acom linhas de emissao
por Henize (1976). Kozok (1985) classificou-a como uma kesBe e encontrou uma
distancia fotométrica ao Sol de 2.6 kpc. Varios estudaeslfzando o envoltorio circun-
stelar deste objeto tém sido publicados, entre os qudesavaena citar o trabalho de van
der Veen et al. (1989), que modelando seu envoltério ezatiio observacdes em infra-
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vermelho, obtiveram uma distancia fotométrica ao Sol.8&@ac, a temperatura da poeira
do envoltorio de 124K e a temperatura do objeto central QK. LSE76 foi classifi-
cada como uma P6s-AGB por Parthasarathy & Pottasch (1989)ase em seu excesso
no infra-vermelho (cores IRAS). Suarez et al. (2006) d&ss a estrela como um ob-
jeto de transicao com base em seu espectro optico de kesréucao. Em trabalho ja
citado, Parthasarathy et al. (2000) classificaram LSE76ocoma P6s-AGB de tipo es-
pectral Bllle. Com base nesta classificacao, Gauba & &saththy (2003) estimaram a
temperatura efetiva e a gravidade superficial do objeto @PB00K e 3.0dex respectiva-
mente. Sarkar et al. (2005) estudaram a referida estret@osspectros de alta resolucao
assim como o objeto LS3099. A pequena cobertura espectrpegueno nimero detec-
tado de linhas de absor¢cao nao permitiram aos autorkzares analise de abundancias.

Como no caso de LS3099, a comparagao entre nosso espestivado de LSE76 e
0 espectro coletado por Sarkar et al. (2005) revela impm$anudancas. Notamos con-
sideravel aumento na intensidade da linha em emissaadeudriacdes nas intensidades
dos perfis P-Cyg nas linhas de He&lgumas linhas em emissao deike V1 devido ao
envoltorio circunstelar, também mostram sinais de ganano perfil.

Em nossa analise obtivemog; E 20500K, logy = 2.35 e¢ = 16.0 kms? para LSE76.
O valor de temperatura efetiva concorda satisfatoriameote o valor encontrado por
Sarkar et al. (2005). Todavia, nosso valor da gravidaderBaipéé bem diferente. As ve-
locidades radiais também mostram diferencas: obtivamsvelocidade radial média de
42.30 kms! com base em medidas de linhas de absor¢ao bem definidasreo@arkar
et al. (2005), obtiveram um valor de 27.55 kthsApesar desta diferenca nas medidas de
V,, nenhum sinal claro de binaridade foi encontrado em nogsx#s.

LSIV-12 111 (IRAS19590-1249)

Este objeto & uma das estrelas P0s-AGB quentes mais ¢daber estudadas. Foi
originalmente classificada como uma estrela jovem por Wagg1970) com presencga
de linhas de emissao no espectro optico. Kilkenny & Pa8Q) confirmaram os estudos
feitos pelo Gltimo autor citado e estimaram um tipo espé®&0 para LSIV-12 111, com
base em espectros de baixa resolucao. Entretanto, Mie@dust al. (1992) em analise
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quimica em ETL baseada em espectros de alta resoluctegraln composicao quimica
andmala para esta estrela, concluindo se tratar possnétrde um objeto P6s-AGB. Con-
lon et al. (1993b), com base em observacdes em diversas faspectrais, confirmaram o
objeto como uma estrela P6s-AGB ou uma jovem nebulosa taldaessociada a uma
massa central Mde 0.67 M,. Ryans et al. (2003) determinaram a composi¢cao quimica
para este objeto em formalismo nao-ETL e confirmaram odtaekas de Conlon et al.
(1993b). Umana et al. (2004) detectaram emissao raduc@asia a nebulosa em torno
do objeto central na frequéncia de 8.4GHz com um fluxo den2JyGm 3.6cm e sugeri-
ram que LSIV-12 111 & um objeto de transi¢cao chegandoeadas?N. Outros trabalhos
também classificaram esta estrela como uma P6s-AGB quente Parthasarathy et al.
(2000) e Suarez et al. (2006).

Alguns estudos todavia, sugerem que LSIV-12 111 trata-ssiy@mente de uma Pos-
AGB binaria. Variacdes fotométricas tém sido relaimgor Arkhipova et al. (2002) e,
Ryans et al. (2003), obtiveram uma variacao de 14 kres suas medidas de velocidade
radial em trés noites consecutivas em suas observagd#89d. De Marco et al. (2004)
encontraram uma variacao de 39 kinem suas medidades de ¥nhtre Agosto de 2002 e
Setembro de 2003 e concluiram que o referido objeto € mesmadbinaria. A velocidade
radial determinada em nossas medidas para LSIV-12 11% 86.9 kms?, Tabela 5.1),

é levemente diferente dos valores anteriormente encwgnaela literatura. De qualquer
forma, em nosso espectro observado, nao encontramasosdspectrais de binaridade e
efetuamos a analise quimica do objeto normalmente comabjeto isolado.

Os parametros atmosféricos determinados para est@dbjatn T.s = 21000K, log
= 2.42 e¢ = 20.0 kms?, sendo consistentes com os resultados da analise emTiadeE
Ryans et al. (2003). As nossas abundancias obtidas p&algsto sao semelhantes as
obtidas para as estrelas restantes da amostra, como mdéstyara 5.8. Na Figura 5.10
comparamos nossas abundancias com os valores obtidosg&augland et al. (1992) e
Ryans et al. (2003). As diferencas nas abundancias dermapgndem ser devidas ao trata-
mento diferenciado das linhas de absor¢ao, dos moddéasais adotados ou das listas
de linhas utilizadas para a determinagao das abundangEstes resultados serao melhor
discutidos na Secao 5.4.3.
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nossa analise e a de Ryans et al. (2003), representamio gesivao das medidas de abundancia, enquanto
gue no trabalho de McCausland et al. (1992), as barras mdiczal incerteza nas composi¢des quimicas.

LSE63 (IRAS18371-3159)
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Este objeto foi listado como uma estrela ©Bo survey Case-Hamburg OB-staor
Drilling & Bergeron (1995). Parthasarathy et al. (2000)ed¢dram as linhas de Balmer
HB e Hy em emissao e classificaram LSE63 como uma P6s-AGB quentebese em
suas cores no infra-vermelho similares a PN, alta latitual@ctica e tipo espectral Bllabe.
Umana et al. (2004) detectaram emissao na faixa radio cé2m@y em 3.6cm na frequén-
cia de 8.4GHz confirmando o estagio evolutivo P6s-AGB canaunebulosa de baixa
excitacao. Gauba & Parthasarathy (2003) estimaram upagp@ extin¢ao circunstelar e,
considerando o tipo espectral citado, estimaram a temparatetiva e a gravidade super-
ficial do objeto como sendo respectivamente, 20800K e 2.9 dex

O espectro observado deste objeto &€ muito similar ao espdet_SIV-12 111, sendo
a velocidade rotacional projetada de LSE63 apenas ligeimgmmaior, como mostra a
Figura 5.1. O apéndice A, no final da tese, mostra o atlas#gpem alta resolucao deste
objeto, com cobertura de 3700-7500A. Diversas linhas dedgeesentam perfis P-Cyg e
outras assinaturas do vento estelar estao presentesimasdie hidrogénio, ferro e carbono.
Linhas nebulares de baixa excitacao devido ao][&l[Su] estao presentes, corroborando
a deteccao de uma ténue nebulosa por Umana et al. (2004).

Em nossa analise quimica, os parametros determinadasegte objeto sao.f =
21600K, logg= 2.58 e¢ = 20.0kms?t. A analise de abundancias revela valores solares
para o hélio e um pequeno enriquecimento em nitrogéniondise do carbono nao foi
possivel para este objeto, uma vez que as linhas comumeéiziedas estavam em emissao
ou afetadas por perfis vizinhos. Os multipletos deein 5132-5151A e 6779-6803A n&o
sao visiveis em nosso espectro, sugerindo uma baixa abaiadpara o carbono.

LSE148 (HD177566)

Este objeto foi originalmente classificado como uma esB&Ild por Hill (1970) com
base em observacdes fotoelétricas durante os anos 196364~ Utilizando indices fo-
tomeétricos livres de avermelhamentq][Keenan & Dufton (1983) encontraram a tem-
peratura efetiva e a gravidade como sendo respectivamg@@®R e 3.5 dex. Em tra-
balho mais recente, Kendall et al. (1994) determinaram o&npetros atmosféricos e as
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abundancias quimicas em ETL para o objeto utilizandoatspeopticos de alta resolucao
e espectros no UV(IUE).

LSE148 & um objeto intrigante e uma rapida observacabigiara 5.1 mostra a es-
cassez de linhas metéalicas em seu espectro. Alem dsseldtivamente poucas linhas de
absorcao no espectro estelar, sendo as mais intensaaslead hélio e ao hidrogénio. Ao
contrario das outras estrelas da amostra, nenhuma lineantsao foi identificada para
LSE148. Kendall et al. (1994) também comentam a falta diéspsamn emissao em seus es-
pectros coletados em Setembro de 1993. Entretanto, estgesadiscutem uma possivel
evidéncia de emissao na linha dg Hevido a inconsisténcias nas medidas de gravidade
superficial por diferentes métodos. Em nosso espectrectdenos apenas um perfil difer-
ente do gaussiano para os centros das linhasxde B, o que pode ser indicativo de fraca
emissao . Ainda a nivel qualitativo e comparativo, Kehelighl. (1994) detectaram as lin-
has de Nt em 3995A e Gu em 4647A em sua analise espectral, ao passo que em nosso
espectro, tais perfis nao foram observados. Por outro tltectamos algumas linhas de
N m n&o mencionadas pelos referidos autores, como as linfdsidem 4640A e Nt em
4642A. Medimos as larguras equivalentes de diversas liemasomum com o trabalho de
Kendall et al. (1994) e encontramos larguras equivalemesiédia 10mA maiores.

No trabalho de Kendall et al. (1994), a temperatura efefiva£ 30000K) foi obtida
pelo equilibrio de ionizacao Har e a gravidade superficial (Igg= 3.8) foi estimada por
ajustes das asas da linha d&, ddotando-se um valor de Skmgara a microturbuéncia.
Nos obtivemos os valores deT= 30900K, logg=3.83 e¢ = 3.0 kms? para este ob-
jeto, em bom acordo com os resultados de Kendall et al. (199d3sos resultados para
as abundancias quimicas também estao consistenteto g@ara o nitrogénio, cujo valor
obtido (logs(N) = 7.23) €+0.33 dex acima do valor obtido por Kendall et al. (1994). As
baixas abundancias encontradas confirmam a condicaSE#&48 como uma estrela pobre
em metal.

Em sua analise, Kendall et al. (1994) estimaram uma masdeatde 0.55 M para
LSE148, com base nas trajetorias evolutivas de Schoemb§&r@87) para objetos Pos-
AGB. Combinando esta estimativa ao fato de que nebulosidadéetamente detectada
em torno da estrela, os autores discutem a possibilidade olgjeto estar evoluindo lenta-
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mente para a regiao das anas brancas no diagrama HR, s§anga pela fase de PN.
Discutiremos o estagio evolutivo deste objeto na proxgegRo.

5.4.3 Pad@&o de abundincias

Como descrito no Capitulo 4, analises recentes de aboragdquimicas publicadas sobre
estrelas P0s-AGB revelam um cenario complexo. Em segoadié revisao, van Winckel

(2003) aponta as caracteristicas quimicas de diversstABB, especialmente das Pos-
AGB classicas com tipos espectrais F, G e K. Ainda de acordoeaste autor, as analises
de P6s-AGB quentes tém apresentado baixas abundaneialoas, principalmente para o
carbono. O hélio tem sido detectado como aproximadamelde & em certos casos, en-
riqguecimento em nitrogénio. Com base em nossa analisadi@p de abundancias indica
gue mudancas nas abundancias superficiais ocorrerardiparsos objetos na fase AGB.

O Diagrama log G/N x log O/N

As estimativas de massas previamente apresentadas aa md¢l tém importancia cru-
cial na discussao dos cenarios evolutivos e do padrabutedancias obtida para as estre-
las da amostra. A razag/@ € comumente utilizada para separar objetos ricos ou pobre
em carbono e o processo de terceira dragagem € o respbpsévenriquecimento de
carbono (Iben & Renzini, 1983). Na Figura 5.11, os objetosaisa amostra estao local-
izados no diagrama log(R) x log(O/N). Na mesma figura, também inserimos, a titulo de
comparacao, as razoes de abundancias de outras datsdases como estrelas Carbonadas
(Lambert et al., 1986), estrelas P6s-AGB com tipo espifetra (Luck et al., 1990; Van
Winckel, 1997), e as amostras de Nebulosas Planetariasngshbtrgh & Barlow (1994)

e Peimbert & Torres-Peimbert (1983). As estrelas de nossataaapresentam razagdC

< 1, sendo portanto sub-abundantes em carbono, mostrandsrmoar®mportamento de
varias nebulosas planetarias.
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Oxigénio e os elementos

Baixas e elevadas abundancias de oxigénio tém sidoitdsson literatura para estrelas
P6s-AGB quentes (McCausland et al., 1992). A Figura 5.1%tra@ situacao em que o
oxigénio & predominante sobre o carbono nas atmosfaedares para nossos objetos. Re-
sultados similares para os objetos LSE3 e TYC6234-178ahfqublicados por Cerrigone
et al. (2009) com base na deteccao no infravermelho des enfil@im tipicos de silicatos
em ambientes circunstelares ricos em O. No caso de LSE63\e123111, os mesmos
autores detectaram um comportamento de dupla-quimitemaioxigénio para os en-
voltorios destes objetos, observando tanto perfis thpoam ambientes carbonados como
os PAHSs (Policyclic Aromatic Hydrocarbons) como os ja menados silicatos, devido a
guimica rica em oxigénio.

As analises para os demais elementosvelam cenarios diferentes. Baixas abundancias
para magneésio e silicio tém sido registradas pela titesia Os resultados publicados para o
enxofre indicam casos de sub-abundancia ou enriqueain(esm Winckel, 2003). Nossos
resultados mostram abundancias aproximadamente sptnaedig e Si, com consideravel
dispersao. Por outro lado, para o enxofre, obtivemos uediarsub-solar de legS) =
6.77, com valores extremos de 6.57 e 7.11 dex.

Carbono e Nitrogénio

Trabalhos anteriores sugerem notaveis sub-abundafeiearbono em estrelas P6s-AGB
quentes. Como casos extremos desse comportamento, M&eHleber (1998) encon-
traram [QH] = -2.23 dex para a estrela PG1323-086 e Conlon et al. (199 bnaacam
[C/H] = -2.3 dex para PHL174. Todavia, como mencionado na Se@ab, ®stes resul-
tados sao baseados em analise ETL das linhasmenC6578A, 6582A e especialmente
em 4267A, as quais sofrem efeitos nao-ETL significantesfidan et al., 1999; Nieva &
Przybilla, 2008) na faixa de temperatura tipica das estriebs-AGB quentes.

Na Figura 5.12 comparamos a distribuicao das abund&migacarbono obtidas em
nosso trabalho com outros resultados da literatura pasaséis estrelas P6s-AGB F —
K (Stasifiska et al., 2006) e P6s-AGB quentes (veja asaefés na Figura 5.12), com
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Figura 5.11: Abundancias relativas no diagrama log{p x log(C/N) para varias classes de estrelas.
Resultados para Nebulosas Planetarias do Tipo | (triasgquegros cheios), Nebulosas Planetarias do Tipo
Il (asteriscos verdes), estrelas P6s-AGB F-K (circuld aberto), estrelas carbonadas (estrelas azuis cheias)
podem ser comparadas com as estrelas P0s-AGB quentesadaalnesta tese (circulos vermelhos cheios).
A linha solida indica a razao/O = 1.

alguns objetos analisados em comum. Nesta figura, obseswdifeoencas consideraveis
entre as abundancias de carbono detectadas para as diszs da estrelas P6s-AGB de
acordo com a literatura. Nossos resultados nao indicaengrasde diferenca, apesar de
confirmar a sub-abundancia de carbono para a classe dalagftos-AGB quentes.
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Figura 5.12:Comparacao entre as distribuicbes das abundanciaarbeno obtidas em nossa analise e
outros resultados da literatura para estrelas P6s-A@B (8tasihska et al., 2006) e estrelas P6s-AGB quentes
(Moehler & Heber, 1998; McCausland et al., 1992; Sarkar et2805; Ryans et al., 2003; Hambly et al.,
1996; Kendall et al., 1994; Conlon et al., 1991).

Excesso de nitrogénio relativo ao Sol foi detectado emgaasoobjetos da amostra a
excecao de LSE148. Alguns resultados da literatura mosenriquecimento de nitrogénio
em estrelas Pos-AGB frias (Sivarani et al., 1999; Van Wehck997), assim como em Pos-
AGB gquentes. Como exemplo, a estrela Pos-AGB quente enhatitiade galactica CPD-
61° 455 apresenta [M] = +0.38 dex, detectada por Hambly et al. (1996). Por outro lado,
sub-abundancia de N também tem sido obtida em diversbalti@s (Moehler & Heber,
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1998). Assim, é realmente provavel que estes objetositersido enriquecidos com ma-
teriais processados da nucleossintese CNO na fase AGBaHitutar, notamos um forte
enriguecimento de nitrogénio para duas estrelas da nossstra, LSS4634 e LS3099,
localizadas na parte inferior esquerda do diagrama Jdg>Clog O/N na Figura 5.11A
exemplo da carbono, na Figura 5.13, comparamos nossosadssidas abundancias de
nitrogénio com outros resultados da literatura: Uma ardgpersao nas abundancias de
nitrogénio obtidas para diversas analises pode ser. vista
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Figura 5.13:Comparacao entre as distribuicdes das abundanciaisrdgénio obtidas em nossa analise e
outros resultados da literatura para estrelas Pos-AGBtgse frias. As referéncias sao as mesmas da Figura
5.12.
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Podemos recorrer aos processos de mistura ocorrentesend@B que sejam re-
sponsaveis pelos resultados obtidos em nossa analiseorféncia da terceira dragagem
esta diretamente relacionada as altas abundanciast®oa Este processo ocorre quando
o envoltorio convectivo da estrela AGB penetra na regi@onterface entre as duas ca-
madas de queima de H e He durante a fase de pulsos térmicsisng acarbono gerado
pela reacao triplax € levado a superficie estelar (Iben & Renzini, 1983). Aieficia deste
processo esta relacionada a massa do objeto centraksama material dragado e a met-
alicidade estelar. Espera-se que a terceira dragagem teaiba efeiciencia em estrelas
com massas entre 1.2 e 3.Q fGarcia-Lario, 2006) e decres¢ga com o aumento da metali-
cidade (Karakas et al., 2002). Outras consequéncias deeac@ da terceira dragagem &
0 enriquecimento estelar com elementos do processo dead@ihta de néutrons, detec-
tados em diversas estrelas P6s-AGB frias (van Winckel3RdBm nossos espectros, nao
detectamos nenhuma evidéncia da presenca destes edement

Uma possivel explicacao para o enriqguecimento de rétrimge, em alguns casos, do
hélio, &€ a ocorréncia da segunda dragagem. Como descri@apitulo 4, este processo
ocorre para estrelas de massa intermediaria com MM, (dependendo da composi¢ao
guimica) quando o objeto esta entrando no ramo AGB depmissgotamento do hélio
gueimando no nlcleo estelar. Neste estagio, a exparsacathadas externas extingue a
camada de queima do hidrogénio e o envoltorio convect&repa em regides profundas
dragando produtos da queima do ciclo CNO, principalmeelie i nitrogénio {He e'“N)
para a superficie, enquanto que a quantidadé@le 0 decresce (Boothroyd et al., 1995;
Kwok, 2000).

A ocorréncia do processo de “hot bottom burning” (HBB) t@&mbpoderia explicar
a natureza “enriquecida” de oxigénio ao invés do carboBorante a fase dos pulsos
térmicos, estrelas de massa intermediaria (3;5<M/ < 5-8 M) com metalicidade solar
experimentam uma queima nuclear na base do envoltoricectiwe durante os periodos
de interpulsos. Os principais produtos desta processgesaoos pelo ciclo CNO e desse
modo, espera-se que as abundancias superficiais de He e éntanm O*C & proces-
sado ent3C e!*N e assim, a razao/O permanece 1, dificultando o enriquecimento em
carbono pela terceira dragagem. Outros produtos do pm¢HB podem ser levados a
superficie pelo envoltorio convectivo como os isotopodldeCa, Mg, Al e’Li. Todavia,
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os modelos de evolugao estelar ttm mostrado que a deperadieste processo com a met-
alicidade nao deve ser ignorada (Garcia-Hernandez, @04l6).

Em nossa analise, o HBB poderia explicar nao somente alsuibdancia de carbono
encontrada, assim como o enriquecimento de nitrogéniongrazio para diversos objetos.
As Nebulosas Planetéarias do Tipo | sdo classificadas ca® &a suas abundancias de
hélio e nitrogénio, sendo (iAd) > 0.14 ou log (MO) > 0 (Peimbert & Torres-Peimbert,
1983). Acredita-se que elas sejam originadas de estrelass®a intermediaria, como 0s
objetos da nossa amostra. Como pode ser observado na Figjifd SS4634 € a Unica
estrela que possui as caracteristicas citadas por Pé¢i&berres-Peimbert (1983) e, por-
tanto, & uma possivel candidata a formar no futuro, umauldela Planetaria de Tipo I.
Outro interessante fato pode ser observado na Figura fué4ugere uma relacao entre as
sobre-abundancias de hélio e nitrogénio obtidas pasaasoestrelas (excluindo LSE148),
sugerindo a ocorréncia do HBB. O HBB tem sido ainda sugesaino mecanismo mais
aceito para explicar a ocorréncia das citadas PN de Tipatifd, 2007) e as abundancias
de estrelas AGB massivas ricas em oxigénio conhecidas é&stielas OHR (Garcia-
Hernandez et al., 2006).

As abundancias quimicas obtidas, combinadas com osegad@mtimados de Mys €
metalicidades para os objetos de nossa amostra, sugeremmranota do HBB fu a se-
gunda dragagem na fase AGB (exceto para LSE148 e possivelpaia LSE3). Todavia,
considerando as incertezas nas estimativas de massa edo$atalores estimados serem
da ordem do limite inferior de massa onde se espera que o HB®am®a ocorrer (de
acordo com os modelos evolutivos), ndo €& excluida a pitigside de que a terceira dra-
gagem tenha ocorrido em algum momento na fase AGB, emborareamos eficiéncia.
De fato, dependendo da taxa de perda de massa na fase AGBechsgoulsos térmicos, o
envoltorio convectivo pode se tornar menos massivo e teabmente, o processo de HBB
cessa devido ao fato da temperatura na base do envoltorieatovo decrescer. Neste caso,
a terceira dragagem poderia atuar, mesmo por um perioti @eitempo, trazendo parte
do '2C para a superficie (Vassiliadis & Wood, 1993). Alem djssorealmente o processo
HBB tiver ocorrido, ele deve ter sido mais eficiente paratolsjeomo LSS4634, com base
nas razoes de abundancias obtidas.



Abundancias Quimicas em Estrelas P6s-AGB Quentes 123

0-7-lIllllIllllIllllIllllIllllIllllIlllllllllllllllllllllllll.
06 [ :

05 L :

03 E

0.1F

02F 1

He/H

04 1

_0.5-IlIIIIlIIIIlIIIIlIIIIlIIIIlIIIIlIIIllllllllllllllllllllll.

01 00 01 02 03 04 05 06 07 08 09 10
N/H

Figura 5.14:Diagrama (He H) x (N / H) para as P6s-AGB quentes analisadas, indicando umavpbss’
relacdo entre o enriquecimento de hélio e nitrogénio.

LSE148

A analise do objeto LSE148 sugere se tratar de uma estrdjaixi@ massa (Whws ~ 1 -

2 M) pobre em metal. A escassez de linhas metalicas, comoadasta Figura 5.1, € 0
primeiro sinal de baixa metalicidade. Como nenhuma linhgede foi identificada para
a determinagado da metalicidade, utilizamos as abumaige CNO para tal estimativa,
obtendo um valor de Z(CNO) bastante baixo<2.001). Uma possivel explicacao para
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o statusdeste objeto seria considera-lo uma sub-ana do tipo O ¢sd€dlOB). De acordo
com Heber (2009), as sub-anas sdOBs sao objetos evsllddalizados no extremo do
Ramo Horizontal Extreme Horizontal Branch EHB) com luminosidade variando de 10
- 10° L, podendo ou nao apresentar espectro rico em hélio. Usanelaczo de Wood
& Zarro (1981) e a massa estimada para este objeto, podetmosaesma luminosidade
log(L/L,) = 3.5 para LSE148, acima do valor tipico para estrelas sbQ&nAlisso, o
valor de logy para LSE148 (3.83 dex) & incompativel com as altas greeglauperficiais
para as sub-anas, as quais situam-se entre 5.0 and 6.0stexag& de baixa massa como
LSE148, podem passar48 1® anos na fase Pos-AGB (Schoenberner, 1979). Se LSE148
é realmente um objeto P6s-AGB, seu envoltorio circuasfmde ter se dissipado comple-
tamente, resultando na falta de linhas de emissao consntedSecao 5.3.2. Com estes
fatos, nossos resultados sugerem a classificacao pralimieéste objeto como uma estrela
P6s-AGB evoluindo diretamente para a regiao das anas@sasem formar uma Nebulosa
Planetaria.



Capitulo 6

Estrelas OB em altas Latitudes
Galacticas

6.1 Introducao

Estrelas OB em altas latitudes galacticas foram desa@bprimeiramente em observacoes
conduzidas por Humason & Zwicky (1947) e, breve tempo deBtelman (1948) iden-
tificou um nimero nao desprezivel de fracas estrelas OBltms latitudes com altas ve-
locidades radiais (V> 100 kms?). Esta caracteristica levou muitos autores a concluir
que muitas destas estrelas pertencem de fato ao Haloigal&stidentificacao de estrelas
peculiares de tipo A e F por Bidelman (1951) chamou a atepe#a o fato da existéncia
de objetos aparentemente evoluidos em altas latitudés.fdis foi reforcado com o ad-
vento do satélite IRAS no final de década de 80, cujos dagledaram caracteristicas
de poeira circunstelar para diversos objetos com cores IB&Belhantes a objetos na
transicao AGB-PN.

Greenstein & Sargent (1974) ao estudar um conjunto corésidede 189 estrelas OB
em altas latitudes, encontraram 50 objetos que aparenterem indistinguiveis de ob-
jetos de Populagao | com base em espectroscopia de backg@o. Entretanto, boa
parte deles foram classificados como objetos evoluidosidBs posteriores como o de
Tobin (1987), identificaram de fato estrelas P6s-AGB, anés azuis (sdOB) e outros ob-
jetos evoluidos, abrindo um campo inexplorado de buscalgetos raros, possibilitando
0 surgimento de novas teorias, evidéncias observacieripigstoes a respeito dos tltimos

125
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estagios da evolucao estelar (Martin, 2004; McCausktndl., 1992). Por outro lado,
analises quimicas e dinamicas foram realizadas paexstis objetos e concluiu-se que
realmente, diversas estrelas OB com caracteristicasicas idénticas as estrelas normais
de populacao | do disco galactico, encontravam-se eas Htitudes (Kilkenny & Busse,
1992). Este fato intrigou diversos pesquisadores, ja gtrelas de Populac¢éo | ocorrem
predominantemente no disco. Entre estas estrelas OB esrialtades, ha correntemente
trés classificacOes possiveis:

1. Estrelas massivas jovens, formadas em altas latitudes;
2. Estrelas OB normais de Populacao | ejetadas do diséotgad;

3. Estrelas evoluidas, ou seja, estrelas azuis do ramzoméal plue horizontal branch
stars - BHB, estrelas Pos-ramo horizontgdost-HB stary ou estrelas P6s-AGB
quentes.

Embora a hipbtese de formacao estétasitu em altas latitudes seja ainda contro-
versa devido a baixa densidade do gas esperada nestasstdgyson & Hartquist (1983)
mostraram que estrelas podem ter sido formadas durang®eslentre nuvens com ele-
vadas velocidadesi{gh-Velocity Clouds HVCs). Estas pequenas nuvens provavelmente
se condensaram a partir de materiais com origem no disestgal (Bregman, 1980) ou
podem ainda, ter origem extra-galactica, como defendgomalautores (Wakker & van
Woerden, 1997). Analises dinamicas tém revelado estretovavelmente formadas no
Halo, como os objetos HD18100 e HD217505 (Keenan et al.,)1#g&sar da observacao
de diversas HVCs no Halo, nao existe nenhuma evidénciaredisonal de que elas es-
tariam em processo de formacao estelar. Wakker & van Véoeftd97) argumentam que
estas nuvens apresentam composicdes quimicas cons béadancias metalicas e, desta
forma, espera-se que estrelas formadas no Halo devam palksndancias similares a es-
tas nuvens.

A hipotese de formagao no disco e posterior ejecao patalo € mais plausivel. Es-
tudos de dinamica estelar tém indicado que os tempos denadGequéncia Principal, as
distancias e as velocidades de diversas estrelas ematltadés sao compativeis com al-
gum mecanismo que pode ter atuado e ejetado estes objedas ldato. Duas teorias tém
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sido propostas para explicar a ejecao. Uma delas defertdtaade que as estrelas origi-
nalmente faziam parte de sistemas binarios proximos enp@oente primaria massiva, ao
evoluir, gerou um evento de Supernova que interagindo dezanente com a secundaria,
fez com que esta fosse ejetada a grande velocidade parkgttates. A segunda hipotese
de ejecao teria ocorréncia em aglomerados abertos §owerde estrelas com altas ve-
locidades sao produzidas por interagcdes dinamicas;ipalmente por binarias proximas
(Leonard, 1989).

Os parametros atmosféricos das estrelas OB em altaglieditobtidos por estudos es-
pectroscopicos ou fotométricos, nao permitem a codistingao entre estrelas massivas da
Sequéncia Principal e estrelas P6s-AGB ou estrelas BldBrafetorias evolutivas de estre-
las Po6s-AGB quentes (ver Secao 4.3.3) cruzam regio&agrama HR que sao ocupadas
tanto por estrelas massivas da Sequéncia Principal, @yemtestrelas BHB com tem-
peraturas efetivas no intervalo de 10000K - 20000K, come seat observado na Figura
6.1. Nesta figura, notamos que os modelos evolutivos prepgrestrelas passando pela
fase Pos-AGB com g no intervalo aproximado de 18000K - 32000K cruzam a reg&o d
Sequéncia Principal ocupadas por estrelas OB massivasnas®as no intervalo aproxi-
mado de 8 a 16 Me dessa forma, ndo podem ser distinguidas com base aperszgsiem
parametros atmosféricos. Uma das maneiras de se distosgobjetos entre as classes es-
telares mencionadas, € através da determinacao daasgyuantidades intrinsecas, como
massas e luminosidades, ou através da determinacao@éaitias quimicas, que fornece
argumentos robustos e confiaveis para se estabeleceemaig estagio evolutivo destes
objetos OB em altas latitudes.

Motivados por estas questdes e pelos resultados daadat®strelas P6s-AGB quentes
no Capitulo 5, efetuamos a analise quimica nao-ETL da amostra de estrelas OB em
altas latitudes com o objetivo de identificar objetos exdss dentre estas estrelas.

6.2 Analise

Nesta Secao, apresentamos a analise da amostra de dlasesin altas latitudes. A
metodologia para analise espectroscopica segue 0 meatnaocputilizado na analise da
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Figura 6.1: Diagrama HR mostrando varias trajetorias evolutivas-Béquéncia Principal para estrelas
com massas entre 3.2 e 2Q Minhas solidas em preto) e trajétorias evolutivas R&B com massas centrais
variando de 0.61 a 0.94 Mlinhas solidas em vermelho). Estao indicadas também astrajetorias Pos-
AGB, as massas relativas na Sequéncia PrincipginM, que neste caso, variam de 3 a g.Ms trajetorias
Pbs-Sequéncia Principal foram obtidas de Claret (208d)passo que as trajetbrias evolutivas P6s-AGB
foram obtidas de Bloecker (1995). Os modelos prevém quelastpassando pela fase P6s-AGB, com log
Tet no intervalo aproximado de 4.26 — 4.51, cruzam a regido d@&weia Principal ocupada por estrelas
OB massivas com massas no intervalo aproximado de 8 a ;1€ déssa forma, nao podem ser distinguidas
com base apenas em seus parametros atmosféricos.

amostra de estrelas P6s-AGB quentes e pode ser vista elfmedebeCapitulo 3. A lista de
linhas utilizadas para a determinacao das abundan@dgaside He, C, N, O, Mg, Sie S
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pode ser consultada no Capitulo 2.

6.2.1 Pa@metros atmoseéricos

Ao contrario da analise das estrelas P6s-AGB quenté@g&rios fotométricos e espec-
troscopicos foram utilizados para a obtencao dos patr@s atmosféricos temperatura efe-
tiva T, gravidade superficial lage microturbuléncid.

Temperatura efetiva e gravidade superficial

Determinacao fotométrica paraék e logg

A Tabela 6.1 lista os dados fotométricos nos sistemas dareStromgren para as estrelas
da amostra. A maioria dos dados fotométricos foram obtiddsase de dados SIMBAD ou
de outras referéncias, indicadas na tabela. Infelizmeritedices esta disponivel somente
para 9 estrelas da amostra e somente para estas, a tenmgttmétrica, calculada com
base no método iterativo descrito no Capitulo 3, podelstda.

Calibracdes fotométricas para os indices Stromgeeplados com ajustes da linha de
Hy foram utilizados para obtencao des® logy, comparando o espectro observado ao
conjunto de espectros tedricos em torno degdrados em nao-ETL com abundancia so-
lar. A Figura 6.2 mostra o ajuste desta linha para a estrdid 4 Sutilizando-se o método
iterativo. A Tabela 6.1 também mostra os parametros dérioss Tt € logg obtidos com
este método.



Tabela 6.1: Dados fotométricos e parametros atmostbtidos pelo método iterativo para amostra de estrebasr®

altas latitudes galacticas.

Objeto B-V U-B G B Esv Esy (by) Tier(K) logg
BD-15115 -0.18 -0.74 0.165 - - °0 -0.100 - -
TonS195 -0.12 -0.70 0.279 - - - -0.090 - -
CPD-6891 -0.16 - 0.146 - 003 - -0.081 - -
TonS308 -0.16 -0.70 0.272 - - - -0.094 - -
HD21305 -0.19 -0.72 0.185 2.645 - - -0.072 20200 4.07
HD86796 -0.17 - - - - - - - -
LSE220 0.14 - - - - - - - -
LSE273 0.14 - - - - - - - -
HD125924 -0.18 -0.84 0.071 2.615 - - -0.095 23300 4.07
HD149363 -0.02 -0.81 -0.074 2564 - - 0.081 30900 4.20
LSE255 -0.08 -0.68 0.224 2.647 - - 0.00819400 3.70
LSE14 -0.10 -0.98 0.149 2.626 - - -0.015 21000 3.71
CPD-247094 -0.15 -0.73 0.223 - - 0.02 -0.036 - -
HD209684 -0.24 -0.81 0.150 2.665 - - -0.074 21100 3.87
HD216135 -0.17 -0.59 0.393 2.664 - - -0.051 16300 3.94
HD218970 -0.24 -0.73 0.241 2670 - - -0.089 18900 4.08
HD220787 -0.15 -0.68 0.259 2.637 - - -0.084 18500 3.71

aKilkenny et al. (1991)
bViton et al. (1991)
“Magee et al. (2001)
dKnude (2002)

sealog[eo sapnjijeT seye wa go Sejalis3

0€T
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Figura 6.2: Espectro sintético sobreposto ao espectro observadoapastrela LSE14, mostrando o
ajuste da linha K para estimativa da gravidade superficialdagilizando o método fotométrico descrito
no Capitulo 3. Neste caso, os valores obtidos foragn=T21000K e log = 3.71 dex

Determinacao espectroscopica

Os parametros atmosféricos também foram determinagagiade critérios espectrosco-
picos, fazendo o uso de espectros de alta resolucao paraestrelas selecionadas para
analise. Os espectros sintéticos foram gerados em fismmahao-ETL com codigo SYN-
SPEC e comparados aos espectros observados em regideisaesple interesse. As redes
de modelos atmosféricos utilizadas sao também em Aagderadas a partir do programa
TLUSTY (descritos no Capitulo 3).
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As linhas da série de Balmerste Hy foram utilizadas para estimativa da gravidade
superficial. A escolha dessas linhas vém do fato de que stas enenos suscetiveis a
influéncia de possiveis componentes em emissao quempassarer para alguns objetos,
devido a presenca de ventos estelares ou envoltoriogeieap A partir de uma analise
quantitativa inicial (ver Secao 2.2.1), um intervalo dmperatura efetivAT¢ foi escol-
hido para cada objeto e foram gerados espectros sintgt@asas linhas de Balmer. A
comparagao entre espectros tedricos e sintéticosifperanquantificacao de valores de
logg associados aos valores de temperatura. A Figura 6.3 eXmamiresultado final
obtido com este método para a estrela LSE14.
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Figura 6.3:Espectro sintético (linha cheia em vermelho) sobrepostespectro observado para a estrela

LSE14, mostrando o ajuste da linhg Idara estimativa da gravidade superficialgqmelo método espec-
troscopico. Neste caso, os valores obtidos foragn:=T20500K e log = 3.76 dex.
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Para a determinacao da temperatura efetiva, utilizamo®imdo do equilibrio de
lonizagao. Os pares iniciais{i[ logg) obtidos no primeiro ajuste das linhas de hidrogénio
sao tomados para obtencao de abundancias de espéti@say com mais de um estagio
de ionizacao consecutivo no intervalo de temperaturaiderado. O equilibrio € alcancado
quando as abundancias dos elementos nestes difererégieste ionizacao se equipa-
ram, atingindo assim a temperatura de equilibrio. As teaipeas foram determinadas
aplicando-se o equilibrio de ionizacao especialmemt@ @ Si/Sim, sendo utilizado
também o equilibrio de ionizacaai®m, Sin/Simt € Nu/N m. Quando possivel, o equili-
brio de ionizacao de mais de uma espécie foi utilizadosteneaso, a temperatura adotada
reflete a média entre os valores obtidos. A Tabela 6.2 mostdiversos métodos utiliza-
dos para determinacao desE os valores finais adotados.

Com o valor de temperatura efetiva determinado, novoses$sto feitos para as linhas
de hidrogénio e a gravidade superficial & entao deteain@omo mencionado, utilizamos
as linhas ki e Hy e em geral, os valores de lpgbtidos para as duas linhas diferem de, no
maximo, 0.1 dex.

A Figura 6.4 mostra a comparacao entre as temperaturtagasfebtidas com os dois
métodos para as 9 estrelas da amostra, onde o métodoefvikwmpodde ser aplicado. A
Figura 6.5, mostra 0 mesmo comparativo para os valores delgde superficial. Com
relacao a temperatura efetiva, a diferenca entre as degerminacdes nao chega a 8%,
exceto para a estrela mais quente da amostra, HD149363notateos uma diferenca de
~15%. Os valores de.f estao distribuidos de forma homogénea em torno doseslor
de temperaturas que denotam a igualdade entre os doisoséreth da Figura 6.4), in-
dicando que as temperaturas obtidas com o0 método iteedtéo em bom acordo com as
temperaturas obtidas com base na sintese espectral.

A figura comparativa com os valores da gravidade superfielalspdois métodos ap-
resenta, no entanto, um panorama diferente. Com excecastebla HD149363, onde 0
valor de logy obtido pelo método espectroscopico foi de 0.8dex meneragobtido pelo
método iterativo, os valores de lpgbtidos por sintese espectral sdo maiores (em média
0.2 dex) que os valores de lpgptometrico para os objetos restantes.



Estrelas OB em altas Latitudes Galacticas 134

Tabela 6.2: As temperaturas efetivas obtidas com o eqoilile ionizacao para as estrelas
OB em altas latitudes galacticas.

Nome Ni/Nm O1/Oun  Siw/Sim  Sim/Sitv - Sn/Smr Adotada
Tef(K) Tef(K) Tef(K) Tef(K) Tef(K) Tef(K)
BD-15115 - - 19600 - - 19600
TonS195 - - 17200 - 17100 17200
CPD-6891 - - 22200 - - 22200
TonS308 - - 18600 - - 18600
HD21305 - - 19400 - - 19400
HD86796 - - 18300 - - 18300
LSE220 - - 19800 - 20200 20000
LSE273 - 15600 15200 - - 15400
HD125924 - - 22400 - 22300 22400
HD149363 26500 - - 26300 - 26400
LSE255 - - 21000 - 20900 21000
LSE14 - - 20400 - 20500 20500
CPD-247094 - - 20100 - - 20100
HD209684 - - 21800 - - 21800
HD216135 - - 15800 - - 15800
HD218970 - - 19600 - - 19600
HD220787 - - 18600 - - 18500

Cabe ressaltar que os valores dg & logg obtidos pelo método iterativo foram uti-
lizados para verificar os resultados do método especipost.” Na analise subsequente,
os resultados do método espectroscopico foram os de datados para a obtencao das
abundancias.

Microturbul éncia

A determinacao da microturbuléncia para as estrelaa desostra foi feita de maneira sim-
ilar as estrelas P6s-AGB quentes, com a utilizacaoidhas de Gr (ocasionalmente 9,
com o requisito de que as abundancias quimicas obtidasiSeflependentes da largura
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Figura 6.4:Comparagio entre temperaturas efetivas obtidas peltsios iterativo e espectroscopico para
estrelas OB em altas latitudes.

equivalente. A Figura 6.6 ilustra um exemplo do diagnastia microturbuléncia para a
estrela HD149363. Os quatro painéis da figura mostram o gaarpento das abundancias
de oxigénio de diversas linhas com diferentes valores d@eotoirbuléncia. Neste caso, a
independéncia das abundancias com a largura equivébeotatida para o valor dé = 13
kms2.
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Figura 6.6: Diagnostico da microturbuléndapara a estrela HD149363. Os painéis
mostram o comportamento das abundancias de oxigénid patares de microtubuléncia,
4,8, 13 e 19 kms. Neste caso, aindependéncia das abundancias com alagyivalente
foi obtida para o valor d& = 13 kms?.

Velocidade de rota@o

Em nossa analise utilizando sintese espectral, a veldeidotacional projetadasen, é
considerada um parametro livre. Como mencionado nadS&ga4, o Synplot permite a
convolugao do espectro tedrico com perfis rotacionai®spondentes a valores arbitrarios
devsen (o perfil instrumental também foi considerado como mecaaide alargamento
das linhas). Os valores obtidos @&en para cada objeto da amostra foram tomados como
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Tabela 6.3: Os parametros atmosféricos e as velocidadasionais projetadagsen
encontrados para a amostra das estrelas OB em altas latijaldeticas.

Nome Tet logg & vsen
(K) (kms™) (kms?)
BD-15115 196065 3.71 7 23
TonS195 172055 4.07 8 3@3
CPD-6891 2220Q%0 3.26 2 21
TonS308 186005 4.11 5 10410
HD21305 19400 4.14 14 245
HD86796 183004900 4.17 5 132
LSE220 2000000 4.20 6 623
LSE273 15400/ 3.82 7 44:4

=400

HD125924  22400% 4.16 10  6%4
HD149363  26400% 3.40 13 926

LSE255 2100009 398 5 434
LSE14 2050059 376 16  8@&5
CPD-247094 20104% 3.10 2 21
HD209684  2180G% 4.10 6 1038
HD216135  15800% 3.97 3 687
HD218970  1960G% 4.27 5 889
HD220787  1850G% 3.74 8 2%3

uma meédia dos valores individuais obtidos para cada umdirdess analisadas. A in-
certeza envsen foi tomada simplesmente como o desvio padrao dos valodegdoais.

A Figura 6.7 mostra a distribuicao da velocidade rotaaipnojetada para as estrelas desta
amostra, com indicacao de divisao em dois grupos: aslastle baixa rotacao , corsen

< 40 kms!, e com velocidades rotacionais acima do valor de 40°kms

Na Tabela 6.3 listamos os parametros atmosféricos e aisalte rotacional projetada
para as estrelas OB em altas latitudes analisadas. A coliista as temperaturas efetivas
com suas respectivas incertezas. As colunas 3, 4, e 5 listapectivamente, o valor de
logg, a microturbuléncia e @sen com sua respectiva incerteza.
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Figura 6.7: Distribuicao da velocidade rotacional projetag@n para as estrelas OB em altas latitudes
galacticas.

Incertezas dos paametros atmoséricos

Assim como no caso das estrelas P0s-AGB quentes, estimaimosrteza em g com
base nas dispersdes das abundancias quimicas obtidasr al@ equilibrio de ionizacao
utilizado. A diferenca entre a abundancia média enedlatpara um dado elemento em
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dois estagios consecutivos de ionizacao, por exempin £Siiv, nao deve exceder a dis-
persao das abundancias encontradas para as linhaslual&/i Este procedimento permite
estimar a faixa de temperatura efetiva no qual o equilideiconizacao & alcancado e esta
faixa indica a incerteza em.{. As incertezas nas temperaturas das estrelas analisadas aq
podem variar de acordo com a analise de diferentes espécie

Para a estimativa da incerteza na gravidade superficiliaaf®s diversos ajustes das
linhas de Balmer para um valor fixo deslconsiderando diferencas minimas nos valores
de logy ajustados. As asas das linhas de Balmer em estrelas es®kAd mais sensiveis
a variacoes em lggdo que as mesmas linhas em estrelas da Sequéncia Primspelds
anas). Este fato € ilustrado na Figura 5.6, onde & apgseeam conjunto de perfis tebricos
da linha H. Nesta figura, as linhas foram geradas com diferentes gatl@rgravidade su-
perficial tipicos de estrelas nao evoluidas e de estestasladas neste trabalho. Nota-se o
comportamento diferenciado das asas das linhasdketdcordo com o valor da gravidade
utilizada. Considerando estes argumentos, e que a maesiagdrelas de nossa amostra
apresentam logg entre 3.7 e 4.3 (exceto por 3 estrelashamds a incerteza na gravidade
superficial em 0.1 dex.

A incerteza na microturbuléncia foi definida pela a regi@oninima dispersao no plano
EW x loge(O). Um valor tipico de¢ = 2kms* foi encontrado para todos os objetos.

6.2.2 Abundancias gumicas

Os parametros atmosféricos obtidos por sintese egpémtam utilizados para a determi-
nacao das abundancias das estrelas da amostra. Alsissl@ouimicas em formalismo
nao-ETL para He, C, N, O, Mg, Si e S foram obtidas linha-jprund ao se comparar os es-
pectros observados com os espectros tedricos gerados jgaygrama Synplot (ver Secao
3.3). A Tabela 6.4 lista as abundancias médias com osaegpe desvios padroes e 0
namero de linhas utilizadas na analise, indicado emmpesés. A Figura 6.8 mostra as
abundancias relativas das estrelas da amostra com basalooss solares de Asplund
et al. (2006).



Tabela 6.4: Abundancias absolutas para as estrelas esnlatitades galacticas analisadas em escala logaritronge

loge(H) = 12. As abundancias solares sao de Asplund et al. (2006)al0oses em parénteses denotam o niUmero de linhal

utilizadas na analise.

Nome log:(He) loge(C) loge(N) loge(O) loge(MQ) loge(Si) loge(S)
BD-15115 11.030.07(11) 8.380.07(10) 7.720.07(21) 8.7@0.08(23) 7.15 7.220.10(8) 7.040.09(13)
TonS195 10.780.28(7)  8.7%0.09(7) 8.2%0.11(8) 9.040.11(12) 7.57 7.780.10(9) 7.2%0.07(12)
CPD-6891 11.020.08(12) 7.1%0.10(4) 7.2@0.13(17) 7.920.12(32) 6.84 6.980.07(4) 6.880.08(5)
TonS308 11.080.05(11) 8.20 7.960.04(3) 8.86:0.06(2) 7.28 7.560.07(5) 7.080.06(6)
HD21305 10.1@0.33(5) 8.6%0.10(10) 8.1%0.12(19) 8.7#0.08(15) 7.6%80.20(2) 7.640.07(9) 7.0&0.07(11)
HD86796 10.980.05(12) 8.330.06(11) 7.850.10(11) 8.6&0.08(22) 7.430.03(3) 7.4%0.14(9) 7.060.10(14)
LSE220 11.060.05(13) 8.380.02(8) 7.760.06(10) 8.7%0.103(10) 7.26 7.360.06(8) 7.020.06(8)
LSE273 10.940.06(11) 8.260.06(4) 7.730.03(2) 8.780.05(5) 7.05 7.460.06(6) 6.9#£0.07(13)
HD125924 10.920.07(12) 8.3@0.07(8) 7.730.08(17) 8.740.04(20) 7.08 7.280.09(6) 7.080.04(5)
HD149363 11.0#0.05(13) 8.240.06(3) 7.7&0.07(6) 8.7@0.08(12) 7.55 7.580.06(6) 6.930.01(3)
LSE255 11.080.09(12) 8.4%0.10(11) 7.8#0.07(16) 8.520.07(17) 7.54 7.380.08(6) 7.19:0.04(6)
LSE14 11.040.10(10) 8.440.08(5) 7.820.09(12) 8.720.07(10) 7.05 7.3¥0.05(6) 7.1%0.08(6)
CPD-247094 11.040.02(7) 7.220.06(6) 7.580.14(18) 8.220.05(20) 7.320.05(3) 7.060.06(7) 7.2%0.13(11)
HD209684 11.040.07(11) 8.440.05(4) 7.790.07(6) 8.7&0.07(10) 7.31 7.480.05(5) 7.280.03(3)
HD216135 11.020.05(13) 8.260.03(4) 7.8%0.14(2) 8.720.03(2) 7.27 7.4¥0.08(7) 7.120.04(8)
HD218970 10.9920.05(12) 8.420.07(4) 7.720.08(6) 8.8%0.05(8) 7.53 7.540.08(6) 7.180.05(7)
HD220787 10.9%0.10(11) 8.260.05(7) 7.8@0.10(19) 8.560.06(16) 7.10 7.260.12(8) 6.9%0.08(13)
Sol 10.93 8.39 7.78 8.66 7.53 7.51 7.15

seanoees sepnine seje wo go Sseleis3

vl
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Figura 6.8: Abundancias relativas para as estrelas OB em altas lasitgdlacticas, com cada simbolo
representando um objeto. A linha cheia indica os valoresaslkegundo Asplund et al. (2006).

Incertezas nas abunéncias

A semelhanca do calculo feito para estrelas P0s-AGBtgseas incertezas nas abundancias
guimicas foram computadas de acordo com as incertezasadlametros atmosféricos
(Secao 5.2.3), desen e do desvio do ajuste do continuum estetmoftinuum= 0.01
para todas as estrelas). Neste caso, as incertezas forgputegias somente para as es-
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trelas LSE273, LSE255 e HD149363, ja que estes objetoswobodo o intervalo de
temperatura efetiva obtida e portanto, sao represeosatia amostra. Para a estimativa
da incerteza nas abundancias, variamos os valores das@@os citados sempre em val-
ores positivos de suas incertezas, um parametro de cadaneetendo o restante dos
parametros fixos. A seguir, re-determinamos a abund&ociaspodente a variacao de tal
parametro. As varia¢des nas abundancias quimicasgatiferentes parametros estao lis-
tados na Tabela 6.5. Na Ultima coluna da tabela, listamwsagezas totais obtidas como
a soma das incertezas individuais em quadratura.

6.3 Discusao

Nesta Secao pretendemos discutir os resultados de afciad "obtidos para as estrelas
OB em altas latitudes com o intuito de efetuar uma classéiw&volutiva preliminar dos
objetos. Para tal, juntamente com as abundancias, fazemss de trajetorias evolutivas
para estrelas Pos-Sequéncia Principal e das velocidadiess obtidas para os objetos da
amostra, descritas no Capitulo 2, Secao 2.3.

6.3.1 Estimativas de massas e idades

De posse dos parametros atmosféricos obtidos para atassfia amostra, estimamos as
massas e idades utilizando trajetorias evolutivas Rog#hcia Principal de Claret (2004),
as trajetorias para ZAHEZEero Age Horizontal Branghe Pos-HB de Dorman et al. (1993)

e as trajetorias P6s-AGB de Bloecker (1995) e Schoenb€tA83). A Figura 6.9 mostra

as estrelas no plano Igg logTes juntamente com as trajetérias Pos-Sequéncia Principal
para estrelas de Mys correspondendo a 3.98, 5, 6.31, 7.94, 10 e 15,%Ms trajetorias
Pb6s-AGB citadas. Com as trajetbrias evolutivas, estioeamassa e o tempo evolutivo
dos objetos conforme mostrado na Tabela 6.6. A luminosittadestimada com base na
relacao massa-luminosidade (Aller et al., 1982).
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Tabela 6.5: Incertezas das abundancias das estrelas OBasrtatitudes galacticas.

Nome espécie 6(Ter) d(logg) 6(€) d(vsen) 4S(total)

LSE273 Ha -0.08 +0.04 -0.01 +0.03 0.10
Cu -0.08 +0.02 -0.05 +0.08 0.11
N1 -0.08 -0.02 -0.04 +0.05 0.11
On -0.10 +0.04 -0.03 +0.04 0.14
Mgn +0.05 -0.02 -0.14 +0.11 0.18
Sin +0.06 -0.02 -0.07 +0.07 0.12
Sim -0.10 +0.06 -0.04 +0.06 0.14
Su -0.04 +0.02 -0.05 +0.04 0.08

LSE255 Ha +0.03 +0.04 -0.01 +0.03 0.06
Cu +0.04 +0.01 -0.07 +0.10 0.12
N -0.08 +0.02 -0.11 +0.08 0.16
On -0.14 +0.02 -0.07 +0.06 0.17
Mgn +0.09 -0.01 -0.14 +0.12 0.20
Sin +0.08 -0.01 -0.04 +0.04 0.10
Sim -0.12 +0.06 -0.15 +0.10 0.22
Su +0.06 -0.01 -0.06 +0.03 0.09

HD149363 He +0.03 -0.01 -0.01 +0.03 0.05
Hen -0.15 +0.26 -0.02 +0.08 0.23
Cu +0.04 +0.02 -0.03 +0.06 0.08
N +0.06 -0.06 -0.02 +0.04 0.10
N 1 -0.12 +0.10 -0.02 +0.03 0.16
On +0.06 -0.02 -0.06 +0.07 0.11
Mgn +0.06 -0.04 -0.04 +0.05 0.10
Sim +0.07 -0.02 -0.10 +0.07 0.14
Sitv. -0.09 +0.09 -0.07 +0.07 0.16
Sm +0.06 -0.03 -0.01 +0.04 0.08
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Figura 6.9:Estrelas OB em altas latitudes galacticas no diagrama deg Togg. As linhas cheias (em
negrito) indicam as trajetorias evolutivas de Claret @Qfara Myaus correspondendo a 3.98, 5, 6.31, 7.94,
10e 15.9 M e as linhas mais fracas (cinzas), as trajetorias evokifs-AGB de Schoenberner (1983) para
massas centrais de 0.546 e 0.565 &las de Bloecker (1995) para massas centrais de 0.605, 0.625,
0.836 e 0.940 M. As barras de erro no canto superior direito indicam as fezas em {; e logg. Os
simbolos individuais para cada objeto sao os mesmos dasHg3



Tabela 6.6: Velocidades radiais, massas, idades, lundiadss, movimentos proprios, paralaxe e tipos espectris M
estimados para a amostra das estrelas OB em altas latitaldesicps.

Objeto Vikms™) M(Mo) Tewf(10anos) L(lo) u(@)  p@) () MK
BD-15115 92.0 8.5 26 361 895 -0.33 1.52 B2l
TonS195 280.3 577 34 295 21.6D -6.00 - B3B4V
CPD-6891 82.2 142 21 453 1199 -0.80 - B1.3B2ll
TonS308 97.9 6.3 21 3.11 120 0°30 - B2.5B3V
HD21305 74.0 6.9 15 3.22 021 2.25 -1.44 BR2.5IV
HD86796 44.1 6.0 15 3.03 -5.00 -380 - B3V
LSE220 -44.5 6.9 7 3.26 -9.80 -3b0o - B3IV/V
LSE273 7.2 5.4 65 2.86 -5.00 -1%0 - BSIV
HD125924 242.9 8.7 6 365 332 -9.66 -1.88 B2IV
HD149363 147.6 18.0 10 485 -9.80 -11.92 0.16 BO.5II
LSE255 13.1 8.2 20 355 1.00 -298 1.24 BAWI
LSE14 -48.8 9.0 23 370 2.00 10%0 - B2llI
CPD-247094 -45.1 1437 30 451 -5.99 -12.50 - B2l
HD209684 79.9 8.6 12 363 -161 0.25 2.27 B3lll
HD216135 -12.6 5.2 57 2.80 -18.97 -13.19 2.83 B5V
HD218970 98.0 6.4 1 3.14 46.82 3446 1.86 /B2
HD220787 25.4 7.6 33 342 310 -116 1.75 BAVI

aAssumindo estrela de Pop. |
bDados do Catalogo Tycho

sealog[eo sapnjijeT seye wa go Sejalis3

ov1
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6.3.2 Compara@o dos resultados de composip quimica com a
literatura

HD149363

Este objeto foi classificado como uma estrela BO.5111 em Maorgt al. (1955) e em Waller-
stein & Wolff (1965) com uma velocidade radial del15 kms?. Utilizando calibracdes
fotométricas, Gulati et al. (1989) estimaram a tempesaéfietiva para este objeto como
sendo 26000K. Com base em espectros de baixa resolucdo®fdéomeétricos do sistema
Stromgren, Kilkenny & Busse (1992) estimaram uma= 31000K, logy = 3.8 e uma ve-
locidade radial V = +155 kms?. Estes autores especularam o fato de HD149363 ser uma
estrela rica em hélio pelas intensidades das linhas deiet471A. O primeiro trabalho
de analise quimica ocorreu com Zboril & North (2000), gegnearam os parametros at-
mosféricos T; = 30000K, logy = 4.0, abundancias de He, C, N, O em ETL e ao contrario
de Kilkenny & Busse (1992), classificaram HD149363 como aveVestrela peculiar com
sub-abundancia de héliblé-weak stay. Ainda neste Ultimo trabalho, foi estimado um
vsen = 95 kms'! para esta estrela. Martin (2004), com base na analise EEBsplectros

de alta resolucao, estimou abundancias normais pagaobgdto, similares as estrelas de
Populacao I. Computando trajetorias estelares comiti@dw Potencial galactico, Martin
(2006) concluiu que HD149363 foi provavelmente ejetadaisicodgalactico.

Nosso espectro de HD149363 nao mostra caracteristiemsmtiadas para este objeto,
como presenca de linhas de emissao ou indicios de veelaesnas suporta o tipo espec-
tral de B0.5lll. Nossa analise espectral em nao-ETL eeablindancias aproximadamente
solares para todos os elementos analisados, como podeifieaste na Figura 6.10, onde
nossos resultados sao comparados aos resultados de [28A#). A Figura 6.9 mostra
que, com base em seus parametros atmosféricos, HD148868&aser classificada como
uma estrela P6s-AGB quente de baixa massa {M).56 Mo), assim como o0 caso da
provavel P6s-AGB quente LSE148, analisada no Capituldddavia, sua composicao
guimica & bem diferente deste Ultimo objeto e seuvalén também nao & compativel com
um estagio evolutivo avancado. Alem disso, sua altacidéale radial & compativel com
um cenario de ejecao do disco e portanto, nossos resaltatbcam HD149363 como uma
estrela massiva formada na disco galactico, de acordo s@mgamentos de Martin (2004).
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Figura 6.10:Abundancias quimicas relativas para a estrela HD149B68as nesta tese e comparadas aos
valores de Martin (2004). A linha sblida denota os valor#ares de Asplund et al. (2006).
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BD-15115

O objeto BD-15115 foi identificado como uma estrela B5 emasdagspectrais no trabalho
de Cowley (1958). Graham & Slettebak (1973) utilizando dgadtomeétricos e espectros
de baixa resolucao, indicaram tipo espectral B2V semiatiiitacao de peculiaridades no
espectro do objeto. Com base em espectros no ultraviol¢Eg @ fotometria Stromgren,
Quin et al. (1991) estimaram a temperatura efetiva em 19%2@QiiKando a calibracao de
Lester et al. (1986) e gravidade superficial de 3.5 dex. QGmidefs autores, ao mode-
lar o espectro IUE de baixa resolugao, nao encontraraaisste anomalias causadas por
possivel presenca de envoltorio de poeira, sugerindd BIL5 se tratar possivelmente de
uma estrela B da Sequéncia Principal. Conlon et al. (1992)analise ETL de espec-
tros de alta resolucao, encontraram parametros agmoa$ similares aos tltimos autores.
Seus resultados para analise quimica revelaram sulgtabcia em carbono, magnésio e
enxofre. Apesar deste fato, os autores apoiaram a clagéifick objeto como sendo de
Populacao | devido ao fato de suas abundancias seredaslatipartir de um namero in-
suficiente de linhas espectrais e as incertezas associerdas de até 0.3 dex em alguns
casos. Os Ultimos autores encontraram ainda, uma vetteciddial der94 kms! para este
objeto. Magee et al. (2001), com base em espectros de atlagas e de melhor quali-
dade que aqueles utilizados por Conlon et al. (1992), dlatwmebundancias quimicas em
ETL com valores aproximadamente solares, classificandgedcobomo provavel estrela
B massiva ejetada para o Halo. A mesma interpretacage=tante no trabalho de Martin
(2004), que nao encontrou sinais de peculiaridades gasara o objeto.

Assim como mencionado por Conlon et al. (1992), nossostesd indicam um ob-
jeto que deixou Sequéncia Principal, mas que ainda ndoievmbastante para apresentar
tracos de enriquecimento atmosférico por eventuaisassms de mistura. Esta particulari-
dade pode ser observada na Figura 6.9, onde BD-15115 #ichedd como o objeto com
maior idade entre as estrelas com massas maiores que8.CdM nosso espectro de
alta resolucao e o valor de lggbtido, classificamos a estrela com o tipo espectral B2lII.
Nossos valores deeJ e logg estao em excelente acordo com os resultados de trabalhos
anteriores e nossos resultados de composi¢cao quingeasn que BD-15115 & um objeto
de Populacao I, apresentando abundancias isentas neba® como citado por Conlon
et al. (1992). Em nossa analise, apenas o magnésio afaéskeyiH] = -0.38 dex do valor
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solar. Todavia, as abundancias de magnésio em estrelésnOBdicado um padrao com
consideravel dispersao, como atestam as determisagieg(MgH) + 12 realizadas para
5 Associacdes OB por Daflon et al. (2001), onde um valorion&blaixo do solar também
foi encontrado para este elemento.

LSE220 (HD11040) e LSE273 (HD125109)

Estes objetos aparecem na extensao do Catalogo lL88irf{fous Stars in the Southern
Milk Way) com tipos espectrais OB-. LSE220 foi classificada como cemda B3IV
no Catalogo de objetos OB galacticos publicado por Re@d3R enquanto que LSE273
foi classificada como uma B6lll. Até o presente momentohnentrabalho de analise
guimica destes objetos foi encontrado na literatura.

A Figura 6.9 indica a posi¢cao de LSE220 como sendo um opjgam de massa in-
termediaria na Sequéncia Principal (6.9)Mfato corroborado pelos seus altos valores de
gravidade superficial gsen. Nosso espectro esta de acordo com o tipo espectral indi-
cado por Reed (2003) e nossa analise quimica em nao-EJdéresgue este objeto tem
abundancias aproximadamente solares. Com moderadadasleaadial e moderada al-
titude galactica, estudos da dinamica estelar do obpiongcessarios para indicar uma
possivel ejecao do disco ou formacgao estelaitu no Halo.

A Figura 6.9 indica LSE273 como uma estrela menos massigajygmente deixando
a Sequéncia Principal comAdus ~ 5.5 M,. O espectro com nimero de linhas espectrais
em geral pouco intensas, é refletido em seus parametrosfé@mcos T; = 15400K, log
= 3.82 dex & = 7.0 kms!. Estimamos tipo espectral B5IV para este objeto e com base
em abundancias quimicas normais, baixa velocidadel radomerada latitude galactica e
moderadossen, sugerimos que esta estrela trata-se de um objeto da Sea&&imcipal.

LSE14 (HD183761)

O objeto em questao foi descrito originalmente por Dwdsets al. (1982) como uma es-
trela B8 em latitude galactica intermediaria. Os mesnubsras apontaram uma distancia
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zde 1.95 kpc abaixo do plano galactico para o objeto, esancath base em calibracdes
da luminosidade obtida com fotometria UBV. Entretanto Mo{di985), indicou um tipo
espectral B1.5 & = 0.55 kpc para este objeto. O catalogo de Reed (2003) inglioa t
espectral B2Ill. A exemplo de LSE220 e LSE273, LSE14 nacpicsté entao, analise de
composicao quimica.

O espectro deste objeto &€ bem similar ao espectro de LSHa86,que possuem tem-
peraturas efetivaswsen semelhantes. Entretanto, seus valores de gravidadesisiaper
e microturbuléncias sao bem diferentes como mostra d&éki&s consequéncia do fato de
LSE14 possuir linhas espectrais menos intensas que LSE228lor de¢ para o objeto
em questao € o maior de toda amostra, o que & de certa foumaso, ja que espera-se
gue apenas objetos mais evoluidos apresentem valorecd#uribuléncia mais altos.

HD125924 e HD209684

O objeto HD125924 tem sido extensivamente estudado desdelassificacao original
como uma estrela B2IV por Hill (1970). Thackeray (1975) siasou HD125924 como
uma provavel estrela de alta velocidattegh Velocity Stars HVSs) ao medir uma ve-
locidade radial de-253 kms?!. Com base na fotometria Stromgren, de Boer & Wesselius
(1980) estimaram os parametros atmosféricos como sendoZ0000K e log = 4.4 dex,
sugerindo tratar-se de estrela normal de Populacao |.ralisa mais detalhada baseadas
em espectros no ultravioleta, Tobin & Kaufmann (1984) ap@mh HD125924 como uma
estrela B normal com V= +252 kms?, Te; = 22100K, logy = 3.5 e massa estimada
em 7.6 M,. Conlon et al. (1988), com base em analise quimica em EIgersram que
esta estrela encontra-se na Sequéncia Principal. Sewsvalos parametros atmosféricos
e abundancias, aliados a analise da dinamica indicaramastrela massiva de 10,M
formada no disco e posteriormente ejetada a alta velocidBedr (2003b) em analise
espectral de alta resolucao, estimaram a velocidadeioot projetada de 68 kmse
metalicidade [F&H] = -0.08 para este objeto.

Para HD209684, Kilkenny (1980) indicou um tipo espectral B6m base em fotome-
tria Stromgren. O autor estimou ainda uma distazae 1.2 kpc. Martin (2004, 2006)
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estimaram T; = 21000K, logy = 4.25 dex & = 10.0 kms? para este objeto e com base em
analise quimica ETL e analise dinamica, sugeriram qabjeto em questao foi formado
no disco, sendo ejetado para altas latitudes.

Os espectros de HD125925 e HD209684 sao bastante simglanelicam estrelas B
de Populacao | sem sinais de peculiaridades. Além disBgura 6.9 mostra que os dois
objetos possuem massas e idades bem semelhantes. Nosagosgara os parametros
atmosféricos para estes objetos foraga F 22400K, logy = 4.16 dex & = 10.0 kms?
para HD125924 e & = 21800K, logy = 4.10 dex e = 6.0 kms? para HD209684. Os
resultados para HD125924 estao de acordo com os resuli@dBshr (2003b). Nosso
registro de Y também esta em excelente acordo com outros resultaddaei@dura, nao
indicando sinais de variabilidade ou binaridade para HP225As abundancias quimicas
obtidas em formalismo nao-ETL auto-consistente, indivatores aproximadamente so-
lares para HD125924 com leve sub-abundancia de magmegiee de certa forma, como
ja mencionado, & fato comum para estrelas OB. Para HD209@8amos a mesma sub-
abundancia de magnésio com leve sobre-abundancia génizie enxofre. Enfim, suas
abundancias, altas velocidades radiais e altas latitgalésticas suportam portanto uma
origem no disco com posterior ejecao para o Halo.

LSE255 (HD155409)

Este objeto foi descrito como uma estrela B2IV por Garrisbale(1977). House &
Kilkenny (1978) estimaram¢k = 18700K e indicaram a estrela como pertencente a Sequén-
cia Principal com idade de 10’ anos em latitude galactica intermediaria. Diversos tra-
balhos com levantamentos fotométricos deste objeto sgraeg mas nenhuma analise
guimica foi efetuada até a presente data.

Nossos resultados para LSE2554F 21000K, logy = 3.98 dex & = 5.0 kms?) sug-
erem tratar-se de um objeto com tipo espectral BXIAs abundancias quimicas mostram
leves sobre-abundancias de hélio e nitrogénio, mas oeugerem a ocorréncia de pro-
cessos de enriquecimento devido a nucleossintese Bo&®ea Principal.
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HD218970

HD218970 foi originalmente descrita como uma estrela AOpGuwley (1958). Em tra-
balho extenso, Greenstein & Sargent (1974) sugeriram H®Z18omo uma estrela B
normal com espectro rico em hélio. Kilkenny (1980) aporgste objeto como uma B9
[ll. Em analise espectral ETL, Conlon et al. (1988) estanarT.; = 18000K, logy = 4.2
dex e massa Whus = 6 My com abundancias normais para magnésio, silicio, aliani
enxofre e uma leve sobre-abundancia de hélio. Martin42@006) encontraram tem-
peratura efetiva similar aos resultados de Conlon et aBg)J9mas sua analise quimica
apontou uma relevante sobre-abundancia de enxoftid](ES+ 1.25 dex) relativo ao valor
solar de Asplund et al. (2006).

O alto valor da velocidade rotacional deste objese( = 88 kms?) & mais consistente
com um objeto ainda na Sequéncia Principal. HD218970 paseco objeto mais jovem
da nossa amostra, como pode ser visto na Tabela 6.6. Nossalealemperatura efetiva
€ um pouco maior que os valores anteriormente determirnaaosutros trabalhos, mas
nossos valores de gravidade superficial, microturbugrsen e velocidade radial estao
em perfeito acordo. A alta latitude galactica deste olgeteu alto valor de Vaparentam
indicar que HD218970 & uma estrela B formada no disco edggiar algum mecanismo
dinamico.

HD86796

Este objeto possui apenas trés artigos relacionados eabamdos do SIMBAD e nao pos-
sui registros de analise quimica até o momento. Bidel(h881) citou HD86796 como
uma estrela em alta latitude com espectro B3. Em um levamtanoem o objetivo de
detectar possiveis estrelas Be, Slettebak et al. (19@n}iftaram HD86796 como uma
estrela normal de tipo espectral B2.5V.

HD86796 possui baixa velocidade rotacional projetadarassimo CPD-247094 e
CPD-6891. Esta situacao pode ser observada na Figuraofidé apresentamos o0s espec-
tros dos trés objetos centrados na linha de Nesta figura, incluimos também o espectro
da estrela P6s-AGB quente LSE148, analisada no Capitpiaré efeito de comparacao.
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Figura 6.11:Espectros das estrelas LSE148, CPD-247094, CPD-6891 e HB&@ntrados em torno de
Ha mostrando linhas estreitas devido a baixa rotacao.

O espectro de HD86796 permitiu as medidas de diversas ledpestrais e nossos re-
sultados indicam J; = 18300K, logy = 4.17 dex & = 5.0 kms™. Lehner et al. (2000) com
espectros de alta resolucao, fizeram analise quimicaZ®ETL da estrela em alta lati-
tude HD83206, cujo espectro & bem similar ao de HD86796 u€@ses sugeriram cenarios
evolutivos diversos, mas a composicao quimica do olmjatoindicou sinais de enriquec-
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imento ou deplegao, principalmente nas abundanciaalicees. Nossos resultados para
HD86796 parecem apontar para 0 mesmo caminho, dado o oladtagpde abundancia
aproximadamente solar. Uma explicacao poderia vir do d&t que as duas estrelas em
questao, estariam com seus eixos de rotacao orientaditisagao da linha de visada. En-
tretanto, alguns autores como Hambly et al. (1996), argtaneigue esta situacao seria
extremamente improvavel, ja que espera-se que as sstiel&alaxia tenham eixos de
rotacao orientados de maneira aleatoria, e que a priatsd® de observacao de um objeto
nesta configuracao ou em condi¢cdes muito semelhemtea,de 110000. Outra possibil-
idade seria considera-lo como um objeto evoluido, neste ama estrela azul do ramo
Horizontal, P6s-ramo Horizontal (BHB ou P6s-HB) ou aingmaa sub-ana sdB. Estrelas
BHB e P6s-HB sao motivo de intensas pesquisas recentés, (B@03a). Estes objetos
possuem algumas interessantes caracteristicas, a saber:

1. Baixos valores deseri, em geral menores que 30 kms

2. A atmosfera de estrelas BHB podem ser fortemente infladasipor difusao radia-
tiva, tendo como consequéncia abundancias quimicadipexs com presenca de
elementos nao usuais como Hg, Sr e Mn, enriquecimento codufwos da queima
do ciclo CNO, espectro rico ou deficiente em hélio. Objetos-RB podem apre-
sentar um padrao de abundancias quimicas mais complexwo ao fato de que
estes objetos podem ter caminhos evolutivos diversos a gartamo horizontal,
como evoluir para o ramo AGB, para o ramo horizontal extreEldR) e evoluir
diratamente para a regiao das anas brancas (Dorman¥383,?);

3. Objetos BHB sao menos luminosos que estrelas da Seguencipal, ao passo
que objetos P6s-HB podem alcancar luminosidades elsvada

Apesar do baixo valor de velocidade rotacional projetada pi86796, o padrao de
abundancias obtido nao indica a presenca de peculiEsia que torna a classificagao do
objeto como uma estrela BHB ou P6s-HB, apenas forte el Caso se trate de um
objeto jovem, HD86796 pode ter sido ejetada para altasidtit devido a sua alta veloci-
dade radial.
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Tabela 6.7: Comparacao entre os parametros atmasséoiotidos para CPD-247094 e
CPD-6891 nesta tese com os resultados de Magee et al. (2001).

Parametro CPD-247094 CPD-6891
Este trabalno Magee et al. (2001) Este trabalho Magee &Cf1]

Ter (K) 2010049 19500100 2220052 205001000
logg (cgs) 3.1037 3.2702 3.26'07 3.2°02

¢ (kms™) ZARY: 5 210 5
vseri (kms™) 29 0 219 0

3yalor adotado

CPD-6891 e CPD-247094

CPD-6891 foi classificada como uma estrela B1.51V por Vitbale(1991). Neste ar-
tigo, os autores efetuaram uma analise detalhada des\ésieelas OB com observacgdes
espectroscopicas no ultravioleta e no optico, fotoraedtromgren e fotometria Johnson
nas banda3HK. Os autores estimaraml= 21000K e log = 3.5. Apesar de nao obterem
abundancias, seus resultados apontaram CPD-6891 comestiraka jovem massiva com
massa estimada em 11.5,M O objeto CPD-247094 foi estudado primeiramente por
Kilkenny et al. (1991) a partir d&dinburgh-Cape Blue Object Survejue classificaram a
estrela como uma B5 com.fT= 18000K e log = 3.0, com base em estudo fotométrico.
Utilizando espectros de alta resolucao e fotometriarBgren, Magee et al. (2001) estu-
daram ambos objetos e a partir da calibracao fotoméleddapiwotzki et al. (1993) e dos
ajustes dos perfis teéricos em ETL das linhas de Balnyex Hy, estimaram os parametros
atmosféricos. A Tabela 6.7 apresenta um comparativo an8sos parametros para estes
objetos e aqueles obtidos por Magee et al. (2001).

Com base na analise quimica em ETL destes objetos, Magkg2001) encontraram
baixas abundancias metalicas, especialmente para@aelferro e argumentaram a pos-
sibilidade de CPD-6891 e CPD-247094 serem estrelas P&-AG

A localizacao destes dois objetos na Figura 6.9 pode mamente indicar, tratarem-
se de objetos jovens massivos com massas M Mo deixando a Sequéncia Principal.
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No entanto, diferentemente do caso de HD86796, que apaasentlevado valor de lgg
compativel com estrelas BHB, Pos-HB ou mesmo subanas @lB) mais frias (Heber,
2009), CPD-6891 e CPD-247094 apresentam baixos valoresadielgdes superficiais-(
1.0 dex menor que HD86796), nao indicando estagio evoli®HB ou P6s-HB. Por outro
lado, os parametros atmosféricos obtidos permitem j@o&ic estas estrelas entre as tra-
jetorias evolutivas P6s-AGB na Figura 6.9. Consideraqa estes objetos estejam nesta
fase evolutiva, € possivel estimar as suas massas seotraio sende- 0.55 Mo. Us-
ando o0 mesmo argumento proposto no Capitulo 5, na Se4dq &sta estimativa de massa
permite apontar CPD-6891 e CPD-247094 como estrelas da beigsa com s esti-
madas em-1 Mo. Estas caracteristicas sao bastante similares astestas para a Pos-
AGB quente LSE148, indicando estas estrelas como pertesscamuma classe de objetos
P6s-AGB menos massivos com caracteristicas diferemt@bj@tos P6s-AGB de massas
intermediarias, como LSIV-12 111 e LSE63, também estoslad Capitulo 5. Uma busca
por sinais espectroscopicos devido a presenca de passiwoltorios circunstelares nestas
duas estrelas foi feita, mas nenhum sinal claro foi detectad

Para esclarecer as duvidas do ponto de vista dos par&@attnosféricos obtidos para
estas estrelas, nossa analise quimica dos objetos efaanostra claros sinais de sub-
abundancia metalica especialmente para o carbono, coaw ger verificado na Tabela
6.4. A Figura 6.12 mostra o comparativo entre as abundéotisdas nesta tese e as obti-
das por Magee et al. (2001) para CPD-6891. Os valores dagahcias nesta figura, sao
relativas aos valores solares de Asplund et al. (2006). Argi§.13 mostra o mesmo com-
parativo com a estrela CDP-247094.

Os baixos valores de abundancias metalicas sao taméémallsantes aos encontra-
dos para as estrelas P0s-AGB quentes estudadas no capitetior, principalmente para
LSE148, reforcando a hipotese de estagio Pos-AGB s4ea ebjetos. Caso estejamos cor-
retos nesta analise, a forte sub-abundancia de carboa®pd-6891 ([ZH] = -1.28 dex)

e para CPD-247094 (J€] = -1.10 dex) pode ser explicada pela auséncia da ocorréacia
processo de terceira dragagem, ja que estima-se que es&sfD NA0 ocorra ou ocorra de
maneira pouco efetiva para estrelas com massal\? - 2.5 M, (Secao 4.2.1). As Figuras
6.12 e 6.13, mostram ainda diferencas-d&8 dex nas determinacdes das abundancias de
carbono entre nosso trabalho e o trabalho de Magee et all)2@ tratamento auto-
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Figura 6.12:Comparativo entre as abundancias obtidas nesta tesébtidssgpor Magee et al. (2001) para
estrela CPD-6891. A linha sblida indica aos valores seldesAsplund et al. (2006).

consistente nao-ETL das linhas dar @tilizado nesta tese, deve ser provavelmente o
motivo destas discrepancias, implicando que um tratamEfiL das linhas deste ele-
mento, pode levar a abundancias de carbono profundamestanadas, comprometendo
ou permitindo interpretacdes equivocadas acerca déesdte abundancias em estrelas
guentes. A exemplo da Figura 5.11, a Figura 6.14 mostra edassém alta latitude CPD-
6891 e CPD-247094 no diagrama logid) x log(CG/N), mostrando a localizagao destes
objetos na mesma regiao ocupada pelas Pos-AGB quentesiéas nesta tese.
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Figura 6.13:Comparativo entre as abundancias obtidas nesta tesébtidssgpor Magee et al. (2001) para
estrela CPD-247094.

Com base nestas evidéncias, classificamos os objetos @atélide galactica CPD-
6891 e CPD-247094 como provaveis estrelas de baixa madaaenavolutiva P6s-AGB
sem a presenca de sinais evidentes de envoltorios cietares na parte optica do es-
pectro. Assim como o objeto LSE148, conjecturamos que s agetos mencionados
possam evoluir para a fase ana branca sem formar nebulasasjpias.
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Figura 6.14:Abundancias relativas no diagrama log{px log(C/N) para os objetos CPD-6891 e CPD-
247094 (quadrados negros cheios) comparadas com os desuftara Nebulosas Planetarias do Tipo |
(triangulos azuis cheios), Nebulosas Planetarias do Tigasteriscos verdes), estrelas P6s-AGB de tipo
espectral F-K (circulo azul aberto), estrelas carbonéekstselas azuis cheias) e com as estrelas Pos-AGB
quentes analisadas nesta tese (circulos vermelhos theilizha so6lida indica a razao/O = 1.

HD216135

Este objeto foi classificado como uma estrela B8 por Cowl®&pg§l Em estudo fo-
tométrico, Graham (1970) e Kilkenny et al. (1988) clasaifien esta estrela como uma
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sdB. Com base em fotometria Stromgren, Keenan & DuftonI)L8Rssificaram este ob-
jeto como uma B5 com temperatura efetiva e gravidade supédie 15100K e 4.2 dex
respectivamente. Os autores estimaram ainda uma massa ge 4uliinosidade de 2.4
Lo. Allen & Kinman (2004) indicaram uma possivel formacam disco com posterior
ejecao para o Halo para esta estrela, com base em anabseich.

HD216135 &€ uma das estrelas com menor temperatura efataradstra (s = 15800K)
e seu espectro apresenta poucas linhas alargadas pelatajtor Assim como a maioria
dos objetos aqui analisados, seus parametros atmaserabundancias quimicas indicam
padrao normal para estrelas de Populacao I. Estimapmespectral B5V para este objeto
e devida a sua alta velocidade radial, a hipotese deeces@ altas latitudes galacticas é
bastante plausivel.

TonS308

Kilkenny & Stone (1988) com base em espectros de baixa regokifotometria Stromgren,
classificaram a estrela como umgB2 e estimaram parametros atmosférices=17000K

e logy = 3.8 dex, superestimando o valongern para 170 kms'. Conlon etal. (1992) com
base em espectros de alta resolucao e indices fot@mae®tromgren, encontraram resul-
tados semelhantes, indicando um objeto de Populacaodltid®s autores, mesmo com
base em analise dinamica do objeto, nao puderam argamesrn clareza sua provavel
origem.

TonS308 é a estrela com maigsen da amostra (estimado em 104 krf)s fazendo
com que o calculo de suas abundancias fosse dificultadssd$garametros atmosféricos
Ter = 18600K, logy = 4.11 e¢ = 5.0 kms? sdo levemente maiores que os valores obtidos
da literatura, indicando um objeto de Populacao I. Nosséisnativas de idade (J,) e
massa, estao em excelente acordo com as estimativasopsid@onlon et al. (1992), bem
como o valor da velocidade radial.
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TonS195 (CD-33 421) e HD21305

O objeto TonS195 apareceu originalmente no trabalho deuBzaid& Philip (1968) e foi
classificado como uma estrela B5. Em artigo relatando a lpmcabjetos OB em altas
latitudes galacticas com espectros peculiares, Grahanet§eBak (1973) citou TonS195
como uma estrela B3V com espectro normal. Lance (1988)ondipo espectral B4 para
TonS195. A autora, com base em espectros de média-rasplestimou ainda uma alta
velocidade radial de-259kms?. Conlon et al. (1992), com base em espectros de alta
resolucao , efetuaram a analise quimica deste objeton¢rando parametros atmosféricos
Ter = 17000K, logy = 3.7 e adotaram um valor decomo 5.0 kms!. A analise quimica
em ETL revelou altas abundancias de nitrogénio e ox@énas devido as altas incertezas
embutidas nestes valores, os autores classificaram este obmo uma estrela normal de
Populacao | com origem no disco e posteriormente ejetadagHalo.

HD21305 foi classificada como uma estrela B5V por Hill (197Gpm base em fo-
tometria Stromgren, de Boer & Wesselius (1980) estimargm=T18200K e log = 4.6.
Martin (2004) estimou uma temperatura efetiva similar, masvalor de log 0.6 dex
menor que o estimado por de Boer & Wesselius (1980). A anaksabundancias por
Martin (2004) revelou altas abundancias metalicas e enagio seguinte, Martin (2006)
sugeriu esta estrela como pertencente ao disco espessdtastaa@asencontra-se provavel-
mente no estagio BHB.

Assumindo a hipbtese de estrelas normais de Populagaa$195 e HD21305 teriam
massas estimadas entre 6 -% bbm provavel origem no disco e devido as altas veloci-
dades radiais, poderiam ter sido ejetadas para altasdesituTodavia, os baixos valores
de vsen destes objetos e caracteristicas espectrais diferas;iadplicaram em maiores
cuidados na analise destes objetos. A Figura 6.15 most@omparativo dos espectros de
TonS195 e HD86796 na regiao entre 4430-4500A, centradéislade Ha em 4471A.
Apesar das temperaturas efetivas e velocidades rotasisaeaielhantes, os dois objetos
mostram caracteristicas espectrais diferentes, come srchotado nas linhas do Hem
4437 e principalmente em 4471A e do Mgm 4481A. As linhas de hélio em TonS195
apresentam intensidades bem menores, nao usuais paceespigctral do objeto ao passo
que o perfil do Mgr parece normal para uma estrela B3lll. Com esta analisétafiia,
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notamos ainda que as linhas deiH#n TonS195 exibem sinais de alargamento maiores
gue as mesmas linhas em HD86796. No caso da estrela HD21B68ukaridade espec-
tral € ainda mais interessante, como pode ser visto nad-@& 6. Nesta figura, 0 mesmo
esguema comparativo é feito, mas desta vez com a estrelEbBIB na regiao espectral
4540-4600A. O espectro de HD21305 possui inimeras line@ainentos pesados, prin-
cipalmente dos elementos do grupo de ferro, Titanio, Crerferro. A possibilidade de
HD21305 e TonS195 serem na verdade sistemas duplos n&cé&tdela. Conlon et al.
(1992) ao notarem as mesmas caracteristicas das linhasidenHsua analise, especu-
laram o fato de TonS195 possuir uma estrela companheiraran@a ou sub-ana rica em
hélio que, com seu alto valor de gravidade superficialagegponsavel pelo alargamento
extra das linhas de HeNo caso de HD21305, poderia tratar-se de um sistema estehar

a presenca de uma companheira mais fria. Entretanto, ceendma nossa sintese espec-
tral, as intensas linhas métalicas do grupo do ferro doctispebservado de HD21305, sao
reproduzidas teoricamente pelo Synplot com 0 mesmo destta em relagao ao com-
primento de onda de repoudg, das outras linhas comuns para uma estrela B, como as
linhas de Sit e On. Além disso, nosso valor de velocidade radial obtido pdd2 805 de

V, = +74.0 kms? estad em excelente acordo com o valor ge-\4#73.5 kms? encontrado
por Martin (2006).

As composic¢des quimicas para os dois objetos indicamd#incias metalicas com val-
ores acima dos solares, principalmente para o nitrogénrm,ambas as estrelas exibindo
enriquecimento de 0.4 dex. Porém a caracteristica mais marcante € a suitgiabcia de
hélio, com valor de- 0.8 dex para HD21305. Magee et al. (2001) em sua analiseicali
de estrelas OB em altas latitudes, notaram caractedstEmelhantes para 3 estrelas de
sua amostra, sugerindo que estas estrelas seriam objeemmddorizontal, ou seja, estre-
las BHB ou P6s-HB. Khalack et al. (2007), ao analisar a kestH®135485 com base em
espectros de alta resolucao obtidas com espectrog&PaBONS, encontraram enriquec-
imento de C, N, O entre 0.7 e 1.3 dex e enriquecimento de Ti,Ker @a ordem de 0.6
dex. Estas abundancias metalicas peculiares dos elesamgrupo do ferro e deplecao de
hélio reveladas em varias estrelas, sao de fato caistatas a muitas estrelas BHB e estao
ligadas a processos de difusao radiativa nas atmosfesgssdebjetos. Uma leitura inter-
essante sobre este processo e suas consequéncias pausosgiada em Michaud et al.
(2007). Apesar de nao termos determinado as abundanédisisrpara os elementos do
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Figura 6.15:Comparativo entre os espectros de TonS195 e HD86796 reregjjectral 4430-4500A com
indicativo das principais linhas espectrais.

grupo do ferro para HD21305, os ajustes para algumas lih&sid Tin e Fen indicam
sobre-abundancias de aproximadamente 1.3 dex para o coBdex para o ferro e 2.1
dex para o titanio. O excesso na abundancia de nitrogiamao TonS195 e HD21305 pode
ter origem na ocorréncia da primeira dragagem, ainda no R@®B, pela incorporacao
do material processado da queima do ciclo CNO devido a deaggglo envoltorio con-
vectivo. A Figura 6.17 exibe as abundancias relativaglabtpara HD21305. Para o caso
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Figura 6.16:Comparativo entre os espectros de HD21305 e BD-15115 naoregpectral 4540-4600A
com indicativo das principais linhas espectrais.

deste objeto, o alto desvio padrao na abundancia de é&thorelacionado ao alargamento
extra ja mencionado para as linhas deste elemento e g&ariwms abundancias de hélio
para as linhas individuais com relagao ao comprimentondia OEste fato também ocorre
para TonS195.

A Figura 6.18 mostra estas duas estrelas no mesmo plang;legdgg, porém alo-
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Figura 6.17:Abundancias relativas para a provavel estrela BHB, HD3130s valores solares s&o de
Asplund et al. (2006).

cadas juntamente com as delimitacoeZdeo Age Horizontal BranciZAHB) e de tra-
jetérias Po6s-HB para metalicidade solar e massas de M5leM,, calculadas por Dor-
man et al. (1993). Com base em seus parametros atmosférst@ms abundancias quimicas
peculiares, classificamos preliminarmente estes objetio® provaveis estrelas BHB ou
P6s-HB. Caso esta hipbtese esteja correta, estimamaamas 0.51 M, para estes obje-
tos.
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Figura 6.18:Estrelas OB em altas latitudes galacticas no diagramadeg Togg. As linhas cheias (em
azul) indicam as trajetorias evolutivas de Dorman et &98) para modelos P6s-HB com massas 0.50 e 0.51
Mo € a trajetdria em preto delimitazero Age Horizontal BrancfZAHB). As linhas mais fracas (cinzas),
indicam as trajetorias evolutivas P6s-AGB de Schoerdsgiif83) para massas centrais de 0.546 e 0.565
Me e as de Bloecker (1995) para massas centrais de 0.605, 0.625, 0.836 e 0.940 Y Os simbolos
vermelhos em destaque indicam as estrelas HD21305 e TonS195



Estrelas OB em altas Latitudes Galacticas 168

HD220787

Assim como HD125924, HD220787 tem sido extensivamenteladtucom diferentes ob-
jetivos e metodologias, possuindo 51 artigos relacionaddsase de dados SIMBAD. Hill
(1970) idenitificou HD220787 como uma estrela B3Il com barseestudos fotométricos.
House & Kilkenny (1978) supondo se tratar de uma estrela da&eia Principal, es-
timaram T, de 19500K e idade de 8 10’anos. Com base em espectros ultravioleta e
fotometria Stromgren, de Boer & Wesselius (1980) classiim a estrela como uma B3
ou sdB com parametros.ff= 17000K e log = 3.7 dex. Utilizando espectros de média
resolucao e dados fotomeétricogby3, Keenan et al. (1982) encontrarang E 19100K e
logg = 3.5 dex. Eles ainda estimaram as massas e idades respectieaem 8 M e 3

x 10’anos e abundancias quimicas, obtendo composicao hdenestrelas de Populagao
[, apenas com baixa abundancia para o carbono. Martin j2flfiéve temperatura efe-
tiva menor que os autores anteriores, mas estimou ugdedt.0 dex. Seu resultado de
composicao quimica ETL para HD220787 revelou abundammormais, sem sinais de pe-
culiaridades.

Nossos parametros para HD220787 foragn & 18500K, logy = 3.74 dex & = 8.0
kms* e indicamos tipo espectral B3IV para este objeto. Nossas estimativas para idade
e massa estao em excelente acordo com as estimativas denketeal. (1982) e portanto,
héa fortes indicios que HD220787 seja de fato uma estrelarBia de Populacao I. Uma
analise futura da dinamica da estrela permitiria estaieelsua origem, ja que a moderada
velocidade radial do objeto nao nos permite estabeletefas com confianca.

6.3.3 Considerages finais

Nossos resultados parecem portanto indicar a ocorréeciaabjetos evoluidos em uma
amostra de 17 estrelas OB em altas latitudes. Destes, 2nggnarestar no estagio Pos-
AGB, assim como as estrelas estudadas no Capitulo 5.

A Tabela 6.8 sintetiza a analise quimica e de velocidaadisis dos objetos OB em
altas latitudes galacticas. Salientamos novamente, sjuesnltados obtidos aqui devem
ser encarados como preliminares, ja que uma analisenddtablas orbitas galacticas dos
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objetos & necessaria para uma classificacao mais eehflda Tabela 6.8, os objetos de-
notados por Disco na Classe quimica, sao aqueles queeafaasabundancias normais de
estrelas de Populagao | (Pop. 1). A coluna Particulaedaddica possivel ejecao para as
estrelas de Populacao | ou indica particularidades &vakiou espectrais para 0s objetos
considerados evoluidos.



Tabela 6.8: Classificacao preliminar das estrelas OB &am Htitudes galacticas quanto ao estagio evolutivo.

Nome Classe quimica Estagio evolutivo Particularidades

BD-15115 Disco Pop. | possivel ejecao ?

TonS195 evoluido BHB baixasen, rico espectro metalico, deplecao em He
CPD-6891 evoluido P6s-AGB P0s-AGB quente cop-WD.55M,

TonS308 Disco Pop. | possivel ejecao

HD21305 evoluido BHB baixwsen, rico espectro metalico, deplecao em He
HD86796 Disco? Pop. I1? baixsen

LSE220 Disco Pop. | possivel ejecao ?

LSE273 Disco Pop. | possivel ejecao ?

HD125924 Disco Pop. | possivel ejecao

HD149363 Disco Pop. | possivel ejecao

LSE255 Disco Pop. | possivel ejecao ?

LSE14 Disco Pop. | possivel ejecao ?

CPD-247094 evoluido P6s-AGB Po6s-AGB quente copM).55M,
HD209684 Disco Pop. | possivel ejecao

HD216135 Disco Pop. | possivel ejecao ?

HD218970 Disco Pop. | possivel ejecao ?

HD220787 Disco Pop. | possivel ejecao ?

sealog[eo sapnjijeT seye wa go Sejalis3

0.1



Capitulo 7

Conclusoes e Perspectivas

Nesta tese, apresentamos a analise detalhada de abasdd@ uma amostra de estre-
las P6s-AGB quentes. Também analisamos uma amostra reéasedDB em altas lati-
tudes galacticas a fim de identificar possiveis estredasA&B nesta amostra, através de
suas assinaturas quimicas. A partir de uma amostra im@# extensa, contendo es-
pectros de alta resolucao para 57 objetos, um total de j@oslforam selecionados para
analise quimica auto-consistente em formalismo nab-EATmetodologia utilizada para
obtencao dos parametros atmosféricos para as duasramfms similar do ponto de vista
da analise espectroscopica. Adicionalmente, um métmdmeétrico iterativo foi utilizado
para obtencado dos parametros atmosféricos para adass®B em altas latitudes. Os
parametros atmosféricos foram obtidos das redes OSTBRZBSTAR2006, geradas pre-
viamente a partir do codigo TLUSTY (Hubeny & Lanz, 1995), fenmalismo nao-ETL. A
obtencao das abundancias quimicas foi feita via sénéspectral, ao comparar o espectro
tedrico gerado, com o espectro observado. O codigo SYKRSHiEdo ao programa Syn-
plot, permitiu a obtencao do espectro emergente em faQ-& que para atmosferas de
estrelas OB, representa uma vantagem sobre a metodologja&Tentemente utilizada
por outras literaturas.

7.1 Estrelas Bs-AGB quentes

Em linhas gerais, as principais conclusdes para as estPéls:AGB quentes aqui anal-
isadas, podem ser escritas:

171
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1. Nossa analise de abundancias indica no geral, umalsuigtancia de carbono, en-
quanto que o hélio aparece em leve enriguecimento paraslgjetos. As lin-
has em absorcao do nitrogénio apresentam-se muitosesein que é refletido na
sobre-abundancia detectada para este elemento para grame das estrelas. Emb-
ora tenhamos determinado um padrao de abundancias oratbano aparece sub-
abundante, a analise apresentada nesta tese nao &ames®m as analises an-
teriores de estrelas P0s-AGB quentes, que indicam fopkecio deste elemento.
Presumimos que analises em ETL das linhas de carbono eathoatanteriores se-
jam a principal causa desta disparidade. A raz#0 @btida para os objetos com
base em abundancias fotosféricas &€ consistente commacgueircunstelar rica em
oxigénio detectada para alguns objetos de nossa amoshiagzgulas por Cerrigone
et al. (2009), com base em observa¢des no infravermelmooctelescopio espacial
Spitzer e em observacdes em radio.

2. Seis objetos desta amostra possuem analise quimisdéota inédita na literatura,
a saber: LS3268, LSE3, TYC6234-178-1, LSE76, LSS4634 e BSE6

3. O enriquecimento de nitrogénio (em relagcao ao valarsé relativamente alto para
duas estrelas da amostra: LS3099.72 dex) e LSS4634+0.81 dex). O ultimo
objeto tem caracteristicas quimicas semelhantes asld$aisuPlanetarias de Tipo
| definidas por Peimbert & Torres-Peimbert (1983) e desseomeédim provavel
candidato a formar uma Nebulosa Planetaria pertencersta alasse.

4. A sub-abundancia de carbono pode ser explicada por uaricegvolutivo sem a
ocorréncia da terceira dragagem na fase AGB. Por outrq &xlaltas abundancias
de nitrogénio correlacionadas com leve excesso nas ahuaiad de hélio para varios
objetos e as altas estimativas para as massas das estegklsenp indicar uma
possivel ocorréncia do processo de “hot bottom burnirgfase AGB. Se este pro-
cesso houver de fato ocorrido, seus efeitos foram provargkrdiferentes para cada
objeto, sendo mais eficiente para estrelas mais massivaa elgatos cuja terceira
dragagem, se esta houver de fato ocorrido, foi menos efcient

5. Com base nos parametros atmosféricos obtidos pargetesfa localizacdo destes
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no Diagrama log J; x logg e com base nas trajetorias evolutivas P6s-AGB calcu-
ladas por Schoenberner (1983) e Bloecker (1995), as massaais M puderam
ser estimadas. Exceto para LSE148 cognMD.55 M,, as massas para 0s demais
objetos variam de 0.6 a 0.94MEstes Ultimos, sao provavelmente P6s-AGB mas-
sivas evoluindo rapidamente para a fase de Nebulosa Bianatforcando nossa
interpretacao acerca da presenca de linhas nebulales)deexcitacao.

6. Perfis P-Cyg foram detectados para varios objetos, ipdlmente nas linhas de
Balmer, sugerindo que processos de perda de massa podeocestando nas Pos-
AGB quentes. Todos os objetos analisados nesta amostraanaostum espectro
rico em linhas de emissao com excecao do LSE148, queayteeapenas um perfil
nao usual para os centros das linhas deeH3, sugerindo fraca emissao. Alem
disso, este objeto mostra em seu espectro, escassez dereli@icas, sugerindo
baixa metalicidade. Linhas nebulares proibidas de baigédsgéo como as linhas
de [Nu] e [Su] estao presentes, sendo indicativas de que processomdmipacao
comegam a ocorrer para alguns objetos, principalmenteas guentes. Outros
perfis de emissao devido a elementos como carbono, sdiégro, sdo bastante
numerosos e provavelmente refletem condi¢cdes reinaatesvoltorio de poeira.

7. O objeto SAO209396, inicialmente selecionado para a mendas Pos-AGB quentes
e com classificacao conflitante na literatura, mostrod@wia observacional direta
de binaridade a partir de perfis duplicados das linhas dedgaio e hélio, sendo
portanto, classificada como estrela binaria espectpisaSB2). Como a analise
guimica foi impossibilitada, o estagio evolutivo do dbjeontinua indefinido.

7.2 Estrelas OB em altas latitudes gaicticas

Para a amostra das estrelas OB em altas latitudes gata@dggrincipais consideracoes
finais podem assim ser resumidas:

1. Dos 17 objetos analisados, 4 aparentam ser objetosig@gsluNossa suspeita se
apoia em seus baixos valoreswden, gravidade superficial mais baixa para alguns
objetos e principalmente nas abundancias com padraceditedo restante das es-
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trelas da amostra, que apresentam um padrao de aburglédaaatrelas normais de
Populacgao |.

2. As massas e idades foram estimadas utilizando as tiag#volutivas de Claret
(2004), assumindo inicialmente que todos os objetos s&edaéncia Principal. As
massas obtidas estao no intervalo ertfe- 18 M, e as idades () no intervalo
entre~ 1 - 65 milhdes de anos.

3. Cinco objetos possuem analise quimica inédita natitea, a saber: LSE220, LSE14,
HD86796, LSE273 3 LSE255.

4. Estrelas com altos valores de velocidade radial foramtiittadas, como os ob-
jetos HD125924 (V = +243 kms?) e TonS195 (V = +280 kms?), fortalecendo
a hipotese correntemente aceita pela literatura de quesvabjetos em altas lat-
itudes tém origem no disco galactico e que em algum mom@atomecanismos
dinamicos, foram ejetados a altas velocidades. Alénodssomparativo de nos-
sos valores de Vcom os valores da literatura nao revelou diferencasveaue
pudessem indicar binaridade ou variabilidade para algyetmb

5. O objeto HD86796 apresenta um dos menores valorgsatiee sua posi¢cao no di-
agrama T x logg na regiao delimitada para as estrelas do ramo horizonddi B}
com base nos calculos de Dorman et al. (1993), podem ineltagio evolutivo BHB
ou mesmo Pos-HB para a estrela. Entretanto, o padrao deatcias do objeto nao
indica nenhuma peculiaridade.

6. Entre os objetos aparentemente evoluidos, CPD-6891De22PP094 apresentam
padrao de abundancias semelhantes as estrelas Pos4&BRg estudadas, princi-
palmente LSE148, exibindo baixas abundancias metglitasipalmente para o car-
bono, cujos valores sao de/[] = -1.28 dex para CPD-6891 efd] =-1.1 dex para
CPD-247094, em relagao ao valor solar de Asplund et abgR0Assumindo que
estes objetos sejam estrelas P6s-AGB quentes, estimameassas centrais como
sendo~ 0.55 M, para os dois objetos. Esta estimativa permite situar osapes
tos como estrelas P6s-AGB de baixa massa, a semelhan¢Ede8. Caso nossa
hipbtese para os dois objetos for correta, a forte subdiimgia de carbono pode
ser explicada por um cenario evolutivo em que a ocorredaiterceira dragagem
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foi ausente ou pouco eficiente na fase AGB, devido as baixasasa@stimadas para
CPD-6891 e CPD-247094.

7. Os objetos TonS195 e HD21305 apresentam caractesispectrais interessantes,
como linhas de hélio com intensidades e alargamentos ai®para seus tipos es-
pectrais e no caso de HD21305, intensas linhas de elementgsugdo do ferro.
Apesar da hipbtese de binaridade para estes objetos néorspletamente descar-
tada, seus parametros atmosféricos, localizacao agratna T; x logg na regiao
das estrelas BHB e principalmente o padrao de abundaoitia®, parecem indicar
gue estes objetos sao de fato, estrelas do ramo horizbimel sobre-abundancia em
nitrogénio de~ 0.4 dex foi obtida para estes objetos, sugerindo provavej@eci-
mento pelo evento de primeira dragagem na fase RGB.

7.3 Perspectivas

Alguns topicos interessantes nao puderam ser analisedta tese (focalizada nas abun-
dancias quimicas), como por exemplo, o envoltério cistelar. Alem disso, a nossa

amostra incial contava com alguns objetos peculiares, opaenf descartados a principio

da nossa analise, mas que merecem analise detalhadae Dsrgrojetos futuros para a

continuacao deste estudo, citamos:

1. Extender a analise a uma amostra de 5 P0s-AGB quentestgo cujos espectros ja
foram coletados com o o espectrografo ESPaDONS no Obsgo/@FHT (Canada
France Hawaii Telescope

2. Efetuar a analise quimica para duas possiveis NedmiRlanetarias jovens: SS441
(IRAS19336-0400) e Hen2-138.

3. Investigar os outros objetos peculiares em altas l&gudentificados em nossa
amostra inicial mais extensa que foram excluidos dasmgliimica realizada neste
trabalho, por motivos descritos na Tabela 2.2.

4. Comparar nossos resultados de abundancias quimgastlelas Pos-AGB quentes
com abundancias quimicas de 3 estrelas P6s-AGB frishémn presentes em nossa
amostra inicial.
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5. Investigar o rico espectro de perfis P-Cyg em nossas&s®éls-AGB quentes bus-
cando quantificar parametros do vento estelar presenséssnebjetos (codigo CM-

FGEN).

6. Analise do envoltorio circunstelar dos objetos a palti observacdes no infraver-

melho.
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Atlas espectral da estrela Bs-AGB
quente LSE63 (IRAS18371-3159)
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Figura A.11:Atlas espectral da estrela P6s-AGB quente LSE63 (IRAS1&59)-XI
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