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RESUMO

Dadas as incertezas nas estimativas de idades as-
trofisicas, tornou-se uma necessidade intelectual o surgimento
da nucleocosmocronologia como fonte alternativa de comparacgao.
Neste projeto, procura-se indicar o processo embrionario dessa
alternativa, bem como fornecer conhecimentos fundamentais espe
cificos dqueles nao familiarizados com a matéria. Apesar da pro
posta em carater introdutdrio a nucleocosmocronologia,tenta-se
nao privar o leitor de uma visao atual. Neste sentido, apresen
ta-se um desenvolvimento tedrico que leva aos chamados parame-
tros independentes do modelo, tais como a idade média dos ele-
mentos, observa-se as bases estruturais das teorias dependen -
tes, faz-se uma avaliagao, em termos quantitativos, da nucleo-
cronologia impondo vinculos cosmoldgicos e delinea-se um perfil
de alguns topicos de vanguarda com amplas perspectivas atuais

e futuras.

Palavras chave: nucleossintese; radimuclideos; abundancia dns

elementos; Sistema Sylar; Galaxia, Universo :

idades.
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I = INTRODUCAO

Desde que o homem foi capaz de pensar de maneira
abstrata, quis saber sobre a natureza do universo, incluindo
sua origem e idade. Neste contexto vériés perguntas aparecem :
Qual a idade dos corpos celestes e em particular do Sistema So
lar? Eventos singulares afetaram a evolugao do Universo? Quan-

do tudo comegou?

QuestOes concernentes a natureza e evolugao do Uni
verso, seu possivel nascimento e idade, sao discutidos nos es-
tudos cosmoldgicos. Na verdade, a idade do Universo pode, em
principio, ser determinada por técnicas puramente astrondmicas,
tais como a utilizagdo da velocidade de recessao das galaxias
ou a utilizagido de técnicas que determinam a idade das estre -
las mais velhas, pertencentes aos aglomerados globulares (Cap.

k% 5 I

Estas técnicas citadas, entretanto, envolvem in-
certezas observacionais e/ou tedricas. Dadas estas limitacdes,
uma. terceira técnica independente pode oferecer um meio impor-
tante de cOnfirmagEo: a nucleocosmocronologia; ou seja,nltcleos
radiocativos podem ser utilizados como crondmetros, reldgios da
natureza, na determinacao da idade do Universo e na de idades

astrofisicas de um modo geral.

E fundamental para a compreensao da nucleocosmo -
cronologia o estudo da histdoria evolutiva dos elementos e suas
abundancias. Este estudo cabe a nucled>ssintese, que interpreta

a abundancia das espécies nucleares em termos de suas proprie-
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dades e de um conjunto de eventos nes quais os niicleos sao sin

tetizados por rea¢des nucleares (Cap. III e Cap.IV)

No Capitulo V encontramos mais detalhadamente as

bases tedricas da nucleocronologia astrofisica.

Na verdade, a minha intenc3o nos capitulos II,III
e IV foi a de fornecer elementos necessirios a4 compreensao dos
fundamentos conceituais astrofisicos da nucleocosmocronologia,
no sentido de situar o leitor neste contexto. Ainda com este
intuito foram introduzidos apéndices que dao uma explicagao sim
plificada de questoes concernentes a dreas de interesse especi
fico que podem eventualmente nao fazer parte das bases tedri -
cas do leitor a nivel de graduagao. De uma maneira geral, eles
devem ser consultados apenas quando da necessidade do graduan-
do. As referéncias feitas a capitulos, por exemplo, aparecem
como: Cap. II.l (capitulo II, item 1), e as bibliograficas por

meio da abreviatura "ref.".

O nome dos elementos cujos simbolos encontram - se
no projeto estao especificados na "tabela dos elementos", bem
como seus nimeros atomicos. Num dado elemento, o indice superi
or a esquerda representa seu numero de massa. E, ainda quanto
a notagoes, Galaxia com letra mailiscula refere-se a nossa pro-
pria. As bibliografias adicionais foram acrescentadas fora de
ordem alfabética por absoluta falta de tempo para a conclusao

do projeto.

Para finalizar esta introdugao, faz-se necessario

ressaltar que o resultado de um acoplamento das teorias crono-
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légicas com a nucleocosmocronologia fornece uma estimativa con
cordante no intervalo de 13,5 a 15,5 bilhoes de anos. As incer
tezas envolvidas sao pequenas do ponto de vista de nlimeros as-
troudmicos, principalmente em se tratando de um, tdo importante.
Mais ainda, o estudo contém fontes de informacao fundamentais
para a astrofisica com um leque de perspectivas futuras que po
derao minimizar as grandes perguntas sobre Sistema Solar, Gala

xia e Universo.
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II - OBSERVACOES GERAIS SOBRE CRONOLOGIAS ASTRONOMICAS

II.1 - A Idade do Universo

Edwin P. Hubble, em 1929, foi o primeiro a notar
que o Universo estda se expandindo. Esta expansao & geralmente
explicada por alguma versao da teoria cosmologica do Big Bang,
a qual nao entraremos em detalhes tedoricos dado o enfoque do

capitulo.

A analise espectral da radiagao emitida pelas ga-
laxias mostra que todas as linhas de absorgao encontram-se des
viadas para o vermelho. Este desvio, interpretado como Efeito
Doppler, sugere que as galaxias estao se afastando de nds.Hub
ble concluiu que os "red shifts" das galaxias (dai suas velo-
cidades) sao proporcionais as suas distancias: tanto mais lon

ge estad a galaxia, maior seu desvio e sua velocidade.

A relagao entre a velocidade relativa de uma gala

xia e sua distancia pode ser escrita simplesmente como
v = 8D,

onde V é a velocidade da galaxia, D € sua distancia e H# & o
parametro de Hubble, o termo de proporcionalidade entre a ve-

locidade de recessao e a distancia da galaxia.

Alguns valores obtidos de H encontram-se na tabe-

la 1.
Uma estimativa para a idade do Universo pode s2rvr
fornecida pelc inverso da constante de Hubble

e
by B (1)



05

Valores de H em Kn seg'Mpc ! (ref.)

530 (Hubble, 1929) ' {13)
100 (Tinsley, 1978) v 5)
100 (Baade e Swope, 1955) (13)
98 (Sandage, 1962) (13)
75 (Sandage, 1968) ' (13)
56 (Branch, 1979) (2)
50 (Sandage, 1971) (13)

TABELA 1

Admitindo que os valores de H variam de 50 a 100

km seg™? Mpe™! (ref.15) temos
50 ( H ¢ 100

10< t, <20  (x10°anos)

Esta estimativa para a idade do Universo envolve
grandes incertezas. Uma simples inspecao nas diferentes deter
minaqaes de H, evidencia em primeiro lugar, a enorme dificul-
dade em seu calculo e, em segundo lugar, que os especialistas
ainda nao foram capazes de gerar valores que possam ser acei-

tos sem restricoes.

A origem de tais dificuldades recai em problemas
observacionais: a incerteza na medida & consideravel pois ba-
sicamente as distancias das galaxias nao podem ser estimadas
com precisan (ref.15). Como o valor de # € de uma certa forma

comprometico, ele compromete também a estimativa de tye
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II.2 - A Idade da Galaxia

Os objetos mais velhos na Galaxia sao os Aglomera
dos Globulares, que estao localizados no halo e nao no disco

da Galaxia.

Toma-se por principio que todas estrelas (Popula-
¢ao II) no aglomerado formaram-se proximas umas das outras e
grosseiramente ao mesmo tempo. Dal, a partir de suas caracte-
risticas evolutivas relativas, pode-se determinar a idade das
estrelas e entao datar sistemas, 0os mais antigos, na Galéxia.Ig
to € feito com o auxilio do diagrama HR, onde se plota a mag-
nitude das estrelas individuais num agldmerado contra a sua

cor, que & uma medida de sua temperatura superficial.

A figura 1 mostra o aglomerado globular M3.Na abs
cissa temos o Indice de cor; estrelas débeis, vermelhas e de
baixa massa a direita; estrelas brilhantes, azuis e de alta

massa a esquerda.

O ponto chave & que todas as estrelas que estao
queimando hidrogénio em helio devem estar na linha da sequén-
cia principal mostrada na figura 1. Na parte de baixo central
da figura existem muitas estrelas de baixa massa que ainda
estao transformando hidrogénio em hélio e que ainda se encon-
tram na sequéncia principal. Eventualmente, certas estrelas
consomem uma fragao substancial do hidrogénio no seu nicleo
central. O nucleo se contrai, eleva sua temperatura e torna -
se muito luminoso. Isto faz com gue 2 envelope se expanda e
que a estrela se torne uma gigante vermelha, movendo-se no ten

po em diregcao a parte vermelha do diagrama.
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Aglomerado globular, M3
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FIGURA 1

Diagrama H-R para o aglomerado globular Mz (tirada da
ref.8)

Neste processo de datacao, & de interesse primari
o a regiao da figura 1 que compreende o indice de cor de 0,3 e
magnitude fotovisual ("pv") 19,0. Imediatamente acima e a es-
querda desta regiav, existem poucas estrelas. As estrelas ori
ginalmente nesta parte da sequéncia principal ja consumiram
seu hidrogénio central e se moveram para a direita, ha regiao
das gigantes vermelhas. Na nossa regiao de interesse,as estre
las ja est2o prontas para atingirem o estagio de gigantes ver

melhas.

A idade para estas estrelas, T, pode ser calculs-
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da usando-se a equagao

18 . i
r=FY¥ x 6x 10 (2)

t

onde M € a massa estelar em gramas, determinada por métodos in
dependentes, L € a luminosidade em erg/ano, determinada a par
tir da magnitude observada, 6 x 10!® & um fator numérico que
representa os 6 x 10!%® erg/g obtidos da conversao do hidroge
nio em hélio, f € a fragao da massa total da estrela transfor
mada de hidrogénio em heélio quando a estrela deixa a sequénci
a principal. E necessario um calculo evolutivo detalhado para
se chegar ao valor de f. Segundo a interpretacao de William A.
Fowler, o valor de f esta entre 0,10 e 0,15. Estrelas no aglo
merado que estao deixando a sequéncia principal ja consumiram

de 10% a 15% de seu hidrogénio (ref.8).

Tomando~se os valores de uma estrela padrao de in

teresse

M 2 x J0°%qg

L

1l

12 x 10"° erg /ano

1]

e substituindo em (2) temos

= M 18 _ (2 2 10*?) i 5 11
T=§f7x6x10 =f (I3 7 10°7, Xx 6 x 10 fx10°°,

entao

10 x 10° < T < 15 x 10° anos

Logo, uma estimativa para a idade dos aglomerados globulares

e dal para a idade da galaxia é de 10 a 15 bilhoes de anos.

J«.R. Icko Iben e Robert Rood calcularam que os a-

glomerados globulares foram formados 5 cerca de 13%¥3 bilhoes
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III - BREVE HISTORIA EVOLUTIVA DOS ELEMENTOS

Existe uma forte tendencia em se acreditar qué o
Universo teve sua origem no evento singular (Big Bang). Esta
teoria encontra confirmagao em algumas observagoes fundamen -
tais como: a descoberta da radiagao de fundo de 3K, as abun-
dancias observadas de hélio e deutério; inclusive o modelo pa

drao esclareceria o paradoxo de Olbers.

Na fase primordial, somente os elementos mais le-
ves — hidrogenio, hélio, e possivelmente litioc — poderiam
ser produzidos. Todos os outros elementos deveriam ser sinte-

tizados mais tarde nas estrelas.

As estrelas da sequéncia principal, incluindo vir

tualmente todas as ectrelas formadas logo apos o Big Bang (cer

ca de 107 anos) (ref.l) sao mantidas pela fusao de hidrogénio

em héliOo

Temos como resultado a transformagao de 4 protons

em um nicleo de “He, dois positrons e dois neutrinos ( cadeia
P-P) . .
H+H — Dt pTey
D tH — M + ¥ - (3)
WovH, —eH 204
onde o simbolo !4+ e usado para representar um positron cria-

do no decaimento A (4I1-4),V & neutrino e § & a radiagao de

foton com comprimento de onda muito curto.

Observe que as cadeias de reagoes sao apresenta -

das aqui de modo bastante simplificado.
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No entanto, uma pequena fragﬁo de 3He nao reage

-

com um outro *He, mas sim com um “He, entao
3 - ¥
Hé *QHC e Be b g B, (4)

o "Be pode decair e dar ’Ii.
oy - 7
Be* ﬁ A — [-l‘: L (5)

To s fl s "B, 0 A il 6.9

ou ainda podemos ter outro caminho

Lt T T P

' 6
’B‘“"—Pkﬁeﬁ-ﬁer\r" )

2 li"‘He
Estrelas formadas em geragoes posteriores incorpo
ram, além do HeaHe} alguns elementos mais pesados que foram e
jetados pelas geracoes de estrelas anteriores nos ultimos es-—
tagios de evolucao. Nestas estrelas uma outra sequéncia de re

acoes & possivel para levar a conversao de quatro protons em

“He + 2ﬁ'4‘29

Este processo (ciclo CN) tem a seguinte sequencia

de reagoes
i2

C + H —» ‘%J P Y
ﬁN—-—-—t-ﬂC r/5++w

BC + H — ﬁh[+ Y
(7)
W % B o Bor ¥

Y
1 0 — j%v t /3+ ol

Aqui também podem ocorrer outros caminhos, por e-

Xemplo:
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15y 4+ ‘B —& 1% (8)

Como sabemos (Cap.II-2) o que faz com que a estre
la deixe a sequencia principal € a exaustao do hidrogénio no
nucleo. Existe, entao, uma primeira fase de contracao,na qual
a temperatura é suficientemente alta para que o hidrogénio se
ja queimado fora do nucleo, seu envelope externo de hidrogéni
o se expande, enquanto que seu nucleo de hélio continua a se
contrair gravitacionalmente. O raio estelar aumenta e a tempe-

ratura externa diminui devido a expansao.

Quando a temperatura central & bastante alta ( da
ordem de 2 x 10°X) a queima de hélio no nicleo se inicia.A es
trela tornou-se uma gigante vermelha. Encontramos as seguin -

tes reacoes

4 .
He + 'Ho —> °Be m»%:?”o:r&)

(9)
?&,1-"}/:-—»”(' r Y

este estagio de queima de helio & relativamente curto (cerca
de 10°® anos) e tem como resultado o desaparecimento do ‘He e
o aumento na concentragao de '?C gque passa a participar nasre

acoes
JZC. v Z,Ht 16 s ¥

. ; (10)
160 1 “HE s et}”& + Y

Os eventos que se seguem dependem da massa este -
lar: guanto mais massa tem uma estrela mais rapidamente ela

evolui,

Se a estrela tem uma massa maior que QTM,( My & 2

massa do Sol) a queima de carbono occrre quando sua temperatu
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ra central e da ordem de 6 a 7 x 10°K (estrelas menos massi -

vas podem degenerar em configuragoes de anas brancas).As rea-

¢oes importantes entao sao

b2p 4 120 L 24y 4+ ¥
S tigg +
— 20y + (11}
S zaMg + n

— 189 + 2 &

onde n representa o néutron e A sao particulas energéticas

constituidas de dois protons e dois neutrons.

Se a temperatura for ainda maior teremos

150 + 150 325 + K (12)
iy 340 + n (14)

onde %2857 & um dos elementos mais estaveis nesta cadeia de

reagoes e € assim o mais abundante.

Estas cadeias de reagoes sao os ultimos ciclos de
fusao que podem ocorrer em estrelas. A fusdao de dois nucleos
de 5; , por exemplo, necessita temperaturas mais altas que 4,5
x 10°K. No entanto, em tais temperaturas,o nimero de fotons l1i
berados por todos os tipos de reagoes e tao alto que eles fo-
todesintegram o nucleo. Os elementos menos estaveis sao des -

truidos em favor dcs mais estaveis.

Um outro processO que ocorre em estrelas nas mes -

mas condigdes é o processo do quase-equilibrio. Em temperatu-

ras de cerca de 3 x 10°X e para densidades de cercaqdeloagcmﬁ
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nicleos de “He sao liberados pela reacgao

> %
Yy o+ s = r e (15)

esta reacao € muito lenta devido & grande estabilidade do %® s7.

No entanto, estes nucleos de He podem ser capturados por ou-

tros nucleos de S; e chegar ao S:
; L ¥ —_— 3
S Teeedi o 2 | (16)

os nucleos de He desapareceram entao com a reagao (16),mas a-
inda podem ser fornecidos pela (15), entao o proprio S pode
capturar um ‘'He e assim por diante obtendo-se cada vez mais e
lementos mais pesados. Concluindo, os elementos pesados podem
ser sintetizados a partir deste processo de quase equilibrio
até o fe (ref.l2) seja durante fases calmas da evolugao este-

lar, seja em fases explosivas.

Uma estrela com massa menor que 4M,_ comega a per-

0]

der lentamente parte de suas camadas externas e entra na fase
de nebulosa planetaria. Ela perde na ejegao cerca de 0,5 a

2M@ num processo que leva aproximadamente 10° anos. Seu nﬁclg

o continua a se contrair ate a densidade de suas zonas mais in
ternas seja maior que 10° gem ®. Com uma densidade tao alta ,

os elétrons encontram-se em estado degeneraco.A pressao desse
gas de elétrons degenerados acaba por estabilizar a estrela -

que se torna uma ana-branca (T ~ 40,000K e Raio ~

superficial
6 x 10° cm). O processo e bastante lento e nao induz nova rez
¢ao nuclear. A matéria ejetada tem a mesma composigao da obser

vada no estagio final da fase de gigante vermelha.

Uma estrela de massa superior a 4M@ pode eventual
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mente explodir como uma supernova quando a fusao comegar no nu
cleo de C. Na explosao de tais estrelas massivas também sao
formados elementos de C ao Fe, pois, neéte caso, a temperatu-
ra torna-se tao alta (T > 4 a 5 x 10°K) num intervalo de tem-
po tao curto (=Is) que muitas reacoes nucleares ocorrem e
transformam as abundancias finais da matéria ejetada. O ferro
como vimos, € o Ultimo elemento nesta sequéncia, pois reagoes
de fusao envolvendo o Fe nao sao capazes de fornecer energia
aos processos estelares (absorvem energia ao invés de libera-
la) (A III). Dai os elementos do grupo do ferro (C», Mm, Fe ,

Co, N:) representam o produto final dos processos nucleares

gue suprem as estrelas de energia.

Entao como os elementos pesados podem ser sinteti

zados?

Os elementos mais pesados que o ferro sao forma -
dos primariamente por captura de neutrons pelos nﬁcleosckagrg
po do ferro. Limitagoes devido a efeitos de barreira de Coulanb
(que existem em reagoes que envolvem particulas carregadas )
nao se aplicam 3 absorcao de neutrons gue nao sentem esta bar
reira. Esta captura ocorre de duas maneiras: pelo processo »
e pelo processo ¢ (A II). Observe que esta separagao ( res )
ainda segue a notacao de Burbidge e colaboradores ( ref. 4 )
por questao de conveniencia, apesar de sabermos que as estre-

las nao seguem rigorosamente tal distincao.

No processo s, 0s neutrons sao capturados pelo na
cleo, um de cada vez, atraves de longos perlodos, de tal for-

ma que somente nicleos relativamente estaveis podem ser forma

dos. Isotupos que decaem rapidamente desaparecem antes gue um
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outrc neutron seja absorvido.

No processo r, os neutrons podem ser absorvidos
pelo nucleo rapidamente, de tal modo, que sao formados nicle-
os ricos em néutrqns e instaveis que procuram.atingir um eqﬁi
librio estavel entre proton e néutron através de processo de

decaimento / (AI.4).

Os nucleocronometros mais adequados sao aqueles
formados por processo r. Existe a hipotese que estes elemen -
tos foram produzidos logo apos o Big Bang. O argumento que sus
tenta esta hipotese € o sequinte: de 10° a 10° anos depois do
Big Bang o Universo passou de sua condi¢ao de "dominado pela
radiagao" para a de "dominado pela matéria". Nesta fase elé-
trons e protons se recombinavam para formar atomos neutros. O
processo ainda nao & bem conhecido mas acredita-se que logo a
pos essa transicao devem ocorrer condensagoes para a formagao
de galaxias e estrelas pois fica progressivamente mais difi -
cil o crescimento de concentracoes de densidade, ja que o Uni
verso continua a se expandir, afastando cada vez mais a matée-

ria entre si.

O colapso gradativo para formagﬁo de estrelas re-
sulta em altas pressoes e temperaturas internas. Nao vamos de
talhar esta evolugao; o que nos importa € que o inicio de quei
ma nuclear do hidrogénio, que depende da massa inicial do gas

- » » 7
estelar, ocorre em media depois de 10" anos.

Para estrelas com M > 1l{Mp, o ciclo de vida, com-
pleto, pode ser da ordem de 107 anos com final explosivo.Como

ja observamos, também os elementos pesados e de processo r Sao
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produzidos ai.

Assim, seguindo o raciocinio acima somos levados
a crer que em poucas vezes 10’ anos depois do Big Bang ja de-
veriam existir elementos de processo r. Desse modo, a idade
desses elementos deve servir como estimativa para a idade do

Universo (limite inferior).

E importante ainda observar que as abundancias dos
crondmetros nao dependem somente de suas proprias producgoes e
decaimentos. Eles podem ser aprisionados em remanescentes de-
generados de estrelas evoluidas: buracos pretos etc... e tam-
bém podem sofrer efeitos de diluicao devido a um "infall" po-
bre em metais. Tais processos imitam decaimentos e deve-se to
mar cuidado ao se afirmar que o decaimento &€ predominante pa-
ra dar conta do desaparecimento dos radionuclideos, dentro da
escala de tempo considerada. Isso pode ser ambiguo e levar a

incerteza na conclusao.

Alguns cronometros importantes encontram-se na ta

bela (2)

PAT FILHO 71/2 (anos) Processo nucleossintetico
e’ 7/ 2% Mg 7.4 x X0° nucleossintese explosiva
"y “Yea 1:3 x 10° nucleossintese explosiva
S7Rb $78p 4.7 x 107 processo r

Lty 1292 1.7 3% 107 processo »

148 om 1vCna 108 processo p

k8T hy “%7n 4.3 x 10¢ processo r

282 208 pp 1.4 x 1010 processo »

4339 2T oy 7 x 10°8 processo r

220y 205 03 4.5 x 10° processo »

&5 %Ppu S%E g 8.2 x 10’ 1rocesso »

2% 7Cm ke 1.3 % 107 processo » E

TABELA 2

Alguns nucleocronometrog importantes
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Foram encontradas recentemente, diversas anomali-
as isotopicas em meteoritos, principalmente excesso de 2°Mg .
Estas descobertas levantaram a possibilidade de ter havido u-

ma explosao de supernova num passado recente, 10°® anos antes

do Sistema Solar(ref.27).

Esta explosao teria ajudado no colapso da nuvem

Mg nos meteoritos, se explica co-

protosolar. A presenca de
mo um produto de decaimento do ?°® 4l formado na supernova. Um
estudo aprofundado neste assunto pode enriquecer as informa ~

coes acerca da formagao do Sistema Solar.

Um diagrama esquematico dos processos nucleares
\
que levam a sintese dos elementos nas estrelas encontra-se na

figura 2.
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FIGURA 2

Diagrama esquematico de processos nucleares que levam
a sintese dos elementos nas estrelas. Elementos sinte-
tizados por interagoes com protons (queima de hidroge—
nio) estao listados horizontalmente. Elementos sinteti
zados com partzculas & (queima de helio) e ainda pro-
cessos mais complicados estao listados verticalmente .
Processos de captura de neutrons sao indicados por se-
tas curvas; as mais grossas corres spondendo ao processo
» e as mais finas ao E.

0 processo & (quase—equzlzbrzo) inelut reacoes em
que pcrtzeulau o sao sucessivament: somadas ao ‘We
para sintetizar *“Mg, %°Si, 325, 3%a, “°Ca.(tirada das
refs. 4 e 12).

0 processo e (equilibrio) é tal qwzsobcertas con
dzgoes de temperatura e pressao og elementos do grupo

do ferro sao sintetizados.
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IV - ABUNDANCIA DOS ELEMENTOS NO UNIVERSO

IV.1l - Técnicas para Determinacao de Abundancias

As técnicas utilizadas para determinagoes de abun-
didncias podem ser divididas em: métodos diretos (uma dada amos
tra @ coletada e analizada), e métodos indiretos (a composicao

de matéria & determinada através da radiacao que ela emite ou

absorve) .

Pelo modo direto podem ser analizadas amostras ter
restres, lunares, meteoriticas e raios cOsmicos. Estas técni -
cas sao algumas vezes de dificil aplicagao, envolvendo dificul
dades experimentais e, possivelmente pequenas abundancias com
problemas de "contaminagao". Entre as técnicas encontramos ara
dioquimica e a espectrometria de massa, que nos permite anali-
sar a composicao de uma amostra separando os nicleos de acordo

com suas massas ou cargas (figura 3).

Para analise dos raios cbosmicos (particulas com

energias da ordem de Mev) sao requeridas teéecnicas da fisica nu

clear.

0 método indireto mais importante & a espectrosco-
pia, baseada na fisica atOmica e molecular. A emissd3o ou absor
¢ao de radiacgdo de frequéncia ¥ ,ou comprimento de onda A , es

ta associada a mudangas de estados eletrdnicos
Ez"‘El :hv:hC/A

onde E, e E, sao dois estados de energia distintos, % é a cons

tante de Planck e ¢ & a velocidade da luz. Temos gue uma espé-
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FIGURA 3

Exemplo simplificado do Espectrometro de Massa, que é o
instrumento com o qual as razoes de abundancza sao medi
das. Uma amostra do_elemento em estudo é primeiramente
isolada por separagao quimica. A amostra é entao ioniza
da no vacuo, e os ions, que contém nucleos carregados
positivamente, sao aceZeradbs por uma série de eletro —
dos. Um campo magnético deflete o feixe de ions, de tal
forma que somente aqueles de determinada massa aanngam
o eletrodo onde sao detectados e suas correntes amplifi
cadas pelo multzplzcador de elétrons. Varzando-se a fbr
¢a do campo magnetico, a abundancia de cada isotopo &
medida, produzindo-se wum espectro de massa.Portanto, es
pectrometros de massa diccriminam substancias quimica -
mente idénticas. Hoje em dia estao sendo utilizados mo-

delos mats aprimorados e de mator complexidade ( tirada
da ref.16).

cie atdomica ou quimica absorve ou emite em comprimentos de on-
da ou frequéncias definidas que caracterizam esta espécie. En
tao, & possivel obter alguma informacas acerca da composigao
quimica de qaléxias ou estrelas, uma vez que a radiagao absor-
vida ou emitida por uma dada estrela ou galéxié pode ser anali

zada como uma fungao do comprimento Gf: onda. Classicamente, a
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espectroscopia analisa a radiagao vinda de um dado objeto ob-
tendo linhas ou bandas de diferentes intensidades.A abundancia
relativa dos atomos no material pode ser derivada das intensi-
dades relativas das linhas e tal processo baseia-se em parame-

tros da mecanica quantica.

IV.2 - Um Perfil da Distribuicao Padrao de Abundancias

A partir de observagoes diretas de abundancias no
Sistema Solar e de determinagOes indiretas, pode-se definir uma
curva de distribuigao padrao de abundancias (SAD - " Standard

abundances distribution ")

As caracteristicas principais desta curva sao as se

guintes (ref.l):

1) H e He sao os elementos mais abundantes presentes no Univer

so; representando cerca de 97% da massa total.

2) Até A 350, ‘a medida que a massa atdmica cresce, a abundan -
cia decresce rapidamente. Deve-se notar, entretanto, que os
elementos L7, Be e B sao menos abundantes que seus vizinhos.
Os ntcleos com nuimero de massa par sao geralmente mais abun
dantes que 0s com numero de massa impar. Os elementos cujos
niicleos podem ser considerados como constituidos por parti-
culas & também sdao relativamente mais abundantes dque seus
vizinhos. Além do H e do He, 0s niicleos mais abundantes sao

o 0 & a O

3) A curva de abundancia apresenta umn pico entre os nimeros de

massa 50 < A < 70, tendo o seu maximo no °°re.
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A distribuigao padrao de abundancias para os elementos
no Universo (tirada da ref.4).

4) A curva de abundancia,entao, decresce de novo

para

maiores

valores da massa atdmica, mas menos rapidamente.A curva nao

€ mondtona. Existem picos menos pronunciados chamados de pi

cos magicos (Cap.V.l). Dal para frente, a curva de abundan-

cia pode ser dividida em duas partes: a parte superior com-

posta de elementos ricos em neutrons e a parte inferior com

posta por elementos ricos em protons.

E importante ressaltar que um grande numero de es-

trelas e galaxias, assim como a matéria interestelar, seque a

curva de distribuigao "SAD", No entaato, existem

ramificagoes
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importantes, a maioria podendo ser explicada por efeitosnucle

ares que geralmente estao relacionados com a evolugao quimica

da galaxia.

1)

2)

3)

4)

Pode-se enumerar alguns fatores de interesse:

Uma correlagao pode ser estabelecida entre as abundancias
dos metais (2% 6) e a localizagdo e idade das estrelas. As
estrelas mais velhas que pertencem ac halo da Galaxia e
que sao membros de aglomerados globulares, tém uma abundan
cia menor (por um fator de 10 paral0?®) do que a abundancia
solar dos metais. Teorias atuais sobre a evolugao quimica
das galaxias tentam dar conta da relagao entre a idade da

estrela e sua metalicidade.

Nas galaxias, assim como na nossa, a abundancia metalica va
ria com a distancia ao centro da galaxia. A abundancia de
metais aumenta a medida que se vai de regices mais exter -

nas em diregao ao centro galatico.

O contetdo de metal das diferentes galaxias parece variar.
Em nossas duas galaxias satélites, por exemplo, a abundan-
cia de metais @ menor que a da Galaxia. Esse efeito & mais
pronunciado na Pequena Nuvem de Magalhaes, e parece estar
relacionado com a pequena taxa de formacao de estrelas des

tas duas galaxias.

As composi¢des isotdpicas sO sao razoavelmente bem conheci
das para o Sistema Solar através de amostras meteoriticase

terrestres. Utilizam~-se, geralmente, os (meteoritos) con-
dritos carbonaceos, que s3ao os materiais mais primevos do

nosso Sistema. As abundancias dcr elementos pesados com nil
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6)

7)

8)
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cleos ricos em protons, por exemplo, podem ser determinadas
somente no Sistema Solar. Ja para os elementos mais leves ,
as razoes isotOpicas puderam ser observadas em estrelas
frias e no meio interestelar. Tomemos como exemplo a abundan
cia do deutério (D) que foi medida no meio interestelar: en
contra-se que a razao D/H & 10 vezes menor do gque a encon -

trada na Terra e nos condritos carbonaceos.

Descobertas recentes de anomalias isotOpicas de 0 (ref.24)
de Ne (ref.23, 25) e de Mg (ref.26) levam & conclusao de que
o0 Sistema Solar como um todo nao surgiu de um evento isola-

do.

Ao se estudar a composicdo dos raios cdsmicos e compara - la
com as abundancias solares, nota-se que os metais estao en-
riquecidos com relagao ao H e ao He por fatores de 10 para
100. Mais ainda;os elementos leves Li, Be e B sao 10" vezes
mais abundantes que os que sao observados nas superficies es

telares.

No meio interestelar proximo, as abundancias foram estuda -
das pela astronomia do ultravioleta. Dados atuais mostram
gque as abundancias metalicas sao menores que no caso solar.
Isto foi interpr:tado em termos da presenga de poeira no
meio interplanetario, pois la os metais mais refratarios fi

cam aprisionados.

Grupos importantes de estrelas ap.;esentam abundancias meta-

LA

11

licas muito diferentes das da SAD. Por exemplo: estrelas

per-metalicas, com uma grande qua.tidade de metais; as " es

trelas Ba " ou estrelas gigantes com abundancias anormalmen
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te altaé#@a; as estrelas de (NO,.que apresentam raias inten
sas de C, N e 0; as estrelas ricas em He;as estrelas pobres
em He; as estrelas " élDeZ”, com poucas linhas de Ca II (uma
vez ionizado) e variabilidade luminosa; e o grupo conhecido
como "estrelas peculiares" e "estfelas metalicas" que
podem ser explicados por processos fisiéos que ocofrem em

seus envelopes (ref. 14).

Outro objeto interessante & o "FG Sagittae"; estrela que en
contra-se envolvida por uma nebulosidade do tipo nebulosa
planetaria. Desde 1894 a brilhancia da estrela aumentou em
luminosidade por um fator de cerca de 40. Em 1968, sua lumi
nosidade diminuiu um pouco. Este objeto parece estar esfri-
ando a razao de cerca de 250 K/ano, indo do tipo espectral
A ao F. Ao mesmo tempo, fortes linhas de absorgao andmalas
de Y, Zr, Ce e La aparecem em seu espectro. Estas,podem ser
indicativas de eventos nucleossintéticos (A II) que aconte-
ceram recentemente. "FG Sagittae" poderia estar realmente em
processo de ejecdo de uma nova camada de nebulosa planeta -
ria, e a nebulosidade presentemente observada seria um sub-

produto mais antigo de processo analogo.
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V = NUCLEOCRONOLOGIAS

V.l - Introducao

E através do esquema do decaimento radioativo (AI.l)
que podemos estimar, por exemplo, a idade dos elementos,. isto
€, a época em que eles foram formados pelos varios processos nu
cleossintéticos. Descrito de um modo elementar, o método utili
zado para estimativas de idades & o seguinte: determinam-se as
concentragoes dos nuclideos pais e dos nuclideos filhos, utili
za-se O esquema de meia vida de decaimento (AI.2) para calcular
quanto tempo foi necessario para gue um pai se transformasse
num filho naquela quantidade. Na pratica, o que foi descrito 2,

na verdade, um processo bastante complexo.

Para se fazer os calculos previstos pela teoria nao
€ necessario conhecer a abundancia real dos elementos no presen
te ou em qualquer tempo no passado. Devemos apenas conhecer a

razao na qual um par adequado & encontrado hoje: razdo de abun-

dancia, e a razao da abundadncia na época de formagao dos ele-

mentos, a qual denominamos: razao de producao.

As razoes de abundancias sao determinadas por medi-
das experimentais cuidadosas (Cap.IV.l). As rochas terrestres,
embora sejam fundamentalmente compostas do mesmo material que
o Sistema Solar, nao fornecem amostras adequadas pois, desde a
condensacao do Sistema, formaram-se e reformaram-se muitas ve-
zes, ocorrendo fracionamentos quimicos que alteraram suas con-
posicOes, de tal forma que elas nao sao mais representativasue
uma média para o Sistema Solar. Nos meteoritos, esses efeitos

sao reduzidos; mas, dependendo do tipo de estimativa a que se
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propoe, ainda devemser levadas em consideragéo, visto gque den-
tre esses materiais também houve fracionamentos. Acredita - se

que os meteoritos condritos carbonaceos sejam os representan -

tes mais primevos do Sistema Solar.

O que se quer dizer com "idade" de um meteorito?Na
verdade, quatro importantes eventos na histdria dos meteoritos
podem ser datados, através da analise espectrométrica de massa

de nuclideos estaveis e de radioativos. Sao eles:

- A duragao da nucleossintese que contribuiu para o

material do Sistema Solar.

- A solidificagao do objeto pai do meteorito.

O rompimento do objeto pai.

A queda dos meteoritos.

Para cada um destes eventos podem ser estimadas as idades atra
vés de grupos diferentes de nuclideos. A nucleossintese, a par
tir dos produtos de decaimento dos nuclideos radioativos U,Th,
Re e 0s; a solidificagao do material meteoritico, pela determi
nagao dos nuclideos radioativos de longa vida como por exemplo
O Rb e K e seus produtos de decaimento estaveis; o rompimento
e a queda por teorias especificas relativas a raios cosmicos e

gases nobres, nas quais nao entraremos em detalhes.

As razoes de produgaco devem ser calculadas teorica
mente. Em rngitdes da carta de nuclideos entre os nimeros magi-

cos de néut-ons (nicleos contendo 2,8,20,28,50,82,126 e prova-
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velmente 184 néutrons) (*), @ nﬁcleq é particularmente estavel
contra quaisquer reagoes nucleares. Nessas regioes, sao muito
faceis as estimativas das razodes de produgdao uma vez que uma da
da abundancia na época de formagao & grosseiramente proporcio-
nal ao niimero possivel de pais de processo »r que contribuiu pa
ra aquela abundancia (ref.4, 16 e 19). Observando a figura5 en
contramos alguns crondmetros de interesse nesta regidao: 2°?Th,
235y, 2%%y), e o 2%%py,. Tomemos o 2%°®U como exemplo: Este temco
mo progenitores os nuacleos de massa: 238, 242, 246 ,e ainda re-
cebe 10% dos produtos de decaimento do nucleo de massa 250. En
tao, cada crondmetro consiste dos nicleos produzidos por seu
proprio namero de massa, e dos produtos de decaimento dos seus
proprios genitores de maior massa. Somando estas quantidades ,

no caso do U?3®, obtemos 3,1. Ou, de forma mais detalhada: o

U?3® tem 3,1 progenitores:

1) O prdoprio Uranio, uma vez que o 2?%U & um produto de proces

SO r,

2) 2%2py, que & um outro produto de processo r que dacai em &

para o *%%U, com meia vida de 3,87 x 10° anos.

3) 2%%¢m, um outro produto de processo r com decaimento oL
(qjl/Z = 4800 anus) para o *"?py, que tem um subsequente de

caimento.

* 0 conceito de "mimeroe magicos" usados para micleos em fisica nuclear &
similar ao conzeito de gas nobre na fisica atomica. Pode-se considerar vm:
distribuigao de prétons e néutrons em camades no micleo. Quando as camadus
nucleares estao completas (mimero migico de protons e/ou néutrons), o ni-

cleo € estavel.
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4) 23%m, que contribui com 0,1 deuvido aos 10% de tempo em
que decaira em o para o **®Pu; que por sua vez decai em «

246

para o Cm, cujo futuro foi descrito acima.

A sequir, devemos dividir pelo fator 3,1 um fator
analogo obtido para outro radionuclideo (Th por exemplo) e ob
teremos a razao de produgao Th/U, utilizada posteriormente

(Cap.V. 4 e 5).

Em carater introdutorio, apresento as bases tedri
cas do processo adotado para a estimativa de idade do Sistema

Solar:

Seja P um niicleo radioativo pai, com uma constan-
te de decaimento A=1/7Y . A variagdo da abundancia P no tem-
po & dada por (AI.1l)

.E'LP.:-}\_P
dt '

onde P também denota a abundancia da espécie em questao.

Para obtermos a abundancia resultante do decaimen
to livre em um dado intervalo de tempo, a equagéb acima devé
ser integrada de um instante de tempo passado, to, aum instan
te de tempo t, posterior. Se a origem dos tempos & tomada co-
mo sendo a formagao do Sistema Solar e t o instante de tempo

presente entdo t @ realmente sua idade e

& St =

>

onde P & a abundancia do elemento no presente e Po & a  sua

abundancia no tempo t,.
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Mostra-se esquematicamente a produgao de quatro elemen
tos que servem como crondmetros (circulos pretos):Z>%h
23%9, 238 ¢ 2%'py, 0 processo r produz micleos com ex
cesso de neutrons, esses nucleos decaem em (setas
verticais), contribuindo para a predugao dos nucleocro
nometros. Outras contribuigoes vem do decaimento o 4
que sao indicadas pelas setas inclinadas. Os micleos
que decaem em o  encontram-se hachurados.Os caminhos
de decaimento ,3 e X percentuais, representados pe
las setas tracejadas, e a percentagem de cada nucleo

que contribui para a produgao do nucleocrondmetro & in
dicada (tirado da ref.16).

Jamos assumir que P seja transformado num isdtopo

co, a soma das abundancias P e F permaneceri a mesma

Pa + Fo = P + F,

3L ool 1 : £
248 249 250 251 52 253 254 255 256 257 258 259 260
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se dividimos esta igualdade pela abundancia de um outro isdto-

po estavel de F, F,, que nao recebe contribuigao de nenhum ou

tro par, teremos

Po P _ F Fo .

—_— e D e = e

Fo Fyp Fp FPg

utilizando a equagac (16)

hitt = #gd _ 9y vmp . B (17)

Py P Py

Se pudermos obter medidas de P/F, e F/F, em diferentes  amos-
tras, teremos no plano P/F, —F/F, umalinha reta, cuja inclina-
cao fornece uma determinagao direta de (t - tp). Veremos um

exemplo concreto no proximo Item.

V.2 - Método ®7Rp-%75r: um exemplo tedrico simples

0 esquema de decaimento °7Rb ~%7Sr tem sido usado
para estimar idades de muitos meteoritos. A natureza do proces
so de fracionamento Rb-Sr n3o & muito certa, mas este parece
ter requerido altas temperaturas. A idade Rb-Sr pode ser toma-
da como indicadora da época de solidificagdao do objeto pai do
meteorito, que consequentemente corresponde a solidificacdo do

Sistema Solar (ref.3).

Consideraremos que o ?7Sr presente no meteorito &

filho do decaimento do Rb®7:

47 x 10° anos Sr
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£ se todo o Sr®’ que encontramos no meteorito ndao & filho dede

caimento do Rb®’ ? Suponhamos que parte do Sr ja estivesse pre

87

sente no objeto pai. Como poderemos diferenciar o Sr radiogée

87

nico (Sr produzido pelo decaimento do Rb®’) daquele Sr®’ pri

mordial, e sermos entao capazes de calcular uma idade honesta?
Uma maneira de contornar este problema & considerar ndo somen=-
te um Gnico meteorito, mas sim um grupo deles; postulando - se
gue num dado tempo todos os meteoritos continham S» na mesma
composigao isotopica, ou seja, a razdo Sr®?/sr®® era uniforme
(a mesma para todos). Note que o ?’5» @ um filho radiogénico ,
mas que o °®3r nao o &, Nada cria ou destrdi o %%9» em quanti-
dades relevantes. Desse modo, a razao de Rb total para Sr total,
que varia de um meteorito para outro, estd relacionada unica -
mente ao ®75r radiogénico: quanto mais alta for a razao °®7Rb/
8%5r, mais rapidamente o decaimento do °’Rb somard ®7’Sr ao to
tal de Sr presente, e mais a razdo ®79r/%%Sr crescerd, linear
mente, num dado intervalo de tempo. Teremos, como na figura 6,
uma familia de retas com uma origem comum: a razdo °75»r / %%gnm
para qualquer idade determinada pelo processo,

Em termos tedricos, seja a equagdo (17) onde P _cor

7
. 5 A x
responde a razao (°’Rb/%°Sr), no instante' tempo t presente,

F/Fx corresponde a razdo (°’sr/°°sSr) no mesmo instante t e

F,/F, corresponde a razdo (®7Sr/%®°sr)t, no passado.

Entao: (BTRb/SGSr)t (e Nt - to)

~1) + (%78»r/%%8p) =
to
(18)

= ( G?ST/BGSP)t 5

que & a equagao de uma familia de retas y = aqx + b, onde a =

X (t = t,)

1) & o coeficiente angular que fornece a in
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FIGURA 6
Abundancias de %75r e ®7Rb em meteoritos. Inicialmente,
a razao °75r/%%Sr era a mesma. As vetas mostram como o
decaimento radioativo do °®’Rb teria modificado as abun—
dancias relativas no tempo. As medidas experimentais (me
teoritos) mostram que = 4,6 x 10° anos se passaram des~

de que a razao ®’sr/®®Sr era uniforme nos meteoritos .
(tirada da ref.21)

clinagcdao das linhas que se interceptam no ponto b = ﬁ78mﬁ6&ﬁto

Na figura (7) a inclinagao da reta fornece uma esti
mativa da idade das rochas para as quais as razdes sao determi

nadas. Este valor & de
_ + )
t =4,54 ( -~0,12) x 10° anos,

que representa uma estimativa para a idade de solidificagao do

Sistema Solar,
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FIGURA 7

Diagrama isocrono para seis meteoritos condritos; a in
clinagao da reta fornece uma estimativa bastante acura
da para a idade de solidificagao destes condritos (ti-
rada da ref.1)

V.3 - Equacdo Geral de Variacao de Abundincia na Es

cala de Tempo Galatica: Fundamentos

Segundo Schramm e Wasserburg (ref.18) uma equagao
que descreve a taxa de variagdo na abundancia das espéecies nu-

cleares N; , pode ser escrita na forma

dvi _—\i Ny (v,t) + By (»,t,Ni), para 0<t<T, (19)
dt

onde T & a duragdo total da nucleossintese, A7 & aconstante de
decaimento da espécie 7, e By (r, t, Ni) & a fungdo de produ -

cao (e destruigao) generalizada que pode depender do tempo, da
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posigdo, e da abundancia,

Se quisermos resolver a equagao (19) de tal modo
que o desenvolvimento tedrico fornega resultados que possam ser
comparados com estimativas de idades determinadas demaneira in
dependente, teremos que simplifica-la. Esta simplificaqéb, que
na realidade lineariza a equag¢ado, esta baseada em modelos de
evolugao galatica lineares, Segundo Schramm (ref.l1l7) este racio
cinio esta inteiramente dentro do desenvolvimento da nucleocro
nologia atual e por enquanto, somente este tipo de Suposigéo
(modelos lineares) leva a restrigoes cosmoldgicas (Cap.V.5).As
suposigoes e os desenvolvimentos simplificadores da equagao
(19) sao bastante complexos e nao entraremos em detalhes dados
os propositos de um projeto de final de curso. Poderemos, contu
do, afirmar que eliminamos fisicamente a dependZncia espacial de
(19) e imaginamos uma histbria espacial homogénea, pelo menos
para o material resp0n55vel pelo Sistema Solar (ref.19). Consi
dera-se o "espago de trabalho" como o disco galatico e assume-
se a reciclagem instantdnea, o que significa dizer que dentro
da escala de tempo de nucleossintese, a escala de tempo de evo
lugao de supernovas & desprezivel. Portanto, dado um conjunto
de hipoteses restritivas, que ndo cabe discutir aqui,a equagao

geral pode assumir a forma simplificada

ang(t) _
dt

- Ai N + Pg W (t), (20)

onde ¥ & a taxa de criagdo de estrelas no gis do disco galati
co e P; € um fator (taxa) de produgdo relativo da espécie 7 que

pode ser considerado como constante, diretamente deduzido da

teoria de rrocesso r e facilmente e¢stimado para nuclideos en-
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tre os nameros magicos. Os pardmetrqQs P sdo grosseiramente pro
porcionais ao n9 possivel de pais de processo r (Cap.V.l). Num
dado instante de tempo, P; & uma medida de abunddncia dos radio
nuclideos 7 ejetados pelas estrelas devido d evolugdo estelar.
Neste sentido, podemos interpretar (P;¥) como a taxa de acreés
cimo de radionuclideos ¢ no gas do disco galatico, devido aevo
lugdo estelar. E uma aproximagao Gtil tratar a taxa de formacao

estelar, Y , como sindnimo de funcao de produgio, uma vez que

a taxa de producao P¢ incorpora a dependéncia nas especies. Pa
ra os niclecs de processo r;?ré proporcional a taxa de explo -
sao de supernovas responsavel por este processo nucleossinteti

CcoO.

A solugdo da equagao (20) & determinada do seguin-

te modo: resolvemos a equagao homogénea associada.

an
dt

+ A ¥y = 4,

cuja solugao &

")\t

N = No e 3

onde retiramos o Indice. Multiplicando a equagdo (20) pelo fa-

tor de integragdo exp(At) teremos

av eM A eM g oM p Wiy g
Integrando

t -

) 4 g M ):(a”p‘ifd)df,

2] ds§
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teremos .

" ;
¥= o~ Atp J Myt at (21)

0
que & a solugao da equagao (20), uma vez que em t = 0, N, pode

ser considerada nula.

Da solugdao (21) podemos obter uma eguagao para a
abundancia da espécie 7 no instante de tempo (T + A),onde A &
o0 intervalo de decaimento livre entre o lGltimo evento nucleos-

sintético que enriqueceu o material do Sistema Solar e sua so-

lidificagao nos meteoritos (ref.20) (Cap.V.4). Teremos
; " T ;
Ny (T + &) = pp e NET- A J e Attqf?t)dt,(zz)
0

onde a integral & avaliada no intervalo em que esta definida .

Para um dado modelo de evolugao galatica, uma espe

cificacdo de Y(t) impBe restrigoes sobre a abundadncia N; (t).

Veremos que nos casos limites de tempos de vidamui
to longos e muito curtos sao obtidos vinculos de utilidade ge-
ral que sao independentes do modelo (de evolugdo galatica). Ob

serve que os parametros independentes al obtidos podem ser con

siderados independentes do modelo desde que o modelo galdtico

seja descrito por equagdes lineares.,

V.4 - Idade Media dos Flementos: Limites de Vida

Curta, Longa e Intervalos de Vida Intermedia

ria.

—_——

O tempo médio de formagao dos elementos vem da de-
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finicao .

7
f t q‘f’(t) dt

F = 2 P (23)

T
g Wit ae
a

A fim de simplificar o nosso problema, definiremos
alguns termos proporcionais ds razdes concernentes a duas espé

cies radioativas distintas (sub~indices < e j)

R (i,5) = Pi/Bi : (24)
Ny (T+A)/Nj (T+4)

onde P;/P; é a razdo de producdo. Segundo Tinsley (ref.20), du

rante a nucleossintese, essa produgdo relativa numa geragdo de
estrelas € constante se os elementos 7 e j sio formados sempre
nas mesmas estrelas, ou em estrelas que sao formadas sempre nas
mesmas proporgoes. As razdes de abundincia Ny (T+8) /NG (T+4) ,
sao determinadas através de cuidadosas medidas experimentais em

meteoritos e rochas lunares (Cap.IV.l).

Da equagdo (22),

e Ain [T Ait
Ni (T+8) _ P; e Air- Ain fo Ytey o dt

Nj (T+4) Pj - AjT- AjaA KT QVY ) é?ﬁ 4
t) e t

o

Colocando a equagao acima na forma da equagao (24)

Lo ¢ M- Nj) (T+A)
Eifpﬂ = RHJ): e (25)

N (T+8) /NG (T+4) T, hit 7 %jt
e dt Nv’e dt
o} o
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Além do termo definido pela equagdo (24), defini-

mos ainda

max _ R ..
5 = (e AT RGLED (26)

onde AE e Xj séo'as constantes de decaimento dos nuclideos <
e j, respectivamente, que sao medidas experimentais. Muitas ve
zes, as dificuldades nas determinacoes das constantes de decai
mento se devem as baixas energias dos elétrons emitidos (A.I).
As incertezas também podem aumentar se considerarmos que algu-

mas taxas de decaimento podem ser afetadas no meio estelar (ref.

19). Do que foi dito anteriormente deve-se concluir que ﬂ??m e
um parametro independente do modelo.
Substituindo (25) em (26), teremos que
£/ i
maax -1 joqfe Mt dt
A = T+A-(Ag =Nj) 77 inm L A2H
zJ 2 3
J {\{re >\Jt dt
5 "

E interessante analisar, sucessivamente, os radio-
nuclideos de vida longa, tal que AT <<I, a partir dos quais po
de-se estimar a duragao total do processo r de nucleossintese,
os nuclideos de vida curta, tal que a\ﬂ'>>1, que fornecem esti
mativas para o tempo A, e os de vida intermediaria, que forne-

cem a forma da fungdo Y (Tabela 3)

Vida longa: ( AT <<1)

Para este caso, o In da cyuacao (27) pode ser escri

to na forma
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/i
WT(I + Ait $ soad dF
0

in =

T ey
Vz +« Mt o« ...) at

lo

rT T
Yat + )i! t Vdt #...

ln £ =
T

T
] qrdt + Aj‘[ ttgrdt Founn
)

o

In ( 1+ M - ): 15 05 Nt # wand = 15
i+ Aj & * s ¢

(1 +)~J.2+ L= AgE MR , (28)

visto a expansao In (1 + z) = x -1 k; +v—£* x~ , consideran-
3

2
do z pequeno e utilizando a definigao (23).

A substituigdo do In na equagao (27) pelo resulta-

do 28, fornecera

-
maax

A = P+ A~-t,
g
ou
pARER . N = - E (29)
T

onde (T -t) & a idade média dos elementos;medida para trasdo
Ultimo evento que contribuiu para o Sistema Solar. A idade me-

dia no tempo atual e:

Lo
1
o1
+
[
+
ok
11
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onde ¢t = 4,54 x 10% anos & a idade dos corpos do Sistema Solar

(Cap.V.2).
max
A figura 8 mostra A + t:
tJ

idade meédia dos elementos de yida longa de processo r  medido

para trads do momento presente. 0 poder da nucleocosmocronologia

é justamente esta idade média, que pode ser determinada inde -

pendentemente do modelo de evolugao galatica usado; ainda,esta

idade & claramente um limite inferior para a idade do Universo.

As idades médias fornecidas por varios nlcleos pro
duzidos no mesmo processo devem, naturalmente, concordar. E co
mo se os nucleo de vida suficientemente longa vissem toda a
nucleossintese como um sd evento na sua escala de tempo, e que

aquele evento ocorreu em t, O evento Unico teria o mesmo efei-

to de toda a sequencia nucleossintética,

Se pudermos encontrar um par-crondmetro de mesmo
processo nucleossintético, em que ambos satisfazem AT <<1, en
tao e possivel determinar independentemente do modelo a idade

média de todos os elementos produzidos naquele processo. Vere

mos que o par '°7Re/'%70s e o 2%’Th/?%%y (Tabela 3) satisfazem
essas condigdes. A razdo Re/0Os seria mais adequada, pois envol
ve vidas ainda mais longas que no caso Th/U. A utilizagao do
Re/0s foi proposta pela primeira vez por D.D. Clayton (ref.28).
O problema e que a meia-vida de decaimento }ﬁ- do Re'?®? para o
18795 & uma medida dificil, e o baixo conteilildo nos meteoritos
requer precisdes ainda mais altas na andlise isotopica. Alem
disso, existem outros fatores (ref.1l9) que n3o cabem ser descri

tos aqui dado a complexidade, tals como a necessidade de se
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SDlidiflcagao
Retengao do gas
xenonio

<
3

WYiT)

LRI R R Y

[
win
Qv
bnouo—i—-u-cu-ou-

3
V

: t T
(4,54x1% anos) Presente

_.l ..1'......T

FITGURA 8

Esquema mostrando o szgnzf%cado da notagao utilizada:

(¥) é _a taxa de nucleossintese como uma fungao do
tempo, T & a duragao total da nucleosszntese que con-
tribut para o Sistema Solar,{Y) é a taxa média de nu
cleossintese e Y (T) & o valor da taxa no final da
nucleossintese. A representa a ueparagao entre o ultz
mo evento nucleossintético que contribui para o stte
ma Solar, e o tempo de solidificagdo dos corposno Sis
tema; g r'epr'esenta o intervalo de tempo decorrido en-
tre aquela solidificagao e a retengao do gas Xe (g €
desprezzvel na escala cosmolégica) e t é a idade dos
corpos solidos no Sistema Solar (4,6 X 10° anos).Para
wn L hipotético mostrQMOS'J % tirada da ref.1).

aprimorar n conhecimento sobre o fator de corregao que leva em
conta a denendéncia na temperatura das segOes de choque qukﬂg,

(ref.10, 19, 22)., Dai a auséncia de algumas informagdes na ta-
mazx

bela 3, apesar de haver uma estimativa para ARe/os'
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Pelas razdes descritas acima, considera-se que uma
medida combinada Re/0Os - Th/U ainda fornega a melhor estimati-

va (Figura 9).

A idade média para elementos de processo r esta con

tida no intervalo de 8,7 a 10,2 x 10° anos.

8,7 x 10° < (A™** 4+ ¢) < 10,2 x 10% anos

Considere a equagao (30). O A, como veremos a se
guir, pode ser estimado pelos nuclideos de vida curta. Assim,
considerando-se um modelo especifico, dependente do tempo,para
a distribuigdo de fontes nucleossintéticas (Figura 8), & possi
vel determinar ¢ de um modo dependente do modelo (equagao 23),

e, naturalmente, a duragao da nucleossintese, T, pode ser cal-

culada (equacao 30) para o modelo,
Vida curta : (A7>>1)

A abundancia das espécies 7 no tempo T + A (equa ~

cao 22) pode ser escrita na forma:

o b T : "
N; (T + A) = Pg e Mo J qY(}}e kz (§ T)dj (31)
0 v —m——
o W A.V
Seguindo o formalismo de Schramm e Wasserburg (ref

18), integremos a equag¢do acima por partes:

g

¥ eAi (f—T)sF (S ) _

N; (T + A) = Pg Z)"‘A{

T o

T 1 a¥ely eki(T“T"Ag : (32)
A d 3

o

Somente a integral da equagdo acima, integrada novamente  por

partes, sevi igual a
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_L\L e -m gy i
e | Mz a1

T_l_ , A o(f-1)
| o

o

(33)

g
<
2
—t
e——— .
~

e assim por diante.

Da equagdo (32) e do resultado (33), deduzimos que

- N o . T
Ng (T + A) = Pj e i F g™ RIS 2 &Yt —’1
n=o kn-!-] dzn
¢ o

ou

'k_ =
N; (P +A) = P; e A 2: (-1)" ﬂ_ &Yl

+
L +-1 d &
AE § {7

b M1 &Vl \ }
o e"

No caso especifico ( kT>}I), os termos atenuados

pela exp (—LiT} podem ser considerados despreziveis, e

. ao
Ni (T + &) =Py e dia >, (-1 #Yels
i noti]
n=o \ n

7 af =17

(34)

2ara grandes Xir com Y (1) suave em { =T, tal qu:

r AW << s,

 § d}]s“—”r

podemos corsiderar somente o primeiro termo da série na equa -
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|%// 10,2 A3

v

th - dnos x wq

FIGURA 9

cao (34), e entao

N, (T +8) =P, V(T e~

\.

[

(35)

Se ¥ & suave e se s3o conhecidas as razdes de dois

isdtopos de vida curta, podemos conhecer A diretamente da equa-
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cao (24).

Ny (T +p) _ Aj P e dia

Nj (T +A ) Ay P e AgA
entao

Chs (A=A
R (2,§) & —— fa oF
A

ou

AE (A =X om0 Af) (36)

1

Note que a abundancia no tempo (T + A) & (AI.1l)
N (T + A) =N (T) e'MT*‘i“’T) = N (2) .e“)\"l ;

Assim, A , dado pela equagao (36), & o intervalo de tempo para

a razao isotopica ir, através de decaimento livre, de:
P; P;\ - = "Ny (T + A) '.
X— —_— ate
i Ad Nj (T + B)

se Y(}) ndo & suave proxima a [=T, mas tiver um

comportamente pontiagudo, por exemplo, podemos escrever:
qf-= “Fo + d 6( t -7)

onde Yo & suave e d & responsavel por uma mudanga de escala.A
abundancia (equagao 31) serad dada entao por

= Mgk 7
e

5 .
j ekifj —f%ﬁ)dg A goe ki(f -T)S(;ﬁT)af

(2]

Ng (T + A) = Pg

Resolvemos por partes & primeira integral e despre
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zamos os termos tal como anteriormente (equagao 35). Ja o se-

gundo termo podemos escrever na forma

i o M (T, M §(t-7) af

o

que, por definigdo, & igual a

d e diz eAT"T = d.
Portanto:
, .. -ka
Ng 124 bl =55 8 3 [‘ﬁm + )id]
Az
assim
¥ (7 +A) _Pi Aj e—Ai& Yo o(Mi ,
nj (r +8) p; hi o ME Yo 4 Na
R R .
B s = bg - of M \i)a V. . Naig
I\J 1_?0 + Aid

Desse modo

-1
TR Y Zn[RMﬁ,j) )i \Po+>\q:d}

- (37)
X; Wb + Ajd

Note que o A obtido a partir da equagao (36) (}ysua
ve) & sempre menor que o A obtido pela equagdo (37) ('Y pontia

gudo no final da nucleossintese), ou seja

Se ki > )j temos que A (eq.36) < A (eq.37)

Se Nj > A7 temos que A (eq.36) < A (eg.37)
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Portanto, A esta restrito de um modo independente do modelo

-1 y 4 Ai max
( Ai L )j) in [R(t,J) }E-] 4 A% Bij

As abundancias dos isOtopos de vida curta utiliza-
dos ('?°%r1, 2?%“py, 2%41, '°7pd, 2“7¢m) sao normalmente medidas

relativamente a isdtopos de vida longa.

A abundadncia de isbtopos de vida longa, usando a

equagao (22), pode ser escrita como

¢« Wit 4f

N (T + A) = P_ e

2 AL (r + A) 2 At
L L {

o

mas lembrando que ALT <<1 , e expandindo a exp ( XL§ ) em sé-

rie, a integral fica

<A
{ e X3 +assd Tefdale

o

(T“‘}’ct)dj " (T Ay T B 450 2

o o

]

( Wits af [2# A8 wuus] n

0
Ainda temos que

-~ A, (T + A) o Ny A
g '—'eb(I-—)\LT+...),

entao
g z K%
B (T +A) =P, { (Ya d]‘} (1= \T oo (14} E 4.0 e

o
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ou

= ALA

N, (T +A) =P, T <"{’>{1—{T—t) }L} e

onde

. _
<¥s =4 j Y3, 4af . e
T

o

Utilizando as equagoes (35) e (38), a razao de abun

dancia de radionuclideos de vida curta em relagao a longa fica

N, (T + A) p, Wz 1 e'”\": ~A)s

= o il = y

wore sy p T<Y> A LB A}
mligl :xﬂ(f ) , segundo Schramm e Wasserburg (ref.18),
<Y >

representa a taxa relativa de nucleossintese comparada a taxa

(40)

onde

média: funcao densidade de probabilidade.

Uma vez que A??m e A podem ser estimados de modo in
dependente do modelo, entao pela equagao (29), podemos determi

nar (T - t) e, portanto, T*, definido por:

1 _ Wer) _ A lr - r - %) M)

(41)
v <V REg) ~(Ai -Ap) A

Note que T* também & um resultado independente do
modelo. Se T* < T entdao em f.: T houve uma taxa de nucleossin-
tese maior que a média, ou seja ¥Y(T) > <V >, se r\V(f ) & con
siderado como uma contribuicdo de supernovas, através da histd
ria da galaxia, entdo Y (T )> <Y > implica que os eventos fi-
nals de supernovas imediatamente an:eriores a formagao do Sis-

tema Solar contribuiram com mais matéria para o Sistema que o
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evento médio, e portanto, pelo menos um dos eventos finais po-
de ser considerado como ocorrido nas vizinhangas da nebulosa

proto-solar.

Através dos nuclideos ?2°r e ?"*pu, & possivel de-
terminar T* ~ 3,4 bilhoes de anos e comparda-lo com T avaliado

no item V.5. Encontra-se que T*/7 & menor que 1 (ref.19).

Intervalos de vida intermediaria: Forma da fungao de produgao

Vamos considerar o caso de vida intermediaria (por
exemplo o ?°%U, cuja meia-vida é 7 x 10°® anos) e vamos assumir

queTF seja suave.

Tomemos a equagao (34) aproximada para isdtopos de
ﬁida curta ( AI‘>>I) 2 consideremos um isdtopo de vida ligeira
mente mais longa. A expansao desta equagao agora deve incluir

termos de ordem superior.

Ny (T + 8) =P, e"'\":ﬁ['ﬁu_ 1 ﬂ+...]
I; )iz df £
ou ainda
N 5 - Aib 1 1
(T +h) =P, ¢ (T){I— (1) +! (42)
A AVY(r)
onde,

Vir = 4¥Y

Vamos calcular a razdo de abundancia em relagao a

um isdtopo de vida longa (equagdao 38).
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N'L. (T + .&) 2 Pi e"" AiAW(tJ I-_ ﬁqf‘(T) " ...) x
W, (T.+ 8) Az A Wer)
_AA

1 T
. 1 <Y [l-(T—t) ?\L}
ou
3 _ Bgiiy 1 ¥ o(r) (e’()\": - MJa X

N, (T +B)/N, (T +8) AL r <¥> \[1-(7-t) A ]

(1— Ylip) . )
\; ¥(m
ou ainda

. ~(Ai =AL)a
1= Bl 2,L) ¢ g {I—W‘(T)_!_ }'

- * 2% = s e s i
A 1 I = (F= T A, NV (1)
No caso limite de extrema longa vida AL tende a zero, ou seja

PR R e T Vi)
1 = e 1 - £ i (43)
Ai T & At W) }

Se T'* & conhecido, entao € possivel a determinagao
de derivadas de Y (§ ) em § = 7. Se muitos niicleos intermedii-
rios estivessem disponiveis, as derivadas de ordem superior po
deriam ser obtidas e a forma de\P’poderia ser determinada. Atu
almente, o Gnico nuclideo intermedidrio é o ?°°U, que permite

1
a determinagao de QF{T)/ Y (7).

=l
Um modelo particular poderia definir MI{T), que e
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\
ve ser consistente com Y determinado independentemente do mo-

delo, através do 23%%y

V.5 - Generalidades, Resultados e os Vinculos Cosmoldgi-

COS:

—_—

Generalidades

Como foi observado, a equagao (20) & uma forma sim
plificada, onde o termo B, (r, t, NZ) (equagao 19) é dado por
Pi V(t). Na verdade, o termo acima referido pode assumir uma
forma mais gerai como, por exemplo, (refs.10,18,19 e 20)

P, V (t) + w N, onde W representa o movimento de matéria para
dentro e para fora do gas do disco galatico por outras razoes
que n3o a nucleossintese; & um somatdrio de infludncias como
por exemplo a retencao de nuclideos nas estrelas devido & for-
magcao estelar (astragao) e acréscimos no gds do disco devido ao
"infall" galatico. Do artigo de Tinsley (ref.20), creio ser pos
sivel concluir que os efeitos de w através do desenvolvimento

da teoria podem ser desprezados em primeira aproximagao.

Em contrapartida & denominagao independente do mo-
delo, temos a dependente do modelo relacionada as teorias de-
senvolvidas por Fowler (ref.8), Tinsley (re:.20), Ostriker e
Thuan (ref.29), Talbot (ref.30) e analisadas por Hainebach e
Schramm (ref.10), que discutiram a nucleocosmocronologia basea
dos em modelos de evolugao quimica da galaxia levantando hipdo-

teses pecvliares tais como:

Tinsley (o chamado modelo padrao da nucleocosmocronologia) :

- "infall" nulo ou pobre em metais
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- ¥ proporcional 3 densidade do gas
- W constante

- Yrapresentando um pico inicial

Hainebach e Schramm;

- aprisionamento de massa em buracos pretos e ou
tros remanescentes numa primeira geragao de estre

las
Talbot:

- formagao de estrelas preferencialmente em regioes

enriquecidas em metais.

Ostriker e Thuan:

- rapida evolugao estelar no halo relativamente ao
disco. Na escala de tempo de 10° anos;a formagao
estelar no halo decai exponencialmente, enquanto
que a escala de tempo de evolugao do disco & de

5,8 x 10° anos (modelo halo-disco).

Estes modelos levam a formas da fungao de produgao

. ' , e portanto fornecem esctimativas para t/I (equagdo 23). De
um modo geral, modelos dependentes da evolugdao galatica forne-
cem um resultado consistente para t/Ta0.5. Através da figura
10 podemos fazer uma descricadao qualitativa das implicagoes

de modelos dependentes hipotéticos.

RESULTADOS E VINCULOS COSMOLOGICOS

A partir dos dados da tabela 3 em termos das formu
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FIGURA 10

Modelos hipotéticos de nucleossintese postulwm trds possi
veie distribuigoes de supermovas durante a histdria primi
tiva do Universo. Todos os trés modelos assumem a mesma
idade média para os elementos, mas incorporam diferentes
taxas médias para a formagao dos elementos. Se o numero
de supernovas é aproximadamente constante, ou se as flutu
agoes sao simétricas (19 modelo), entao a média é aproxi-
madamente igual a metade do tempo total de nucleossintese.
Se o nimero de supernovas é particularmente mator no pe-
riode mais primitivo (29 modelo), entdo o Universo é mais
jovem do que o que sugere o modelo de taxa constante. Uma
taxa primitiva baixa (39 modelo) fernece ume idade super—
estimada. Este modelo € inconsistente com as observagoes.

(tirada das refe. 1 e 16),
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las apresentadas: equagao (24),(26), ¢ (29), podemos calcular
‘uma idade média dos elementos por determinag¢des independentes
do modelo, a partir dos pares-cronometros de longa vida:

2327p/%3%) e '%"Re/'®70s que fornecem uma idade concordante de
8,7 a 10,2 bilhoes de anos (figura 9). Assim,sem invocar qual
quer modelo de evolugao galatica, podemos determinar ﬁm limi-
te inferior para'a idade do Universo e da Galaxia. Observamos
que esta idade média para elementos de processo r pode ser di
ferente da de processo s, uma vez que estes elementos sao pro
duzidos em locais astrofisicos diferazntes. De fato, a produ -
¢ao de elementos de processo s requer nlicleos-semente pesados.
E de se esperar, portanto que em média, os elementos de proces
so s sejam mais jovens que os de processo r,cuja produgao nao
necessariamente requer tais nlicleos pesados. A duragao da nu-
éleossintese para ﬂ??x estimado dos elementos de vida longa

(Cap.V.4) €

Como exemplo,para uma estimativa de A,utili -

zando os valores da tabela 3 na equagao (36) encontramos A da

ordem de 10° anos, Verifica-se portanto que A << ﬁ??m . Dai
P Ase + §
1d

As teorias dependentes do modelo fornecem algumas
estimativas para t/T das quais a mais completa & 0.5. Assim,

espera-se que

I n 2 bmax



e que T esteja restrito _ -
ATAE o p o g ATAT
max 5
Pelos dados apresentados na tabela 3, ﬂij dos nua-
cleos de vida longa estd restrito
4,1 ¢ A??“ € 5,6 (x 10° anos) (44)

e portanto T estd restrito de um modo dependente do modelo.

Uma vez I assim calculado, podemos estimar uma ida

de para a galaxia, Tg, tal que (equagao (30),figura 8)

_Tg =7+ 7+ % (45)

onde t = 4.54 x 10 anos (Cap.V.2). Note que a equagao (45)pres
supoe que nao ocorra nucleossintese de processo r anterior &
formacao da Calaxia. Mais ainda, a idade fornecida pela equa -
¢do € dependente do modelo. Um limite inferior para a idade do

Universo vem da idade média dos elementos, isto é

T > A + t (46)

gue € uma quantidade independente do modelo. Portanto, pela de

sigualdade (44), podemos escrever dgue
AmaE 4y T, $ 2 4Ty g
ou
8,64 < Ty < 15,7¢ (x 10° agnos) . (47)

A idade da balaxia, independente do modelo, pode

ser comparada a idade do Universo calculada pela constante de
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Hubble e a idade dos aglomerados globulares (Cap.II).

Sequindo o "review" nucleocosmocronoldgico  de
Symbalisty e Schramm (ref.19), utilizaremos os dados de Kanazas
e colaboradores (ref.ll) que encontraram uma idade consistente

para o Universo entre

13,6's I, € 15,5 (x 10° anos) (48)

Eles fizerem uma analise comparativa dos calculos do modelo pa
drao de Big Bang com idades de estrelas de aglomerados globula
res e inseriram vinculos observacionais. Resultou dai que so &
possivel uma consisténcia no modelo padrao para uma constante
de Hubble entre 55 e 65 Km ElMpE} Seus calculos tornaram - se
fundamentais no sentido de que, se verificarmos que a estimati-
va para a idade do universo, T , estd errada,ou o modelo cos-
moldgico padrao, ou o modelo de aglomerado globular, ou ambos

devem ser questionados.

Se assumirmos que o tempo de duragao do Big Bang
até os elementos de processo r € quando muito um bilhao de anos
(Cap.III) entao a idade nucleocosmocronoldgica para o Universo
fica

ATEE 4 ko Es cgA™OE L 1+ 31 X 109 anoce (49)

que & de 8,64 a 16,74 x 10° anos. Se escrevemos

Ty =" + 5,54 X 10° anos
- -1
entao 5 é wia medida de t/T; realmente f:‘ [1 - t/Tl .

Temos, no entanto, que:

= 9
TU > 13,5 % 10° anos,
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-

o i max
e usando um limite superior para A de 5,6 x 10° anos,encon

tramos:
18,6 x 0P €, £ § 8 4 5505 30% _anes y
ou
13,5 & Ty & § 5,6 + 5,54 (T, em unidades de 10°
anos)
Portanto
5,6 § > 13,5 - 5,54 ,
ou
{ > 1,42, Dpaf (£/T) > 0,29 (50)

Se assumimos como desprezivel a duragao entre o
Big Bang e a nucleossintese de processo r, desprezando~se en-

tao o 1 bilhao de anos extra, teremos

max

1.6zl 2,6 T4 + 5,54 x 10° anos,

ou
13,5 < T, s 5,6 + 4,5¢ (T, em unidades de 10°
anos)
Portanto §$>1,6 e (E/7) > 0,37, (51)

Portantou, para que um modelo de evolugao galatica
esteja correto, ele deve predizer um tempo médio de formagao
para os elementos de processo r, resultado (50) ou resultadc
(51), dependendo da previsao do inic.o da nucleossintese de

processo r no Universo.
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Podemos estabelecer um limite superior para § e

t/T, levando em conta que

T, & 16,6 x 10° anos,

o wiilizande un 1inits tnferior pars AP de i, 1 = 10° avos
Os resultados sdao § < 2,41 com t/T < 0,59 para a produgdo de
processo r, 1 bilhao de anos depois do Big Bang, e f<2,66 com
t/T < 0,62 para a produgdo de processo r imediatamente apds o
Big Bang. Este resultado encontra-se resumido na figura 11 e
limita os modelos de evolugao galatica via um vinculo no tem-
po médio de formagao para os elementos normalizado pelo tempo
total de duragao da nucleossintese. E notavel que isto seja
possivel a partir de uma quantidade independente do modelo ,
amém para cronometros de vida longa.

Note ainda que a intensidade de qualquer pico ini
cial ou final (explosao nucleossintética) & limitada, pois um

ponto de forte explosdo prdoximo t/T = 0 ou 1l desvia a idade mé

dia dos elementos em diregdo aquele ponto (figura 10).

Em varias partes do projeto foram observadas as di
ficuldades e consequentes incertezas envolvidas na nucleocos-
mocronologia. Provavelmente baseados nestes aspectos & que
Hainebach e Schramm (ref.l10) observaram que {=2 (t/T = 0,5) &

um resultado antecipado, e que pode eventualmente ser uma ca-

racteristica da Galaxia.

Como comentario final sobre este item,gostaria de
observar da constatagao de que a escala de tempo de nucleos -
sintese, I', & praticamente insensivel aos radionuclideos de vi

da curta (que dao conta dos Gltimos eventos nucleossintéticos)
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VI ~ CONCLUSOES

Do trabalho apresentado podemos fazer uma idéia do
volume de conhecimentos necessario para se compreender a nucleo

cosmocronologia.

Neste capitulo final, eu me deterei apenas ao assun

to central e seu futuro como area da astrofisica de vanguarda.

Mostrou-se que as abundancias dos niicleos de vida
curta e intermediarias, normalizadas para nucleos de vida lon-

ga determinam uma taxa de nucleossintese em relagao a média to

tal <3,

A razao entre dois nlcleos de vida curta fornece o
intervalo de forma@éo, A, de maneira independente do modelo ,
quando se assume uma fungao de produgao suave. Mesmo assumindo
um caso extremo de fungao de produgao pontiaguda, A ainda fica
restrito., Alguns daqueles nuclideos parecem exigir uma injecao
de material de supernova dentro da nebulosa pré-solar,uns pou
cos milhoes de anos antes de sua condensagao e um periodo .de
calmaria de 100 milhOes de anos antes dessa injegao (refs. 1,19

e 27).

As espécies de vida curta, relativamente a isdtopos
estaveis (ou de longa vida), fornecem o valor da fungao de pro
dugao no final da nucleossintese, EI{T),relativamenteéinucleog

sintese total, T<VY) .

e nao & feita nenhuma suposigao com respeito =&
‘Ylt),entao as espécies de vida intermediaria podem ser usa-

das para obter as derivadas de “’tﬁ] avaliadas em 7. Assim,
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se puderem ser encontrados nicleos intermediarios suficientes,

toda a forma de YV podera ser determinada.

Quando se assume um modelo particular,a duragao da
nucleossintese, T, .pode ser calculada explicitamente. Mais ain
da, as derivadas de QF( f ) avaliadas em T, determinadas pelo
modelo, devem estar de acordo com a determinagao independente

do modelo.

A nucleocosmocronologia atual € capaz de determinar
uma idade média para os elementos de processo r e, portanto,um
limite inferior para a idade da Galaxia e do Universo de um mo

do independente do modelo.

Medidas futuras mais acuradas na cosmocronologia do
Re/0s permitirao uma determinagao mais precisa da idade de pro
cesso r para os elementos, e portanto uma restricao mais firme

nos modelos de evolugao galatica.

A nucleocosmocronologia, quando acoplada a outras
determinagoes independentes para a idade do Universo, define
uma idade concordante para o Universo de 13,5 a 15,5 bilhoes de

anos, limitando os modelos de evolugao galatica.

A recente descoberta de anomalias isotdpicas ( por
exemplo o ?°Mg) em meteoritos condritos carbondceos forga - nos
a considerar seriamente a explosao de uma ou mais supernovas ,

levando a condensagao da nebulosa proto-solar.

Uma maior quantidade de determinacoes (em varios
meteoritos diferentes) relativas ao ?°47 definirdo melhor sua

escala de tempo; o que pode tornar possivel a descoberta de no
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vos radionuclideos pais com meias vidas compardveis a do %°4L.
80 eles: **rt, *m, YVre, Yk, Yip, V9idRp, Mg 2hips.
208pg, *3%atd3y 236s237y,. 2%2py. *MSon. A detecio destes de-

pende fortemente de como elcs sao produzidos, se € que sao pro

duzidos nos eventos responsaveis pelo L

Em termos gerais, nas questoes acima referidas en-
contra-se o problema central a que pretendo me deter em minha
tese de mestrado. Como bem observa Audouze "o problema cosmogo
nico da formagdao do nosso Sistema Solar podera encontrar sua
solugao quando resolvermos o quebra-cabega complexo de todases

tas anomalias"[IPfi).
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APENDICE I: Radioatividade

-~

1.1 - A Lei da Desintegracao de uma Substdncia Radiocativa

Nas substancias radioativas, o nUmero de atomos de
uma dada espécie modifica-se com o passar do tempo devidbzu)dg
caimento radioativo. Os atomos iniciais transformam-se em ato-

mos de outra espécie.

Seja t, um instante de tempo passado qualquer;e se
ja t um instante de tempo posterior. Vamos assumir que no ins-
tante t, existiam N, nicleos radioativos iniciais, "pais" , e
gue no instante ¢ passam a existir N nlcleos da mesma espécie.
E intuitivo que a variagdo do nimero de atomos originais AV=No-V
seja proporcional ao nimero de atomos N e ao intervalo de tem-
po At = t-to

AN of - NAt

Digamos que a constante de proporcionalidade seja a constante
de decaimento )\,que representa a probabilidade de que um ato-
mo decaia em um intervalo de tempo unitario. Podemos assim es-

crever, para uma variagéo infinitesimal, a equagéo diferencial

éE :-ldt 5
N

cuja solucgao €

¥ = 5o & Alt-to)

Entao, se t:mos um numero inicial de nlicleos pais No e abando-

namos a amostra, apds um dado intervalo de tempo encontraremos

uma dada quantidade de nucleos iniciais, ¥, que estd relaciona
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da com No e atenuada pela exponencial negativa.

Os isdtopos instdveis tem varios modos de decaimen

to, tais como & e (3 . Esses decaimentos sao acompanhados pe-

la ejegao de outras particulas energéticas.

1.2 -~ Meia-Vida

Este parametro & bastante importante, e & definido
como sendo o tempo necessario para que o nimero inicial de ni-

cleos radioativos seja reduzido a metade:

T2 = oz 0,693 ,

XA

onde )\ é a constante de decaimento da espécie nuclear em ques
t3o. Por exemplo, de uma dada quantidade de ®’Rb, somente a me
tade tera decaido para °7Sr depois de 47 x 10° anos (meia-vida
do Rb); 3/4 do Rb inicial tera se transformado depois de 94 bi

lhoes de anos, 7/8 depois de 141 bilhoes de anos, etc.

Alguns exemplos de meia-vida e constantes de decai

mento encontram-se na tabela 3 do capitulo V.

1.3 - vida Média

A vida média &€ definida como sendo o tempo médio

de sobrevivéncia de um nucleo radioativo.

W o o Tz/z'

— e

A In 2

A
onde )\ e ( 1/2 sdo respectivamente a CALL de decaimento e

a meia vida da espécie nuclear especifica.
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1.4 - Decaimento{é

Os néutrons abandonados fora dos nicleos transfor-
mam-se espontaneamente em protons, elétrons e anti-neutrinosem

torno de 12 minutos em média, que & a meia-vida do néutron 1li-

vre.
n+p+(3_+'\).

onde o simbolo ﬁ € usado para representar um elétron criado em
processo de decaimento ﬁ (o simbolo e sera usado para caracte
rizar o elétron atdmico ligado ou livre), e V € um anti-neutri

nol

Se alguns nicleos tém muito mais néutrons do que
protons, possivelmente os néutrons em excesso irao se transfor
mar em protons dentro do nicleo, com a emissao de antineutri -

nos e elétrons (processo classicamente chamado de decaimentogp)

—

(Z,4) —> (Z+1,4) + e + \V ,

onde (Z,A) caracteriza um nucleo; Z € o numero de protons e

A =Z + N & o nuimero de massa.

Seria o caso de se observar a existéncia de dois
g * ; :
outros processos{3 . 0 Decaimento (S gue consiste do decaimen

to de um prdton nuclear,
p—vn+1ﬁ++\,>,

+ . .2 : ot
onde (3 € um positron e V> um neutrino (ambos emitidos), e a
captura eletranica)

Pre — M + NV
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APENDICE II - CAPTURA DE NEUTRONS

Na presenga de um fluxo de néutrons livres, um nd-
cleo pode capturar um néutron com facilidade, mesmo quando es-
tes tém baixissimas energias. Esse processo pode ser denotado

por:
(2,4) + n > (Z,4+1) +§, (1)
onde ¥ & um fdton de alta energia.

Se (Z,A+1) é Beta estavel, isto &, nao decai em {3 (AI.4) ele
espera até capturar um segundo néutron, e assim por diante, a-
vangando em diregao a isdtopos cada vez mais ricos em néutrons.
Se ele é instavel, entao surgirada uma competicao entre o decai~-

mento Q e a captura de mais um néutron. Evidentemente, o na-

cleo (Z,A+1) seguird o caminho de processo mais ripido.

IT.a - Processo s - captura lenta (slow) de ndutrons

O processo s ocorre quando a captura de néutrons &
lenta (10% a 10° anos para cada captura), comparada 4 escala

de tempo de decaimentos(B , ou seja, o niicleo decai:
(Z,A+1) » (Z+1,A+1) + Y + e

A trajetdria de captura de néutrons corre ao longo
dos isdtopos estaveis da carta denuclideos até que alcance um
nuclideo instavel, quando entao se‘daré o Decaimento(B; o que
leva a um el:2mento da familia isotdp!ca seguinte, (Z2+1), na ta
bela de nuclideos. A trajetdria do Processo 5 € um zig-zag ao

longo da linha de estabilidade ﬁ .
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FIGURA 12
Trajetoria de processo s. Na horizontal encontra-se
o numero de neutrons, N, e na vertical o numero de
protons, Z. Os quadradinhos representam nicleos (3
estaveis. A motagao (n,¥) indica absorggo_de um neu

tron ecom liberagao de radiagao ¥ , e QQ,CTJ indica
decaimento (3 .(tirada da ref.6) '

Este Processo ocorre principalmente na fase de gi

gante vermelha, onde o fluxo de néutrons & da ordem de lOsnéE

trons/cmzseg; e tem como pré-requisito a presen¢a de nicleos-

semente pesados em seu envelope.

II.b - Processo r - captura rapida de¢. néutrons

No Processo r, o nicleo absorve néutrons; mas, ac
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contrario do Processo s, a captura de néutrons ocorre numa es-
cala de tempo muito curta (0,01 a 10 segundos) para gque haja
decaimento[3 entre capturas sucessivas. Como o fluxo de néu-
trons é muito intenso (da ordem de 10%? a 102° néutronsfm®seg),
a trajetdria do Processo r ao invés de acompanhar a linhadees
tabilidade @ , como no Processo ¢, estende-se a sua direita ;
uma vez que o nicleo (Z,A+1), equagao (I), captura néutrons su
cessivos sem decair, (Z,4+1) + n + (Z,4+2) + § , e avanganadi
regao de isdtopos ricos em néutrons (lado direito da linha de

estabilidade (5 Y «

Em que lugar um fluxo de néutroné tao intenso po-
de ser observado ? Um dos candidatos mais sérios para ser o)
habitat do Processo r & o fendmeno da explosao de supernovas :
formam-se ondas de choque que, ao atravessarem a matéria este-
lar, liberam rapidamente uma grande quantidade de néutrons que

sao recapturados em questao de segundos.

Observagdo: Existe um processo analogo ao Processo r, chamado
de processo p, com a Gnica diferenca que os fluxos envolvidos
s3o de prétons; o que leva a uma captura riapida de prdtons.Ndo
nos estenderemos neste assunto uma vez que os produtos do pro-
cesso p nao sao nucleocrondmetros relevantes e sao encontrados

na natureza em quantidades extremamente pequenas.
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FIGURA 13

Caminho de captura de néutrons para os processos
r e s. 0 processo r segue um caminho aproximada-
mente paralelo ao da linha de estabilidade (> .
0s produtos de processo r ( relativamente estda-
vets) estao com pontos e tém progenitores ricos
em néutrons (tirada da ref.1).
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APENDICE III: REACOES NUCLEARES

Quando um nicleo colide com um nicleo mais pesado,
a interagao pode levar a diferentes produtos. Se o0s produtos
finais da interagao nuclear sao idénticos aos iniciais temos um
espalhamento. Se os produtos finais forem diferentes dos inici

ais teremos uma reagao nuclear.

A+a * 4 +4 (espalhamento)
AFEG FH DBF ene

K od R } (reagoes nucleares)

onde 4 indica o alvo, a o projétil e D e F os nicleos resultan
tes. Quando a massa do produto D &€ maior que a massa do alvo
A, a reagao nuclear & uma reagao de fusao. Ao contrario, se a
ﬁassa do produto D for menor que a massa do alvo 4,teremos uma

reagao de fissao.

Em qualquer reacao nuclear as seguintes quantida -

des devem ser conservadas:

A energia total

= O momento linear
merento angular
carga

paridade

i
o » » O

numero de nucleons (prdtons e/ou néutrons)

As reagoes nucleares podem tanto liberar quantoc ab
sorver energia, de acordo com a diferenga das energias de liga

¢ao final e inicial do nicleo. A massa de um dado niicleo € me-



15

nor do gque a soma de seus componentes (nucleons). Esta perda de
massa & liberada, quando da reagdo, em forma de energia segun-

do a relagdo massa-energia de Einstein E = me?.

A energia de ligagdo por nucleon, B, de um niicleo
de massa atomica 4 e o nimero atomico Z e de massa My & dada

por

1
B-':; (ZM, + (4 -2) My - My) c?

Tomemos como exemplo o °®Fe, que contém 26 protons
e 30 néutrons. A energia de ligagao por nucleon deste nicleo &

dada por

B=L (26 Mp + 30 My - ¥

o6

2
56} ¢
onde Mp €& a massa de um proton, My &€ a massa de um néutrons ,

Msg a massa de um nicleo de ferro e ¢ a velocidade da luz.

A figura 14 fornece energias de ligagao por ni-
cleon como uma fungdo de suas massas. Note que o "®Fe apresen-
ta a maxima energia de ligagao. Esta figura pode evidenciar que
a nucleossintese dos elementos mais leves que o *°®Fe & bastan-
te diferente dos elementos mais pesados: a: reagdes de fusao
de elementos leves liberam energia (exoenergéticas) engquanto

que as dos mais pesados absorvem (endoenergéticas).

A energia liberada ou absorvida pela reagao de fu-

sao A + ¢ * B + b & igual a



ENERGBIA DE LIBACAU FUK NULLELUNimMev)

46

85

B4

82

11

4B}

17

75

14

16

R 1 T T = j Tﬁi 0 lTI v ‘i’ [ 1 1 3 B = == r i B i i—l ] ‘|r }
4 - _J—- ;:.-q..—-i----f .- ' _. - - - - = I o wind e ’ -] - , s
E ’ : v'-"ﬁ‘\'-'.;&_._'_'\}; T e oy | | ' e __L_:___
"*‘J‘L— Sk a  aRER R kol 4 o
3 - I.._..l?a 4..___...._._E o ; im:..... .._i.--[ . .g -r .-._Z z. - E I- ! . | * .J
s R ﬂ..;_.i_..__r__.ro .!‘;_L__ S N e i "'";""F"""“ T A e
Heotoo ! . AL, _J T SR
: R edrs .‘ 1
F_l_*.. L_;_J_wJ_,éﬁ._"% %
] i !
Ao Y
- ’{b1~_h_¢“wr_ﬁ_.r.i 1
Fie i
Erflabe e
L“.‘;f""’ “f-?" s Rl '"Ji*' I~ at s ity
o g e et e e e e o s O S _ . o
] .-.wL--’._L.#-.!;._.r..j____J_---;._-.;_. ST T I A e e G ) B L
N i | | B e
+ AR e
I 5 O B o s
U ST S0 1O SR IR 1T N S b ad v Lo bt e T TR 4.’1._a_14,.;_ i
0 26 10 €0 80 100 120 140 160 1£0 200 220 240 206

A MASSA ATDMICA

FIGURA 14
Energia de ligagao por nucleon (em Mev) como fungao

da massa atomica (tomada a do nuclideo mais estavel
de cada familia isotépica) (tirada da ref.9).

Se @ & positivo a reagdao & exotérmica. Se ¢ & negativo, a rea-

¢ao é endotérmica.

As reagoes de fusdo que sintetizam elementos leves
constituem a principal fonte da energia estelar. Vemos da figu
ra 14 que as energias de ligagao crescem rapidamente até
A = 26. A earergia liberada no caso de niicleos mais leves é mui
to maior qu2 aquela liberada no dos mais pesados; a escala de
tempo das primeiras fases de fusao € muito maior do que a dos

periodos subsequentes. A produgao total de energia por reagoes
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nucleares esta diretamente relacionada ao nimero de  reagdes
que pode ocorrer por unidade de tempo, isto €, a taxa de rea -
¢oes nucleares. A probabilidade para que uma dada reagao entre
A e D ocorra & caracterizada por uma quantidade fisica que tem
dimensao de superficie: a seg¢ao de choqﬁe da reagao que é defi
nida como razio entre o niimero de reagdes . ao fluxo inciden

te de particulas.

¢ n? de reagoes / n? de particulas A /unidade de tempo
n9 de particulas a/unidade de superficie / unidade de tempo

Devemos lembrar que as segaes de choque dependem das
velocidades relativas dos nitcleos interagentes. Mais ainda,nos

meios estelares, elas certamente sofrem forte influéncias das

temperaturas.



TABELA DOS ELEMENTOS

NOMERO ATOMICO
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ELEMENTO

Hidrogénio
Hélio
Litio
Berilio
Boro
Carbono
Nitrogénio
Oxigénio
Fluor
Neonio
sédio
Magnésio
Aluminio
Silicio
Fosforo
Enxofre
Cloro
Argonio
Potassio
Calcio
Escandio
Titanio
Vanadio
Cromio
Manganés
Ferro
Cobalto
Niquel
Cobre
Zinco
Galio
Germanio
Arsénio
Selénio
Bromo
Criptodnio
Rubidio
Estroncio
Itrio
Zirconio
Niobio
Molibdénio
Tecnécio
Ruténio
ROdio
Paladio
Prata
Cadmio
Indio
Estanho
Antimonio
Telltrio

SIMBOLO
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NOMERO ATOMICO

53
54
55
56
27
58
59
60
61
62
63
64
65
66
67
68
69
70
71
72
73
74
75
76
an
78
79
80
81
82
83
84
85
86
87
88
89
90
91
92
93
94
95
96
97
98
99
100
101
102
103

ELEMENTOQ

Iodo
Xenonio
Césio
Bario
Lantanio
Cério
Prassidimio
Neodimio
Promécio
Samario
Eurodpio
Gadolinio
Térbio
Disprosio
HO1lmio
Erbio
Talio
Itérbio
Lutécio
Hafnio
Tantalio
Tungsténio
Rénio
Osmio
Iridio
Platina
Ouro
Mercurio
Talio
Chumbo
Bismuto
Polonio
Astato
Radonio
Francio
Radio
Actinio
Torio
Protactinio
Uranio
Neptinio
Plutonio
Americio
Clrio
Berquélio
Californio
Einstéinio
Férmio -
Mendelévin
Nobélio
Lawréncio

SIMBOLO

Xe
Cs
Ba
La

Pr
Nd
Pm
Sm
Eu
Gd
Th

Ho
Er
I'm
Yb
Lu
Hf
Ta

Re
Js
Ir
Pt
Au
Hg
i ke
Pb
BZ
Po
At
kn
Fr
Ra
Ac
Th
Hel

Pu
Am
Cm
Bk
cf
Es
Fm
md
No
Lw
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