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RESUMO

Dadas as  incertezas nas est imativas de idades as-

t ro f í s i cas ,  tornou-se uma necessidade in te lec tua l  o surgimento

da nucleocosmocronologia como fonte alternativa de comparação.

Neste p ro je to ,  procura-se ind icar  o processo embrionár io dessa

alternat iva, bem como fornecer conhecimentos fundamentais espe

cí f icos âqueles não familiarizados com a matéria, Apesar da pro

posta em caráter introdutório à nucleocosmocronologia,tenta-se

não privar o le i tor  de uma v isão a tua l .  Neste  sent ido ,  apresen

ta-se um desenvolvimento teórico que leva aos chamados parâme-

tros independentes do modelo, ta is  como a idade média dos e le -

mentos,  observa-se as  bases estrutura is  das  teor ias  dependen -

t es ,  f az -se  uma ava l iação ,  em termos quant i ta t ivos,  da  nuc leo -

cronologia impondo vínculos cosmológicos e delinea-se um perfil

de alguns tóp icos de vanguarda com amplas perspectivas atuais

e fu turas .

Palavras chave: nucleossíntese; radi nuclídeos:; abundância dos

elementos; Sistema S5 la r ;  Ga láx ia ,  Universo :

i dades .
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I - INTRODUÇÃO

Desde que Oo homem foi  capaz de pensar de maneira

abstrata,  quis saber sobre a natureza do universo,  incluindo

sua or igem e i dade .  Neste  contexto vár ias perguntas aparecem :

Qual a idade dos corpos ce les tes  e em part icular do Sistema so

lar? Eventos singulares afetaram à evolução do Universo? Quan-

do tudo começou?

Questões concernentes à natureza e evolução do Uni

verso,  seu  possível  nascimento e idade,  são d iscu t idos  nos  es -

tudos cosmológ icos.  Na  verdade,  a idade do Universo pode,  em

princípio, ser determinada por técnicas puramente astronômicas,

ta is  como à u t i l i zação da  velocidade de recessão das galáxias

ou a u t i l i zação de técnicas que determinam a idade das  est re -

l as  mais  ve lhas ,  pertencentes aos aglomerados globulares (Cap .

I I ) .

Estas têcnicas c i tadas,  entretanto,  envolvem in-

cer tezas observacionais e/ou t eó r i cas .  Dadas es tas  l im i tações ,

uma terce i ra  técn ica  independente pode o ferecer  um meio impor-

tante de cónf i rmação:  a nucleocosmocronologia; ou se ja ,núc leos

radioativos podem se r  u t i l i zados  como cronômetros, re lóg ios da

natureza,  na  determinação da idade do Universo e na  de idades

astrof ís icas de um modo ge ra l ,

É fundamental para a compreensão da nucleocosmo -

cronologia o es tudo da  h i s t ó r i a  evolut iva dos  elementos e suas

abundâncias. Este estudo cabe à nuclesssíntese,  que interpreta

a abundância das espécies nucleares em termos de suas proprie-
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dades e de um conjunto de eventos nos quais os núcleos são sin

tet izados por reações nucleares (Cap. III e Cap. IV)

No Capítulo V encontramos mais detalhadamente as

bases teóricas da  nucleocronologia as t ro f ís ica .

Na verdade, a minha intenção nos capí tu los I L , I I I

e IV  fo i  a de fornecer elementos necessár ios à compreensão dos

fundamentos concei tuais as t ro f í s i cos  da nucleocosmocronologia,

no sent ido de s i tuar  o le i tor  neste contexto.  Ainda com es te

intui to foram introduzidos apêndices que dão uma expl icação sim

pl i f icada de questões concernentes à áreas de interesse especí

f i co  que podem eventualmente não f aze r  parte das bases  teóri -

cas do le i tor  à n íve l  de graduação.  De uma maneira ge ra l ,  e les

devem ser  consul tados apenas quando da necessidade do graduan-

do .  As referências fe i tas  a cap í tu los ,  por exemplo,  aparecem

como: Cap. IT . l  (capítulo I I ,  ítem 1 ) ,  e as  b ib l iográf icas por

meio da  abreviatura " r e f . " .

O nome dos elementos cu jos  símbolos encontram - se

no pro jeto es tão  espec i f icados na  " tabela dos e lemen tos " ,  bem

como seus números atômicos.  Num dado e lemento,  o Índice superi

or à esquerda representa seu  número de massa .  E ,  a inda quanto

a notações, Galáxia com letra maiúscula refere-se à nossa prôó-

pr ia .  As b ib l iograf ias ad ic iona is  foram acrescentadas fora de

ordem alfabética por absoluta fa l ta de tempo para a conclusão

do pro jeto.

Para f ina l i za r  es ta  introdução, faz-se necessár io

ressal tar  que o resu l tado de um acoplamento das  teor ias crono-
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lógicas com a nucleocosmocronologia fornece uma est imat iva con
i . do  DORcordante no intervalo de 13,5 a 15,5 bilhões de anos, Às incer

k—

tezas envolvidas são pequenas do ponto de v is ta  de números as -

t rouômicos,  pr incipalmente em se tratando de um, tão importante,

Mais ainda, Oo estudo contêm fontes de informação fundamentais

para a as t ro f ís ica  com um leque de perspect ivas futuras que po

derão minimizar as  grandes perguntas sobre Sistema So la r ,  Galã

xia e Un iverso.
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II - OBSERVAÇÕES GERAIS SOBRE CRONOLOGIAS ASTRONÔMICAS

I I . 1  - A Idade do  Universo

Edwin P .  Hubble, em 1929,  fo i  o primeiro a notar

que o Universo está se expandindo. Esta expansão é geralmente

expl icada por alguma versão da  teor ia cosmológica do Big Bang,

a qual não entraremos em de ta lhes  teóricos dado o enfoque do

capí tu lo.

A análise espectral da radiação emitida pelas ga-

lâxias mostra que todas as línhas de absorção encontram-se des

viadas para o vermelho.  Es te  desv io ,  interpretado como Efe i to

Doppler ,  sugere que as  ga láx ias  es tão  se afastando de nós.Hub

ble concluiu que os  " red  sh i f t s "  das galáx ias (daí  suas velo-

c idades)  são proporcionais às suas d i s tânc ias :  tanto mais lon

ge está a ga láx ia ,  maior seu desvio e sua velocidade.

A re lação entre a velocidade relat iva de uma galã

x ia  e sua d is tânc ia  pode ser  escr i ta simplesmente como

Y = &HD,

onde V é a velocidade da ga láx ia ,  D é sua d istância e 2 é oO

parâmetro de Hubble, o termo de proporcional idade entre a ve-

locidade de recessão e a d is tânc ia  da  ga láx ia .

Alguns valores obtidos de 4 encontram-se na tabe-

l a  1 .

Uma est imat iva para a idade  do Universo pode se r

fornecida pelo inverso da constante je Hubbie

A
ta TFT | 0 )
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Valores de H em Km seg"Mpc*! ( r e f . )

530 (Hubble, 1929) (13)

100  (T ins l ey ,  1978)  ( 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 4 variam de 50 a 100

km seg * Mpe * (ref.15) temos
50 ( H < 100

10 < t ,S20  ( x  10º anos)
Es ta  est imativa para a idade do Universo envolve

grandes incer tezas.  Uma simples inspeção nas diferentes deter

minações de 4 ,  evidencia em primeiro lugar ,  a enorme d i f i cu l -

dade em seu  cálculo e ,  em segundo l uga r ,  que os  espec ia l i s tas

ainda não foram capazes de gerar valores que possam ser  acei-

tos sem restrições.

A origem de ta is  d i f iculdades recai em problemas

observacionais: a incerteza na medida ê considerável pois bã-

sicamente as distâncias das galáxias não podem ser estimadas

com precisão ( r e f . l 15 ) .  Como o va lor  de 27 é de uma cer ta forma

comprometido, e le  compromete tambêm a estimativa de tr
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 ILT.2 - A Idade da Galáx ia

Os objetos mais velhos na Galáxia são os Aglomera

dos Globu lares ,  que es tão  local izados no halo e não no d isco

da Ga láx ia .

Toma-se por pr incíp io que todas est re las (Popula-

ção I I )  no aglomerado formaram-se próximas umas das  outras e

grosseiramente ao mesmo tempo. Da í ,  a part ir  de suas caracte-

r is t icas evolut ivas re la t ivas ,  pode-se determinar a idade das

est re las e então datar  s i s temas ,0s  mais  an t igos ,na  Ga lâx ia . I s

to é fe i to  com o auxílio do diagrama ZR ,  onde se p lota a mag-

nitude das est re las individuais num aglomerado contra a sua

co r ,  que é uma medida de sua temperatura super f i c ia l .

A f igura 1 mostra o aglomerado globular Mó .Na  abs

c issa temos o Índice de cor ;  estrelas débeis,  vermelhas e de

baixa massa à d i re i ta ;  est re las br i lhantes,  azu is  e de  alta

massa à esquerda,

O ponto chave é que todas as estrelas que estão

queimando hidrogênio em he l i o  devem es ta r  na  l i nha  da  sequên-

c ia principal mostrada na  f igura 1. Na parte de baixo central

da  f igura existem muitas es t re las  de baixa massa que ainda

estão transformando hidrogênio em hêlio e que ainda se encon-

tram na  sequência p r i nc ipa l .  Eventualmente, cer tas es t re las

consomem uma fração substancial do hidrogênio no seu núcleo

central. O núcleo se contra i ,  e leva sua temperatura e torna -

se muito luminoso. I s to  faz com que 5 envelope se expanda e

que a es t re l a  se torne uma gigante vermelha, movendo-se no ten

po em direção à parte vermelha do diagrama,
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FIGURA 1

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

Neste processo de datação, é de interesse primári

o a região da  f igura 1 que compreende o Índice de cor de 0 ,3e

magnitude fotovisual ( " pv " )  19 ,0 .  Imediatamente acima e a es -

querda desta  reg ião ,  ex is tem poucas es t re l as .  As es t re las  ori

ginalmente nesta parte da sequência pr incipal  j a  consumiram

seu hidrogênio central e se moveram para a d i re i ta ,  na região

das g igantes vermelhas.  Na  nossa  reg ião de i n te resse ,as  es t re

las  j á  estão prontas para atingirem o estágio de gigantes ver

melhas .

A idade para estas est re las,  7 ,  pode ser calcul3s-
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da usando-se a equação

18  : '
T=  f f  x 6 x10  (2 )

Eh

onde M é à massa estelar em gramas, determinada por métodos in
dependentes, £ é a luminosidade em erg/ano, determinada a par

tir da magnitude observada, 6 x 101º é um fator numérico que

representa os 6 x 10º** erg/g obtidos da conversão do hidrogê

nio em hêlio, f é a fração da massa total da estrela transfor

mada de hidrogênio em hélio quando a estre la deixa a sequênci

a principal. É necessário um cálculo evolutivo detalhado para

se  chegar ao valor  de f .  Segundo a interpretação de Wi l l iam A.

Fowler, o va lor  de f estàá entre 0 ,10  e 0 ,15 .  Es t re las  no aglo

merado que estão deixando a sequência principal j a  consumiram

de 10% a 15% de seu hidrogênio ( r e f . 8 ) .

Tomando-se os valores de uma estrela padrão de in
teresse

M = 2x10º*g
bt

e substituindo em (2) temos

12 x 10** erg /ano

- e M 18 - (2 x 10 º )  18 11

então

10 x 10 º  < 7 < 15 x 10º  ànos

Logo, uma est imat iva para a idade dos aglomerados globulares

e daÍ para a idade da galáxia é de 10 a 15 bilhoes de anos.

J .R .  IcCko Iben e Robert Rood calcularam que 08 àa-

glomerados globulares foram formados âã cerca de  13*3 bilhões



de anos a t r ás ,  es t imat iva  que concorda bastante bem com a de

Fowler ( r e f .  16 ) .
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III - BREVE HISTÓRIA EVOLUTIVA DOS ELEMENTOS

Exis te  uma forte tendência em se  acredi tar  que o

Universo teve sua origem no  evento singular (B ig  Bang ) .  Es ta

teoria encontra confirmação em algumas observações fundamen -

tais como: a descoberta da radiação de fundo de 3K,  as  abun-

dâncias observadas de hé l io  e deutér io ;  inclusive o modelo pa

drão esclarecer ia o paradóxo de Olbers.

Na fase pr imordia l ,  somente os elementos mais  l e -

ves — hidrogênio, hê l io ,  e possivelmente lÍitio — poderiam

ser  produzidos.  Todos os  outros elementos deveriam ser  sinte-

t izados ma is  tarde nas  es t re l as .

As estrelas da sequência principal, incluindo vir

tualmente todas as  es t re las  formadas logo após o B ig  Bang (cer

ca de 10? anos) ( r e f . l )  são mantidas pela fusão de hidrogênio

em hêlio.,

Temos como resultado a transformação de 4 prótons

em um núcleo de "He,  dois poósitrons e dois  neutr inos ( cadeia

p -p ) .  ,

H+H — pD+p'+v
D+tH  —. A" + Y ( 3 )

He Ho He t AN
onde o símbolo EM é usado para representar um pôsitron cr ia-

do no decaimento /3 (AI -4) ,YV é neutrino e Té a radiação de

fóton com comprimento de onda muito curto. | é 3 cu ivo

Observe que as cadeias de reações são apresenta -

das aqui de modo bastante s impl i f i cado.
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No entanto, uma pequena fração de *He não reage
com um outro Ze ,  mas sim com um “He,  então

nd  —. Bet X (4)
o 'Ba pode decair e dar r t .

TBes fº —— «Le r  (5)
NaN — "Bt XY — rule Yy

ou ainda podemos ter outro caminho

BtH—» 'B+Y

BB +A t4 r  6
2 4 - :

Estrelas formadas em gerações poster iores incorpo

ram, além do HeHXe, alguns elementos mais pesados que foram e

jetados pe las  gerações de es t re l as  anter iores nos  ú l t imos es -

tágios de evolução. Nestas est re las uma outra sequência de re

ações é possível para levar à conversão de quatro prótons em

"He + 20º + l v -

Este processo (c ic lo  CN) tem a seguinte sequência

de reações

Re 4 ne NV O+ Y

fy —. & + + Y

Be + pH — NY
( 7 )

INV + HH — “o r  Y

19 — 351 r BT  + Y

Aqui também podem ocorrer outros caminhos, por e-
xemplo:
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8 + CA — SO (8)
*

Como sabemos (Cap . I I - 2 )  o que faz com que a estre

la  deixe a sequência principal e a exaustão do hidrogênio no

núc leo .  Ex i s te ,  então,  uma pr imeira fase de con t ração ,na  qual

a temperatura é suficientemente al ta para que o hidrogênio se

j a  queimado fora do  núc leo ,  seu envelope externo de hidrogêni

o se  expande, enquanto que seu núcleo de hê l i o  continua a se

contrair gravitacionalmente. O ra io  es te la r  aumenta e a tempe-

ratura externa diminui devido à expansão.

Quando a temperatura central é bastante a l ta  ( da

ordem de 2 x 10ºX) a queima de hélio no núcleo se in i c ia .A  es

t rela tornou-se uma gigante vermelha. Encontramos as  seguin -

tes reações |

"ee + Ho —. *B. (Y— z7x10 , )

(9)
Be + He — fe  r r

este estágio de queima de hêlio é relativamente curto (cerca

de 10º anos) e tem como resultado o desaparecimento do *He e

o aumento na  concentração de *?C que passa  a par t ic ipar  nas re

ações
“Cc ré  — to + X

10 )0 + He — Ne + YX '
Os eventos que se seguem dependem da massa este -

l a r t  quanto mais massa tem uma es t re la  ma is  rapidamente e l a

evo lu i ,

Se a est re la  tem uma massa maior que 97TM M, ea

massa do So l )  a queima de carbono ocorre quando sua temperatu
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ra central é da  ordem de 6 a 7 x 10ºXK (es t re las  menos mass i  -

vas podem degenerar em configurações de anãs brancas)  .As  rea-

ções importantes então são

VOO+ Poe Mg + Y

— Ng + À
—> 272 + X& (11)
—— 2 + n |

—. 169 + 24

onde n representa o nêutron e & são particulas energéticas

constituídas de dois prótons e dois neutrons.

Se a temperatura for ainda maior teremos

169 4 1609 998 + À (12)
a EX  + *He  (13 )

—! + n (14)

onde ?º*sS7 é um dos elementos mais estáveis nesta cadeia de

reações e é assim o mais abundante.

Estas cadeias de reações são os últimos cic los de

fusão que podem ocorrer em es t re l as .  A fusão de do is  núcleos

de 5; , por exemplo, necess i ta  temperaturas mais a l tas que 4 ,5

x 10ºX., No entanto, em ta is  temperaturas,o número de fótons li

berados por todos os tipos de reações é tão alto que e les  fo-

todesintegram o núc leo.  Os elementos menos estâveis são des  -

truídos em favor dos mais estáveis .

Um outro processo que ocorre emestre las nas  mes-

mas condições é o p rocesso  do quase-equiliíbrio. Em temperatu-

ras de cerca de 3 x 10ºX e para densidades de cerca del0ºga
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núcleos de "He são liberados pela reação

26 — 5 4VV + & = NM+ Hd 2 (5)

esta reação é muito lenta devido à grande estabilidade do ** &.

No entanto, estes núcleos de He podem ser capturados por oOu-
tros núcleos de S e chegar ao 5 :

Wo,  4 —.
o, + fe Pro &s ft Y ( 16 )

os núcleos de He desapareceram então com a reação (16),mas a-

inda podem ser fornecidos pe la  (15) ,  então o próprio 5 pode

capturar um "He  e ass im  por d iante obtendo-se cada vez  mais  e

lementos mais  pesados .  Conc lu indo,  os  elementos pesados podem

ser  s in te t i zados  à par t i r  deste processo de quase equilibrio

até o fé ( re f .12)  se ja  durante fases calmas da evolução este-

l a r ,  se j a  em fases exp los ivas .

Uma estrela com massa menor que 44, começa a per.(o)
der lentamente parte de suas camadas externas e entra na  fase

de nebulosa planetár ia.  E la  perde na ejeçaão cerca de 0 ,5  . a

eM, num processo que leva aproximadamente 10 *  anos. Seu  núcle

o contínua à se contrair até a densidade de suas zonas mais in
? ,  Com uma densidade tão alta ,ternas se ja  maior que 10º gem

os elêtrons encontram-se em estado degeneraco.A pressao desse

gãs  de e lé t rons degenerados acaba por es tab i l i za r  a es t re la  -

que se torna uma ana-branca (7 ru 40.,000X e Raio vsuper f ic ia l
6 x 10º cm). O processo é bastante lento e não induz nova rea

ção nuc lear .  A matéria e jetada tem a mesma composição da obser

vada no estágio f inal  da fase de gigante vermelha.

' Uma estrela de massa superior a M, pode eventual
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mente explodir como uma supernova quando à fusão começar no nú

cleo de C .  Na  explosão de ta is  est re las massivas tambêm são

formados e lementos  de C ao Fe ,  po i s ,  neste caso ,  a temperatu-

ra torna-se tão alta (T > 4 a 5x  10ºX) num intervalo de tem-
po tão curto (=7s) que muitas reações nucleares ocorrem e

transformam as abundâncias f ina is  de matéria e je tada.  O ferro

como v imos,  é o último elemento nes ta  sequência,  po is  reações

de fusão envolvendo o Fe não são capazes de fornecer energia

aos processos es te la res  (absorvem energia ao invês de l iberá-

l a )  (A I I I ) .  Dal  os elementos do grupo do ferro (C r ,  Mm, Fe ,

Co,  N . )  representam o produto f ina l .  dos processos nucleares

que suprem as es t re las  de energia.

Então como os elementos pesados podem ser sinteti

zados?

Os elementos mais pesados que o ferro sao forma -

dos primariamente por captura de  neutrons pelos núc leos do gru

po do fer ro .  Limitações devido a efei tos de barreira de Coularb

(que existem em reações que envolvem partículas carregadas )

não se aplicam à absorção de neutrons que não sentem esta bar

r e i r a .  Es ta  captura ocorre de duas manei ras:  pe lo  processo &n

e pelo processo 8 (A IT ) .  Observe que esta  separação ( r es  )

ainda segue a notação de Burbidge e colaboradores ( r e f .  4 )

por questão de conveniência,  apesar de sabermos que as  est re-

las não seguem rigorosamente ta l  distinção.

No processo 8 ,  os neutrons são capturados pe lo  na

cleo, um de cada vez,  atraves de longos per íodos,  de tal for-

ma que somente núcleos relativamente estáveis podem ser forma

dos.  Isótopos que decaem rapidamente desaparecem antes que um
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outro neutron se ja  absorvido.
o

No processo x», os nêutrons podem .ser  absorvidos
pelo núcleo rapidamente, de ta l  modo, que são formados núc le -

os  r icos em nêutrons e instáveis que procuram at ing i r  um equi

l1ibrio estável  entre próton e nêutron através de processo de

— decaimento B (A I . 4 ) ,

Os nucleocronômetros mais adequados são aqueles

formados por processo r .  Existe a hipótese que es tes  elemen -

tos foram produz idos logo após o B ig  Bang. O argumento que sus

tenta es ta  hipótese é o seguinte: de 10º a 10º anos depoisdo

Big Bang o Universo passou de sua condição de "dominado pela

radiação" para a de "dominado pela matéria". Nesta fase e lé-

trons e prótons se recombinavam para formar átomos neut ros .  O

processo ainda não ê bem conhecido mas acredi ta-se que logo a

pôs essa transição devem ocorrer condensações para a formação

de galáx ias e estrelas po is  f i ca  progressivamente ma is  d i f í  -

c i l  o crescimento de concentrações de dens idade,  j a  que o Uni

verso continua à se expandir ,  afastando cada vez mais a maté-

r i a  entre s i ,

O colapso gradativo para formação de estrelas re-

sulta em al tas pressões e temperaturas internas. Não vamos de

talhar es ta  evolução; o que nos importa é que o início de quei

ma nuc lear  do h idrogênio,  que depende da massa inicial do gás

estelar, ocorre em média depois de 10? anos.

Para estre las com M > lUM6, o c ic lo  de v i da ,  com-

pleto, pode ser  da ordem de 10? anos com f ina l  explosivo.Como

j ã  observamos, também os elementos pesados e de processo r são

TT— E o >
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produzidos a í .

Assim, seguindo o raciocínio acima somos levados

a crer  que em poucas vezes  10 '  anos depois do B ig  Bang j á  de-

veriam ex i s t i r  e lementos de p rocesso r .  Desse  modo,  aàa idade

desses elementos deve servir como estimativa para a idade do

Universo ( l im i te  i n f e r i o r ) .

É importante ainda observar que as  abundâncias dos

cronômetros nao dependem somente de suas próprias produções e

decaimentos.  E les  podem ser  apr is ionados em remanescentes de-

. generados de es t re las  evo lu ídas:  buracos pretos e t c . . .  e tam-

bêm podem sofrer efei tos de diluição devido a um " i n fa l l "  po-

bre em meta is ,  Tais  processos imitam decaimentos e deve-se to

mar cuidado ao se af irmar que o decaimento ê predominante pa-

ra  dar conta do desaparecimento dos rad ionuc l ídeos,  dentro da

escala de tempo considerada. I s so  pode ser ambíguo e levar a

incerteza na  conc lusão.

Alguns cronômetros lmportantes encontram-se na ta

bela (2 )

PAI FILHO Va/2 (anos) Processo nucleossíintet ico

26A7Z 2? Mg 7 .4  x 10º  nucleossintese explos iva
"ox "oa  1 .3  x 10º nucleossintese explosiva
67 sx 4.7 x 10 º  processo r

12º 12 º  1.7 x 107 processo »
VS 146 10º processo p
187 Re gs  4.3 x 10 º  processo x
2327 208 1.4 x 10% processo x»
235 207 7 x 10º processo »
238y 206 4.5 x 10º processo x
2 py 23? 8.2 x 10º nrocesso x
2*? Cm 2º57 1 .3  x 107 processo » É

TABELA 2

Alguns nuoleccronometros importantes
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Foram encontradas recentemente,  d iversas  anomali-

as isotópicas em meteor i tos,  principalmente excesso de º“*Mg .

Estas descobertas levantaram a poss ib i l idade de te r  havido u-

ma explosão de supernova num passado recente, 10º anos antes

do S is tema Solar  ( r e f . 27 ) .

Es ta  explosão ter ia ajudado no colapso da  nuvem

protosolar.  A presença de **Mg nos meteor i tos,  se expl ica co-

mo um produto de decaimento do * *  A! formado na supernova. Um

estudo aprofundado neste assunto pode enriquecer as  informa -

ções acerca da formação do Sistema Solar.

Um diagrama esquemático dos processos nucleares

que levam h síntese dos elementos nas  estre las encontra-se na

f igura 2 .
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Diagrama esquematico de processos moleares que levam
à etntese dos elementos nas estrelas. Elementos stinte-
tiízados por interações com prótons (queima de hidroge-
nto) estao listados hortamtalmente, Elementos etnteti
sados com particulas <« (queima de helio) e ainda pro-
cessos mais complicados estao listados verticalmente .
Processos de captura de neutrons sao tndicados por se-
tas curvas; as mats grossas correspondendo ão processo
ne  asmates finas ao E. -

O processo À (quase-equilibrio) inclui reações em
que pertículas & sao sucessiívamentr somadas ao — **Ne
para etntetizar * Mg, * º s t ,  *ºS, 4, *ºCa, (tirada das
refs. 4 e 12).

. O processo e lequtlibrio) é tal que sobcertas con
dições de temperatura e pressão oe elementos do grupo
do ferro sao sintetizados.
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IV - ABUNDÂNCIA DOS ELEMENTOS NO UNIVERSO

IV . l  - Técnicas vara Determinação de Abundâncias

As têcnicas u t i l i zadas  para determinações de  abun-

dâncias podem ser divididas em: métodos diretos (uma dada amos

t ra é co le tada. e ana l i zada ) ,  e métodos ind i re tos (a  composição

de matéria é determinada através da radiação que e la  emite Ou

abso rve ) .

Pelo modo d i reto podem ser anal izadas amostras ter

res t res ,  lunares,  meteorí t icas e ra ios  cósmicos .  Es tas  técn i  -

cas são algumas vezes de d i f íc i l  aplicação, envolvendo di f ícul

dades experimentais e ,  possivelmente pequenas abundâncias com

problemas de  "contaminação".  Entre as  técnicas encontramos a ra

dioquímica e a espectrometr ia de massa ,  que nos  permite anali-

Sar a composição de  uma amostra separando os  núcleos de acordo

com suas massas ou cargas ( f igura  3 ) .

Para anál ise dos raios cósmicos (part ículas com

energias da ordem de Mev) são requeridas técnicas da f ís ica nu

c lea r .

O método indireto mais importante é a espectrosco-

p ia ,  baseada na  f í s i ca  atômica e mo lecu la r .  A emissão ou absor

ção de radiação de frequência Y ,ou  comprimento de onda À ,  es

tã associada a mudanças de estados eletrônicos

E.  = É )  = hv=  he /À

onde E ;  e E ,  são do i s  estados de  energia d i s t i n tos ,  Ah é a cons

tante de Planck e c é a velocidade da l uz .  Temos que uma espé-
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Exemplo simplificado do Espectrômetro de Massa, que ê O
instrumento com o qual as razoes de abundância sao medi
das. Uma amostra do elemento em estudo é primeiramente
tsolada por separação quimica. A amostra é entao itoniza
da no vácuo, e 08 tons, que contém núcleos, carregados
positivamente, são acelerados por uma serte & eletro —
dos. Um campo magnetico deflete o feixe de tons, de tal
forma que somente aqueles de determinada massa alcançam
o eletrodo onde aaão detectados e suas correntes amplifi
cadas pelo multiplicador de elétrons. Vartando-se a for
ça do campo magnetico, a abundância de cada isotopo E
medida, produaindo-se um espectro de massa. Portanto, es
pectrómetros de massa discriminom substancias quimica -
mente idênticas. Hoje em dia estão sendo utilizados mo-
delos mats aprimorados e de mator complexidade ( tirada
da re f .16 ) .

!

c ie atômica ou química absorve ou emite em comprimentos de on-

da ou frequências def in idas que caracter izam esta espéc ie .  En

tão, é poss íve l  obter alguma informação acerca &da composição

química de ga láx i as  ou es t re las ,  uma vez  que a radiação absor-

vida ou emítida por uma dada es t re la  ou galâxia pode ser anali

zada como uma função do comprimento de: onda. Classicamente, à
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espectroscopia anal isa a radiação vinda de um dado ob je to  ob-

tendo linhas ou bandas de  d i ferentes in tens idades .A  abundância

re lat iva dos  átomos no  mater ia l  pode ser derivada das  intensi -

dades re la t i vas  das linhas e t a l  processo base ia-se  em parâme-

tros da mecânica quântica.

IV .2  - Um Perf i l  da Distribuição Padrão de Abundâncias

A part ir  de observações diretas de abundâncias no

Sistema Solar  e de determinações ind i re tas,  pode-se def in i r  uma

curva de distr ibuição padrão de abundâncias (SAD - " Standard

abundances distribution *")

As característ icas principais desta curva são as se

quintes ( r e f . ) l ) :

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

so ;  representando cerca de  97% da massa t o ta l ,

2) Até A 250 , a medida que à massa atômica cresce,  a abundân -

c ia  decresce rap idamente.  Deve-se  no ta r ,  ent re tanto,  que OS

elementos L1, Be e B são menos abundantes que seus vizinhos.

Os núc leos  com número de massa par são geralmente ma is  abun

dantes que Os com número de  massa Impar. Os elementos cu jos

núcleos podem ser  considerados como const i tuídos por part i-

cu las « também são relativamente mais abundantes que seus

v iz inhos .  Além do 4 e do Xe ,  os  núc ieos mais abundantes são

0o ldeo ( t , .

3)  A curva de abundância apresenta un p ico entre os  números de

massa 50 < A < 70,  tendo o seu máximo no *“*rFe.
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4) A curva de abundância,então, decresce de novo para maiores
valores da  massa atômica,  mas menos rapidamente.A curva não

é monótona. Ex is tem picos menos pronunciados chamados de  pi

cos mágicos (Cap .V . l ) .  Dai  para f rente ,  à curva de  abundân-

c ia  pode ser  d iv id ida em duas pa r tes :  a parte superior com-

posta de  elementos r i cos  em nêutrons e a parte infer ior com

posta por elementos r icos em prótons.

É importante ressa l tar  que um grande número de  es-

t re las e ga láx ias ,  ass im  como à matér ia in te res te la r ,  seque à

curva de d is t r ibuição "SAD", No entanto, existem ramificações
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importantes, a maioria podendo ser  expl icada por efe i tos nucle
*

ares que geralmente estão relacionados com a evolução química

da ga láx ia .

1)

2)

3)

4)

Pode-se enumerar alguns fatores de in teresse:

Uma correlação pode ser estabelecida entre as abundâncias

dos metais (23 6) e a local ização e idade das es t re las .  As

es t re las  ma is  ve lhas  que pertencem ao halo da Ga láx ia  e

que são membros de aglomerados g lobulares,  têm uma abundân

c ia  menor (por um fator de 10 para l0 º )  do que a abundância

solar  dos meta is .  Teorias a tua is  sobre a evolução química

das galáx ias tentam dar conta da relação entre a idade da

es t re l a  e sua meta l ic idade.

Nas ga láx ias,  ass im como na nossa ,  a abundância metál ica va

r i a  com à d is tânc ia  ao centro da  ga láx i a .  A abundância de

meta is  aumenta a medida que se  va i  de reg iões ma is  exter -

nas em direção ao centro galâático.

O conteúdo de metal das diferentes galáxias parece var iar .

Em nossas duas galáxias sa té l i t es ,  por exemplo, a abundân-

c i a  de  meta is  é menor que a da  Ga láx ia .  Esse e fe i to  é mais

pronunciado na Pequena Nuvem de Maga lhães ,  e parece es tar

relacionado com a pequena taxa de formação de est re las des

tas  duas ga láx ias .

As composições isotópicas só são razoavelmente bem conheci

das para O Sistema Solar  através Ge amostras meteoríticas e

t e r res t res .  U t i l i zam-se ,  gera lmente ,  os  (meteor i tos )  con-

dr i tos  carbonáceos,  que são os  mater ia is  mais  primevos do

nosso Sis tema.  As abundâncias dos. elementos pesados com nú
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6)

7)
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cleos r icos  em prótons, por exemplo, podem ser  determinadas

somente no Sistema So la r .  Já para os  elementos ma is  leves ,

as  razões isotópicas puderam ser  observadas em estre las

f r ias e no meio in teres te lar ,  Tomemos como exemplo a abundân

cia do deutêério (D) que fo i  medida no meio in tereste lar :  en

contra-se que a razão D/H é 10  vezes menor do que à encon -

trada na  Terra e nos condritos carbonáceos.,.

Descobertas recentes de anomalias isotópicas de O ( re f . 24 )

de Ne ( re f . 23 ,  25) e de Mg ( re f . 26 )  levam à conclusão de que

o Sistema Solar como um todo não surgiu de um evento iso la-

do .

Ao se estudar a composição dos ra ios cósmicos e compará- la

com as  abundâncias so la res ,  nota-se que os  meta is  es tão en-

r iquecidos com relação ao EH e ao He por fa tores de 10  para

100 .  Mais ainda,os elementos leves L t ,  Be e B são 10º vezes

mais abundantes que os  que são observados nas  superf íc ies es

t e la res .

No meio interestelar próximo, as  abundâncias foram estuda -

das pela astronomia do u l t rav io le ta.  Dados a tua is  mostram

que as  abundâncias metá l i cas  são menores que no caso  so la r .

Isto fo i  in terpr>tado em termos da  presença de  poeira no

meio interplanetár io,  pois 1á os  metais mais refratár ios fi

cam apr is ionados.

Grupos importantes de  estrelas ap::esentam abundâncias metáã-

l i cas  muito d i ferentes das  da SAD. Por exemplo:  es t re las  :u

per-metâ i icas ,  com uma grande quastidade de  me ta i s ;  as  " es

trelas Ba " ou estrelas gigantes com abundâncias anormalmen
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te altasf%Ba; as est re las de CNO,.que apresentam raias inten

sas de CC, N e 0 ;  as es t re las  r i cas  em He ;as  es t re las  pobres

em He ;  as  es t re l as  "” ó De l " ,  com poucas l i nhas  de Ca IT (uma

vez ion izado)  e var iab i l idade luminosa; e o grupo conhecido

como "es t re las  pecu l ia res "  e "es t re las  metá l i cas "  que

podem ser expl icados por processos f ís icos  que ocorrem em

seus envelopes ( re f .  14) .

Outro ob je to  interessante ê o "FG Sag i t t ae " ;  es t re la  que en

cont ra -se  envolvida por  uma nebulos idade do t ipo nebulosa

planetár ia.  Desde 1894 a brilhância da  est re la  aumentou em

luminosidade por um fator de cerca de 40. Em 1968, sua lumi

nosidade diminuiu um pouco.  Este  objeto parece estar  esfrli-

ando à razão de cerca de  250 K/ano,  indo do  t ipo espectra l

A ao F .  Ao mesmo tempo, for tes l i nhas  de absorção anômalas

de 7, Z r ,  Ce e La aparecem em seu espect ro .  Es tas ,podem ser

indicat ivas de eventos nuc leoss in tê t icos (A I I )  que aconte-

ceram recentemente, "FG Sagi t tae"  poderia estar  realmente em

processo de  e jeção  de  uma nova camada de nebulosa planetã -

r i a ,  e à nebulosidade presentemente observada ser ia  um sub-

produto ma is  antigo de  processo análogo.
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V - NUCLEOCRONOLOGIAS

V. l  - Introdução

É através do esquema do decaimento radioativo (AT.l)

que podemos es t imar ,  por exemplo,  a idade dos elementos,. is to

é ,  à êpoca em que e les  foram formados pelos vár ios processos nu

c leoss in tê t icos .  Descr i to de um modo elementar, o método utili

zado para est imat ivas de idades é o seguin te :  determinam-se as

concentrações dos nuclídeos pais e dos nucl ídeos f i l hos ,  utili

Za-se  o esquema de meia v ida de decaimento (AT .2 ) para calcular

quanto tempo fo i  necessá r i o  para que um pa i  se t ransformasse

num f i l ho  naquela quant idade.  Na  p rá t i ca ,  o que fo i  descr i to  ê,

na verdade, um processo bastante complexo.

Para se fazer os cálculos previstos pela teoria não

é necessár io  conhecer a abundância real  dos elementos no presen

te ou em qualquer tempo no  passado ,  Devemos apenas conhecer àa

razão na qual um par adequado É encontrado ho je :  razão de abun-

dância,  e a razao da  abundância na  época de formação dos  e le-

mentos,  a qual denominamos:  razão  de  produção.

E

As razões de abundâncias são determinadas por medi-

das experimentais cu idadosas (Cap . IV . l 1 ) .  As rochas te r res t res ,

embora se jam fundamentalmente compostas do mesmo mater ia l  que

o Sistema So la r ,  não fornecem amostras adequadas po i s ,  desde a

condensação do S is tema,  formaram-se e reformaram-se muitas ve-

zes ,  ocorrendo fracionamentos químicos que a l teraram suas comn-

posições,  de ta l  forma que e l as  não são mais representativasute

uma média para o Sistema So la r .  Nos meteor i tos,  esses e fe i tos

são reduzidos: mas, dependendo do tipo de  estimativa a que se
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. propõe, a inda devemser levados em cons ideração,  v i s to  que den-

tre esses  mater ia is  também houve f rac ionamentos.  Acredita - se

que os  meteori tos condri tos carbonáceos se jam os  representan -

tes mais primevos do Sistema So la r .

O que se  quer d i ze r  com " i dade"  de  um meteor i to?Na

verdade,  quatro importantes eventos na  h is tó r ia  dos  meteor i tos

podem ser  datados,  através da  aná l ise  espectrométr ica de massa

de nuc l ídeos es táve is  e de rad ioa t i vos .  São e les :

—- A duração da nucleossintese que contribuiu para o

material do Sistema So la r .

- A sol id i f icação do objeto pai do meteor i to.

- O rompimento do objeto pa i .

- À queda dos meteor i tos.

Para cada um des tes  eventos podem ser estimadas as  idades atra

vês de  grupos di ferentes de  nuc l ideos.  A nuc leoss ín tese,  a par

tir dos produtos de  decalmento dos nuc l ídeos radioat ivos U, Th,

Re e Os; à sol id i f icação do material meteorít ico, pela determi

nação dos nucl ídeos radioat ivos de longa v ida como por exemplo

o be  ke  seus produtos de decaimento es táve is ;  o rompimento

e à queda po r  t eo r ias  espec í f i cas  re la t i vas  a ra ios  cósmicos e

gases  nobres,  nas quais não entraremos em de ta lhes .

As razões de produção devem ser calculadas teorica

mente. Em regiões da  car ta  de  nuc l ideos  entre os  números mági-

cos de nêut::ons (núcleos contendo 2 ,8 ,20 ,28 ,50 ,82 ,126  e prova-
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velmente 184 nêut rons)  ( * ) ,  o núcleo ê particularmente estável

contra quaisquer reações nucleares.  Nessas reg iões ,  são muito

fáceis as  est imat ivas das razões de  produção uma vez que umada

da abundância na  êpoca de  formação É grosseiramente proporcio-

nal ao número poss íve l  de  pa is  de  processo r que contr ibuiu pa

ra aquela abundância ( re f .4 ,  16 e 19).  Observando a figura5 en

contramos alguns cronometros de  in teresse nes ta  reg ião :  2 2mh ,

2357, 27 ,  eo  ?**p, .  Tomemos o * * *U como exemplo: Es te  tem co

mo progenitores os  núc leos  de  massa :  238 ,  242 ,  246 ,e  ainda re -

cebe 10% dos  produtos de decaimento do  núc leo de massa 250 ,  En

tão ,  cada cronômetro cons is te  dos núc leos  produzidos por seu

próprio número de massa, e dos produtos de  decaimento dos  seus

próprios gen i to res  de  maior  massa. Somando es tas  quantidades ,

no caso do Uº * º ,  obtemos 3 ,1 .  Ou, de forma mais detalhada: O

U2?º tem 3 ,1  progenitores:

11 Oo próprio Urânio, uma vez que o ?*ºU é um produto de proces

so  r r .

2 )  * "?py ,  que é um outro produto de  processo r que dacai em %“

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

3) **ºCm, um outro produto de processo r com decaimento fo

(Y  1/2 = 4800 anus) para o * *?Pu ,  que tem um subsequente de

caimento.

* O conceito de "múmeros mágicos" usados para núcleos em fisica nuclear éê
eimilar ão conceito de gãs nobre na fisica atomica. Pode-se considerar um:
distribuição de prótons e nêutrons em camades no núcleo. Quando as camadus
nucleares estão completas (mimero mágico de prótons e/ou nêutrons), o nú
eleo ê estável,
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4) *5ºCm, que contribui com 0 ,1  devido aos 10% de tempo em

que decai rá em «& para o ***Pu;  que por sua vez decai  em &X

para o **ºcm, cu jo  futuro fo i  descri to acima.

A sequir ,  devemos d iv id i r  pelo fator 3 ,1  um fator

análogo obtido para outro radionuclídeo (Th por exemplo) e ob

teremos a razão de produção Th/U, ut i l izada posteriormente

(Cap .V .  4 e 5 ) .

Em caráter introdutór io, apresento as  bases teóri

cas do processo adotado para a estimativa de  idade do Sistema

So la r :

Sejáãa P um núcleo radioativo pa i ,  com uma constan-

te de  decaimento d=1 /  Y .a  variação da abundância P no  tem-

po é dada por (AIL.l)

onde P também denota a abundância da  espécie em questão.

Para obtermos a abundância resultante do decaimen

to l ivre em um dado in tervalo de tempo, a equação acima deve

ser  in tegrada de  um ins tante  de tempo passado ,  t o ,  aum instan

te de tempo t ,  poster ior .  Se a origem dos tempos é tomada co-

mo sendo à formação do Sistema Solar  e t oO instante de tempo

presente então t ê realmente sua idade e

Pp = po E t r  to, (16)

onde P É a abundância do elemento no presente e Po É à sua

abundância no tempo t , .
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FIGURA S&S

Mostra-se esquematicamente a produção de quatro elementos que servem como cronometros (círculos pretos): ***h
* *y ,  ?U  e ?*Pu, O processo r produz núcleos com ex
cesso de nêutrons, esses núcleos decaem em (setas
verticais), contribuindo para a produção dos nuceleocro
nometros. Outras contribuições vem do decaimento & 3que são indicadas pelas setas inclinadas. Os núcleos
que decaem em «& encontram-se hachurados.Os camínhos
de decaimento (3 e x percentuais, representados pe
las setas tracejadas, e a percentagem de cada núcleo
que contribui para a produção do nucleocronômetro é in
dicada (tirado da ref.16), -”

'Jamos assumir que P seja transformado num 1sótopo

filho F. Se 1ão houver fracionamento num dado corpo meteoriti
co, à soma das abundâncias P e F permanecerá 2a mesma

PP + P + EF,O F "Õ
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se  dividimos esta igualdade pe la  abundância de um outro isôóto-

po estável  de 7, F,., que não recebe contribuição de  nenhum ou

tro par ,  teremos

- 112 + Fo F (17)

Se pudermos obter medidas de P/F, e F/F, em diferentes — amos-

t ras ,  teremos no plano P/F.,-—-F/Frx, umalinha r e ta ,  cu ja  inclina-

ção fornece uma determinação d i reta de  ( t  - t o ) .  :Veremos um

exemplo concreto no próximo Í tem,

v .2  - Método *?Rb="7Sr: um exemplo teórico simples

O esquema de decaimento *?Rb -º?Sr  tem sido usado

para es t imar  idades  de  mu i tos  meteor i tos. ,  A natureza do proces

so de fracionamento Rb-Sr não ê muito cer ta ,  mas este  parece

ter requerido a l tas  temperaturas. A idade Rb-Sr  pode ser  toma-

da como indicadora da êpoca de sol id i f icação do ob jeto pai do

meteor i to ,  que consequentemente corresponde à so l id i f icação do

Sistema So la r  ( r e f . 3 ) .

Consideraremos que o *7S r  presente no meteorito &

f i lho do decaimento do Rbº ” :

*?  RD " Bo ,  8 ”

47  x 10 º  anos Sr
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É se todo o Srº? que encontramos no meteorito não ê filho de de

caimento do Rbº? ? Suponhamos que parte do Sr j á  estivesse pre
87sente no objeto pa í .  Como poderemos diferenciar o Sr"' radiogê

nico (Srº? produzido pelo decaimento do Rb*”) daquele Srº*? pri

mord ia l ,  e sermos então capazes de ca lcu lar  uma idade honesta?

Uma maneira de contornar es te  problema é considerar não somen-

te um único me teo r i t o ,  mas s im um grupo de les ;  pos tu lando=-se

que num dado tempo todos os  meteor i tos  continham Sr na mesma

composição i so tóp ica ,  ou se ja ,  à razão Srº7?/Sr** era uniforme

(a  mesma para t odos ) .  Note que o Sr É um f i lho radiogênico ,

mas que o *º*Sr não o é ,  Nada cr ia  ou destrói o º*Sr em quanti-

dades re levan tes .  Desse  modo,  a razão de Rb tota l  para Sr total,

que var ia  de um meteor i to para out ro ,  es tá  re lac ionada un ica -

mente ao º?7S» radiogênico:  quanto mais a l ta  for a razão * 'Rb /

*65r, mais rapidamente o decaimento do *?Rb somarã º Sr ao to

tal de 5r presente,  e mais a razão * º5 r / º ºS r  crescerá,  linear

mente ,  num dado in terva lo  de  tempo. Teremos,  como na  f igura 6 ,

uma famíl ia de retas com uma origem comum: a razão º'?Sr / * ºsn

para qualquer idade determinada pelo processo.

Em termos teór icos, se ja  a equação (17) onde P cor

responde à razao ( * *Rb / º ºS r l ,  no instante"  tempo + presente”

F/Fx corresponde à razão ( º ” s r / º “S r )  no mesmo ins tante  t e

Fo/F. corresponde à razão (*?”sSr/º*Sr)to no passado.

Então: (Rb / ºS  S r ) ,  ( e  M t  - t o !  1 )  + ( s r / *  SP) ,  =

(18)
= ( º º?sp / º ºsSr lg ,

que ê a equação de  uma famí l ia de retas +» = ax + b ,  onde a :

= (e he  - to) -1) êo  coeficiente angular que fornece à in
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FIGURA 6

Abundâancetas de **Sr e *"Rb em meteoritos. Intetalmente,
a razão *'Snr/ººSr era a mesma. As retas mostram como oO
decatmento radioativo do *'Rb terta modificado as abun-
dânceias relativas no tempo. As medidas experimentais (me
teoritos) mostram que —- 4,6 x 10º anos se passaram des-
de que a razão *'Sr/**ºSr era uniforme nos meteoritos .
(tirada da ref.21)

clinação das linhas que se interceptam no ponto b = ( sr/"" Srt,

Na f igura (7) a inclinação da reta fornece uma esti

mativa da idade das rochas para as quais as razões são determi
nadas .  Es te  valor & de

t+ = 4,54 (É  0,12) x 10º anos,

que representa uma est imat iva para a idade de sol idi f icação do

Sis tema So la r ,
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FIGURA 7

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

V.3 - Equação Geral de Variação de Abundância na Es

ca la  de  Tempo Ga lá t i ca :  Fundamentos

Segundo Schramm e Wasserburg ( r e f . 18 )  uma equação

que descreve a taxa de  var iação na abundância das espécies nu-

c leares  Ni; , pode se r  esc r i ta  na forma

dn? 2 h t  Ni ( r , t )  + Bá (n , t ,NL ) ,  para 0O<t<T, (19)
d t

onde T é a duração total da nucleossíntese,  À t  & a constante de

decaimento da espêcie 7 ,  e B;g ( r ,  t ,  N i )  É a função de produ -

ção (e destru ição) general izada que pode depender do tempo, Ga
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posição, e da abundância,

Se quisermos resolver a equação (19) de ta l  modo

que O desenvolvimento teórico forneça resu l tados que possam ser

comparados com est imat ivas de  idades determinadas de  maneira in

dependente, teremos que simplificâá-la. Es ta  s imp l i f i cação,  que

na rea l idade l inear iza  a equação, es tá  baseada em modelos de

evolução ga lá t i ca  l ineares ,  Segundo Schramm ( re f . 17 )  es te rac io

c ín io  estã  inteiramente dentro do desenvolvimento da nucleocro

nologia atual  e por enquanto, somente es te  tipo de  suposição

(modelos l ineares)  leva a res t r ições cosmológicas (Cap.V.5 ) .As

supos ições e os  desenvolv imentos s imp l i f i cado res  da  equação

(19) são bastante complexos e não entraremos em detalhes dados

os  propósi tos de um pro je to  de  f i na l  de  cu rso .  Poderemos, contu

do, af i rmar que eliminamos f is icamente a dependência espac ia l  de

(19) e imaginamos uma h is tó r ia  espacial  homogênea, pelo menos

para o mater ia l  responsável  pelo Sistema Solar  ( r e f . 19 ) .  Consi

dera-se o "espaço de trabalho" como o disco galát ico e assume-

se  a recic lagem ins tan tânea,  o que s i gn i f i ca  d i ze r  que dentro

da esca la  de tempo de  nuc leoss in tese ,  a esca la  de tempo de evo

lução de supernovas ê desprez íve l .  Por tanto,  dado um conjunto

de h ipóteses res t r i t i vas ,  que não cabe d iscut i r  aqu i , a  equação

geral pode assumir  a forma s imp l i f i cada :

dNz ( t )
d t

= -ÁgN i+  PA ( t l ,  (20)

onde UV é a taxa de cr iação de estrelas no gâês do disco galátl

co e P ;  é um fator  ( t axa )  de  produção re la t ivo  da espéc ie ? que

pode ser  considerado como cons tan te ,  d i retamente deduzido da

teoria de  processo r e faci lmente estimado para nuclídeos en-
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tre os  números mágicos.  Os parâmetros P são grosseiramente pro

porc ionais ao n º  poss íve l  de  pa i s  de  processo r (Cap .V . l ) .  Num

dado instante de  tempo, Pfz àê uma medida de abundância dos radio

nucl ídeos 7 e je tados  pe las  es t re las  devido à evolução es te la r .

Neste sent ido,  podemos interpretar (P;W) como a taxa de acrês

cimo de radionucl ídeos 2 no gás do d isco galâático, devido à evo

lução es te la r .  É uma aproximação ú t i l  t ratar a taxa de formação

este lar , PV, como sinônimo de função de produção, uma vez que

à taxa de produção P;z incorpora a dependência nas espêc ies .  Pa

ra os  núcleos de processo nr Y é proporcional à taxa de explo -

são de supernovas responsável  por es te  processo nucleossintêéti

co .

A solução da equação (20) é determinada do seguin-
te  modo: resolvemos a equação homogênea associada.

CLS WA
dt

cuja solução ê

NF = Noe  h t  :

onde retiramos o Índ ice.  Multiplicando a equação (20) pelo fa-

tor de integração expí(Ãt) teremos

dv er ad medias = aN tpV( )  de

Integrando
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teremos *

t :
N = e d t r  | MS Vem)  a f ,  (21)

o

que é a solução da  equação (20 ) ,  uma vez  que em t = 0 ,  N, pode

ser  cons iderada nu la ,

Da solução (21 )  podemos obter uma equação para a

abundância da espécie 7? no instante de tempo (7 + A) onde À &

o intervalo de  decaimento l iv re en t re  o último evento nuc leos-

s in té t i co  que enr iqueceu o mater ia l  do S is tema Solar  e sua so-

l id i f icação nos meteoritos ( re f .20)   (Cap.V.4). Teremos

TNi (T+ A) = py e” MT hta j e Att Vr1) dt, (22)
o

onde à integral  ê aval iada no intervalo em que estã def in ida .

Para um dado modelo de evolução galát ica,  uma espe

cif icação de V ( t )  impõe restr ições sobre a abundância N; ( t ) .

Veremos que nos casos  l imi tes de tempos de  vidamui

to longos e mu i to  curtos são obtidos vínculos de u t i l idade ge-

ra l  que são independentes do modelo (de evolução ga lá t i ca ) .  Ob

Serve  que os  parâmetros independentes a í  obt idos podem se r  con

s iderados independentes do modelo desde que Oo modelo galâático

se ja  descri to por equações l ineares,

V.4  - Idade Méd ia  dos E lementos :  L im i tes  de Vida

Cur ta ,  Longa e Tnterva los  de  Vida In termediã

r i a .

O tempo médio de formação dos elementos vem da de-
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finição

T
| t W i t )  de

(>)

er
t " o (23)7

| Wa )  dt
o

A f im de  s imp l i f í ca r  o nosso problema, def iniremos

alguns termos proporcionais às  razões concernentes à duas espê

c ies  radioat ivas d is t in tas  (sub-íÍíndices t e nn

R (1,3) = 2i/Pj (24)Ni (T+A)/N (TA) :

onde Pi/P;j ê à razão de produção. Segundo Tinsley ( r e f . 20 ) ,  du

rante a nucleossÍíntese, essa produção relat iva numa geração de

est re las  ê constante  se  os  e lementos 7 e j são formados sempre

nas mesmas es t re l as ,  ou em es t re las  que são formadas sempre nas

mesmas proporções. As razões de abundância Nz (THA) /Nj (THA) ,

são determinadas atravês de  cu idadosas medidas experimentais em

meteori tos e rochas lunares (Cap . IV . l ) .

Da equação (22 ) ,

dit+ . T ÇNi (THA) — PP; &” dit Áta f Ft )  e d t .
NJ (THA) po = Adr Àga ” We) Es

(
d t

Colocando a equação acima na forma da equação (24)

PL/PA - du) ( de= Dão) (Tea) (25)
NI (T+0 )  /NG(T+A)  í h i t  as  Ú Nit

Te Ye d t
o
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Além do termo definido pela equação (24), defini-
mos ainda

ADºX sc (AgeAhgTl am ROLO (26)

onde d; e Mi são as  constantes de decaimento dos nuclideos 1

e j ,  respectivamente, que são medidas experimentais. Mu i tas  ve

zes ,  as  d i f i cu ldades  nas  determinações das  constantes  de  decal

mento se devem às baixas energias dos e lêt rons emitidos (A . I ) .

As ince r tezas  também podem aumentar se  considerarmos que algu-

mas taxas de decaimento podem ser  afetadas no meio es te la r  (ref.

19 ) .  Do que fo i  d i to  anter iormente deve-se concluir que 73 ê

um parâmetro independente do modelo.

Substituindo (25) em (26 ) ,  teremos que

T
mãos -1 f e  det d t

A = THA-C AZ = Ng317 tm É (27)
LS T .
? | YV. d i t  d tda  "

É interessante ana l i sa r ,  sucessivamente, os  radio-

nuclídeos de  v ida longa,  ta l  que ÀT  << ] ,  a par t i r  dos quais po

de-se  es t imar  a duração total do processo r de  nuc leoss ín tese ,

os nuclídeos de vida curta,  tal  que ÀT7 >» 1 ,  que fornecem esti

mat ivas para o tempo A ,  e os  de  v ida intermediária, que forne-

cem à forma da função Y (Tabela 3)

Vida longa: ( ÀT <<1)

Fara este  caso ,  o Zn da cyuação (27) pode ser  escri

to na forma
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7
Pee d i t a . )  de

l n  “ 2  =
(7

Va  +Á j t e . . . )  de
” )

[ va  + dt [ e Var tes
Oo= l n

f VV dt da  + Fade + . . .
o

La1+  hz  + Je .= l n  ( = ,  Y Ja  t n  ( 1+  h t  + . . . )  - t n

4! t + . . .

A NEROO At Adêo o, es

v is to a expansão l n  ( 1  + x )  = x LL 2 + 2 2?
8 Dô

do x pequeno e ut i l izando a def inição (23 ) .

; consideran-

A substituição do Zn na equação (27) pelo resulta-

do 28 ,  fornecerá

ANE co na  ATE,
t j

ou

AMADA 2 re t  (29)
tj

onde (T - t )  &a  idade média dos elementos,medida para trâs do

último evento que contribuiu para o Sistema Solar .  A idade mé-

dia no tempo atual  é :

T-EFEsA+RE=ANUTAg : (30)
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onde t = 4 ,54  x 10 º  anos ê a idade dos corpos do Sistema Solar

(Cap .V .2 ) .

mão
A f igura 8 mostra À + é :

t j

idade média dos elementos de v i da  longa de  processo r medido

para trãs do momento p resente .  O poder da nucleocosmocronologia

ê jus tamente  es ta  idade méd ia ,  que pode ser  determinada inde -

pendentemente do modelo de evolução galát ica usado; a inda,esta

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

As idades mêdias fornecidas por vár ios núcleos pro

duzidos no mesmo processo devem, naturalmente, concordar. É co

mo se  os núc leo de v ida suf ic ientemente longa v i ssem toda a

nuc leoss in tese  como um só  evento na  sua  esca la  de tempo, e que

aquele evento ocorreu em £ ,  O evento único teria o mesmo efei-

to de toda a sequência nucleossintêtica,.

Se pudermos encontrar um par-cronômetro de mesmo

processo nucleossintêét ico,  em que ambos sa t i s fazem A r  <<1l, en

tão ê poss íve l  determinar independentemente do modelo a idade

média de todos os elementos produzidos naquele processo.  Vere

mos que o par * º *Re/ ! º ”0s  e o *ººTR/º?ººU (Tabela 3) sat isfazem

essas condições,  A razão Re/Os ser ia  mais acequada, pois envol

ve v idas  ainda má is  longas que no caso  Thi/U. A utilização do

Réê/Os fo i  proposta pe la  pr imei ra  vez  por D .D .  Clayton ( r e f . 28 )

O problema é que a meia-vida de decaimento /5 do Re'º” parao

1º708 é uma medida d i f í c i l ,  e o baixo conteúdo nos meteoritos

requer prec isões ainda mais  a l tas  na aná l ise  iso tóp ica .  Além

d i sso ,  ex is tem outros fa tores ( r e f . 19 )  que não cabem se r  descr i

tos aqui àado à complexidade, tais como a necessidade de se



43

So l i d í f i cação
Re tenção  do gás

xenon io
*| / Wir)

A S pH

se
at E o

Le
so

se
ni

re
sc

as
as

en
so

!
|

; | t ; t y. mês T ( 4 ,  54x1G? anos) Presente

E) e . . .  ». ”

FIGURA 8

Esquema mostrando o stgntficado da notação utilizada:
(%)  éé a taxa de mucleossíntese como uma função do

tempo, T é a duração total da nucleossintese que con-
bribut Pora o Sistema Solar ,<V> êE a taxa média de nu
eleossintese e V(T) é o valor da tara no final da
nucleossintese, À representa a separação entre o últt
mo evento nueleossintético que contribut para O Siste
ma Solar, e o tempo de solidificação dos corpos no Sis
tema; g representa o intervalo de tempo decorrido en-
tre aquela solidificação e a retenção do gas Xe (g ê
desprezível na escala cosmológica) e t é a idade dos
corpos sólidos no Sistema Solar (4,6 x 10º anos).Fara
um €£ hipotêtico mostramos Ào tirada da re f .1 ) .

aprimorar 0 conhecimento sobre o fator de correção que leva em

conta a descendência na  temperatura das seções de  choque Gev/ Um

( r e f . 10 ,  19 ,  22) .  Daí a ausência de algumas informações na tar
mãobela 3 ,  apesar de haver uma estimativa para dp; / os *
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Pelas  razões descr i tas ac ima,  considera-se que uma

medida combinada Re/Os - Th/U ainda forneça a melhor estimati-

va (Figura 9 ) ,

A idade mêdia para elementos de processo r está con

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

8;7  x 10º < (Nº + +) < 10,2 x 10º anos

Considere a equação (30) .  O A, como veremos a se

gu i r ,  pode ser  est imado pe los  nuc l ídeos  de v ida cur ta ,  Ass im ,

considerando-se um modelo espec í f i co ,  dependente do tempo,para

a d ist r ibuição de  fontes nuc leoss intêt icas (Figura 8 ) ,  é possí

vel  determinar $ de um modo dependente do modelo (equação 23 ) ,

e ,  na tu ra lmente ,  à duração da  nuc leoss ín tese ,  T ,  pode se r  ca l -

êulada (equação 30) para o modelo,
Vida curta : (17>>1)

| A abundância das espêcies 7 no tempo 7 + À (equa -

ção 22) pode ser escr i ta na forma;

-— T .
Ni (THA l  = P ie  da  | Y í sJe  à Í Tas  (31)

o o ”
DÊ

uÂu av

Seguindo o formalismo de  Schramm e Wasserburg ( r e f

18 ) ,  integremos a equação acima por par tes :

T

Ni (T+  A) = Pz OL  e SP 4 | -
At o

"1 att) «e de TD q ,  . (32)
hM as

o

Somente a integral da equação acima, integrada novamente por

partes,serã igual a
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Es
dz at?

o

s f  2 dt cf-m) A a )  ; .

e ass im  por d ian te .

Da equação (32) e do resultado (33) ,  deduzimos que
Às  mm T

Ni (Ta a) = Pe  No XE e ”  Sn  daN 2
não Nas: a t ”

c a

ou

| co

Ni (T+A) =P; e” Na TT em | dYeba ,
n=o an41 a t ”Nº Í er

e ”  M t  ed  | +

de ”

No caso especí f ico  ( ÀÁTDXI1), os  termos atênuados

pela exp ( -  dit) podem ser  considerados desprez íve is ,  e

. co .

Net (T+ rA )=Pg  e Aza Ta 2 )  ad V iD  (34)
"" n+1não À: n

1 al f= r7

ara grandes dzo com Ye t  ) suave em IT =7 ,  tal qu?

1 adY << de,
T t  A t o r
podemos considerar somente o primeiro termo da sér ie  na equa -
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O
Z 4o,u 123
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À

55  % | | ànos x to
l
t t .

932Re :3i s

FIGURA 9

ção (34 ) ,  e então

N. (T+ AN =P.YV(T) hat TEA g (35)
h.

L

Se V é suave e se são conhevidas as  razões de do is

isótopos de v ida cur ta ,  podemos conhecer A diretamente da equa-
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ção (24 ) .

NL CT HÃO À; PA e za ,
Nj (THA) t PJ 220

então

— CAL = ADA
R (1,3) E di e l  :F

ou

aEçh i -A7  am (R (1,3) À )  (36). o
Note que a abundância no tempo (7 + A) &É' (AT.1)

- MT + AT)N(T+YA)=N(T )  e = N (De  "

Assim, A , dado pela equação (36 ) ,  é o intervalo de tempo para

à razão isotópica i r ,  através de decaimento l iv re ,  de :

( *  e )  - T IE )
— atê .

h/ dg Nj (T+ A)

se YV(É) não é suave próxima a f -T ,  mas tiver um

comportamente pont iagudo, por exemplo,  podemos escrever :

V=VYo +ád ( t n

onde Yo é suave e d é responsâãvel por uma mudança de esca la .A

abundância (equação 31) será dada então por

- Àza q77
j hd “44 + d b .  de r f  -mS(g -T )a t

Ni (T+  A) = P i  e

Resolvemos por partes àprimeira integral e despre
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zamos os  termos tal como anteriormente (equação 35 ) .  Já o se-

gunão termo podemos escrever  na  forma

o

a o f o ”  óet-mnm) af

- ”que, por de f in ição ,  ê igual a

-27  de r  MNá - a
Portanto:

Ni (T+A) =P e. eM [Focr) + [Aéa]

assim

Ni (T+A) Pt À - Ata Fo + dd ,
Nj (T+N)  Pj dz - t b  VD,  Ajd

R (2 ,3 )  = dz e de -  d i a  Vo + A ja  .

Desse modo

—j
= (d i  - dã  1n [8 (13 A] Vo+r Ma

| de Yo + Aja | 7

Note que o A obtido a partir da equação (36 ) (VW sua

ve )  € sempre menor que o À obt ido pela equação (37 )  ( W pontia

gudo no f ina l  da nuc leoss ín tese ) ,  ou se ja

Se de > dão temos que À (eq .36)  < A (eq .37)

se há > À£t temos que A (eq .36 )  < A (eg .37)
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Portanto, A está restr i to de um modo independente do modelo

—-1 . dg  mãx( dz  - > t n  [ 862 ,2  e | cs a<  a7 Í

As abundâncias dos isótopos de vida curta ut i l iza-

dos (*2ºT7, 2"*Pu, 2642, 1º?”7Pd, ?*7Cm) são normalmente medidas

relativamente a isótopos de  vida longa.

A abundância de isótopos de vida longa,  usando à

equação (22 ) ,  pode ser  escr i ta  como

" t va  ag )
o

N (T+ r+A)  =P . e
-— AL T+  f

ó L

mas lembrando que E <<I1 , e expandindo a exp CAS Jem sê-

r i e ,  a integral  fica

T
| ( +  d r .  Veto) afs

o

[Yada  + [ À ,  tY fo  d f r+ . . . =
o

[ va  a [ 1+  ÀA]t e .  .
o

Ainda temos que

então ” |

N,(T+AN=P, | / Vo af (1- AT te IA E 1 ht
Õ
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ou .
- à. ÇA :n, (7 +A) =P, T<W>(1-(7-E) d f  e , (38)

onde
T o

<*> — Í Ye t )  a j  — (39)o

Utilizando as equações (35) e (38), a razão de abun

dância de radionuclideos de vida curta em relação à longa f ica

N, (T+ )  Pp, Vim) a At - AL I
J, ( 40 )

N, (T+ )  Pr T<Y>  A ([1-(7-9) À ,  |

onde hdi = ( 5  ), se—— = ; gundo Schramm e Wasserburg ( r e f . 18 ) ,
1T<V >

representa a taxa relat iva de nuc leossíntese comparada à taxa

média: função densidade de probabilidade.

Uma vez que 73 e A podem ser estimados de modo in

dependente do modelo,  então pela equação (29 ) ,  podemos determi

nar (T -É )  e ,  portanto, T7T*, def inido por:

1 — Vim) Adi l eon
Tt n<P>O lã) (À  hã) à (41)

Note que T *  também é um resul tado independente do

modelo, Se T t  < 7 então em f=  T houve uma taxa de  nuc leoss in-

tese maior que a média, ou seja Y(1) > <'Y >, se Y (F )  é con

siderado como uma contribuição de supernovas, através da histô

r i a  da  ga láx i a ,  então XY  T )>  <Y>  imp l ica  que os  eventos Tfi+-

nais de supernovas imediatamente an:eriores à formação do S is-

tema Solar contribuiram com mais matéria para o Sistema que O
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evento mêd io ,  e portanto, pelo menos um dos eventos f i na is  po-

de ser  considerado como ocorr ido nas v iz inhanças da nebulosa

proto-so lar .

Através dos nuclídeos *? * r  e ?*"Pu, é possível de-

terminar T*-n 3,4 bilhões de anos e compará-lo com 7 avaliado

no í tem V .5 .  Encontra-se que 7*/T &êé menor que 1 ( r e f . 19 ) .

Intervalos de vida intermediária: Forma da função de produção

Vamos considerar  o caso de v ida intermediária (por
235y

[2exemplo o cu ja  meia-vida éê 7 x 10 º  anos) e vamos assumir

que Y se ja  Suave,

Tomemos a equação (34) aproximada para isótopos de.

vida curta ( ÁT>>1 )  e consideremos um isótopo de vida ligeira

mente mais  longa.  A expansão desta equação agora deve incluir

termos de ordem super io r .

N; (T+ A) =P, EA  a + oo
Ni MM? d teT

ou ainda

N = - Med Yi Y; (Th)  EPE e | 1- (7) t+... (42)
MN At Wen)

onde,

Vir) = 4%.
à t  if=r

Vamos calcular  a razão je abundância em relação a

um isótopo de vída longa (equação 38 ) .
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NÇOT+8) piço VA rs) ( - E) + e xN, (T+ O) dz é Pim)

1 - AAe
(=  7 <Y> [1-(7-%) AZ) |

ou

; 2 Pr/Pr na Fm)  [ e  - he)A x
N,(T+0)/N, (T+ À 7<V> |[1-07-4) À ,

f c  Y 'm  o .
Ah; VP Cm) j

ou ainda

| -( At = ÀxIA
1=  ELLE  : | 17 ,  |V

No caso limite de extrema longa vida Az  tende a ze ro ,  ou se ja

R(1,L) — À£a Y (1)l s  1 -  + ve .  ( 43 )
de ato | Az Wir) |

Se T* é conhecido, então é possível  a determinação

de derivadas de Y1 i f )  em f=  T .  Se muitos núcleos intermediá-

r ios  es t ivessem d ispon íve is ,  as  der ivadas de ordem super ior  po

deriam ser obtidas e a forma de Y poderia ser determinada. Atu

almente, o único nuclídeo intermediário é o ? * uy, que permite
U

a determinação de YVrer)/ Y ( 1 ) .

l
Um modelo particular poderia definir Y i )  ; que de
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'
ve ser consistente com YV determinado independentemente do mo-

delo, através do ºº**vu.

V.5 - Generalidades, Resultados e os Vínculos Cosmológi-

cos :

General idades

Como foi  observado, a equação (20) éê uma forma sim

pl i f icada,  onde o termo 3 ,  ( r ,  t ,  Nº) (equação 19) é dado por

P, VW ( t ) .  Na verdade, o termo acima refer ido pode assumir uma

forma ma is  geral  como, por  exemplo,  ( r e f s .10 ,18 ,19  e 20)

P, W( t )  + wN,  onde W representa o movimento de matéria para

dentro e para  fora  do  gás do d i sco  galát ico por outras razões

que não a nuc leossín tese;  é um somatório de inf luências — como

por exemplo a retenção de nuclídeos nas estre las devido à for-

mação estelar  (astração) e acréscimos no  gás do disco devido ao

" i n fa l l ”  ga lá t ico .  Do art igo de T ins ley ( r e f . 20 ) ,  c re io  ser pos

sível  concluir que os e fe i tos  de wW através do  desenvolvimento

da teoria podem ser desprezados em primeira aproximação.

Em contrapartida à denominação independente do mo-

de lo ,  temos a dependente do  modelo re lac ionada às  teor ias  de-

senvolvidas por Fowler ( r e f . 8 ) ,  T ins ley  ( r e : . : . 20 ) ,  Ostr iker  e

Thuan ( r e f . 29 ) ,  Talbot ( r e f . 30 )  e anal isadas por Hainebach e

Schramm ( re f . 10 ) ,  que d iscut i ram a nucleocosmocronologia basea

dos em modelos de evolução química da galáxia levantando hipô-

teses  pecu l i a res  t a i s  como:

T ins ley (o  chamado modelo padrão da nucleocosmocronologia) :

- " in fa l l "  nulo ou pobre em metais
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= VW proporcional à densidade do gás

- W constante

= Yapresentando um pico inicial

Hainebach e Schramm;:

- aprisionamento de massa em buracos pretos e ou
tros remanescentes numa primeira geração de est re

l a s

Talbot :

-

—- formação de es t re las  preferencialmente em regiões

enriquecidas em me ta i s ,

Ostr iker e Thuan:

—- rápida evolução este lar  no halo relativamente ao

d isco .  Na escala de tempo de 10º anosia formação

es te l a r  no  ha lo  decai  exponenc ia lmente,  enquanto

que a esca la  de tempo de evolução do d isco é de

5 ,8  x 10º anos (modelo ha lo -d isco) .

Estes modelos levam a formas da função de produção

à 1e  portanto fornecem est imat ivas para t /T (equação 23 ) .  De

um modo ge ra l ,  modelos dependentes da evolução ga lá t ica  forne-

cem um resu l tado cons is tente  para t /TnO,  5 .  Através da  f igura

10 podemos fazer  uma descr ição qualitativa das implicações

de modelos dependentes h ipo tê t icos .

RESULTADOS E VÍNCULOS COSMOLÓGICOS

A partir dos dados da tabela 3 em termos das fóxmu
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FIGURA 10
Modelos hipotéticos de nucleossíntese postulm três posal
vets distribuições de supernovas durante a história primt
tiva do imnívereso. Todos 08 três modelos assumem a mesma
idade mêdia para 08 elementos, mas incorporam diferentes
taxas médias para a formação dos elementos. Se oO numero

de supernovas é aproximadamente constante, ou se as flutu
ações são simétricas (19 modelo), então a média é aproxi-
madamente igual à metade do tempo to ta l  de nucleossíntese.
Se o número de supernovas é parttecularmente maior no pe-
níodn mais primitivo (29 modelo), então o lmníverso à mais
Jovem do que o que sugere o modelo de taxa conetante., Uma
taxa primrtiva baixa (39 modelo) fomece uma idade super-
estimada. Este modelo é inconsistente com as observações.
(tirada das refe. 1 e 16).
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las apresentadas: equação (24 ) , ( 26 ) . e ( 29 ) ,  podemos calcular

uma idade mêdia dos  elementos por determinações independentes

do modelo,  a par t i r  dos pares-cronômetros de longa v i da :

27 /20  e 7 Re/!º70s que fornecem uma idade concordante de
8,7  a 10,2 bilhões de anos ( f igura 9 ) .  Assim,sem invocar qual

quer modelo de evolução ga lá t i ca ,  podemos determinar um limi-

te in fer ior  pa ra  a idade do Universo e da Ga láx ia .  Observamos

que es ta  idade média  para  elementos de processo r pode se r  di

ferente da de processo s ,  uma vez que estes elementos são pro

duz idos  em l oca i s  as t ro f í s i cos  d i f e ren tes .  De f a to ,  a produ -

ção de e lementos de processo «é rêquer núcleos-semente pesados.

É âàe se esperar ,  portanto que em média, os  elementos de proces

so é sejam mais jovens que os de processo r , cu ja  produção não

necessâriamente requer ta i s  núc leos pesados.  A duração da nu-

c leossín tese para Nó estimado dos elementos de vida longa

(Cap.V.4) ê

Como exemplo, para uma estimativa de A ,u t i l l  -

zando os  valores da tabela 3 na  equação (36) encontramos 4 da

ordem de 10º anos, Verifica-se portanto que À << az” « Daí

mão =Tm d;; + É

As  teor ias  dependentes do modelo fornecem algumas

est imativas para t /T  das quais a mais completa é 0 .5 ,  Assim,

espera -se  que

T mw?  pax .
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e que 7 este ja restr i to | .

Amo? <TS2  PNiheiol

Pelos dados apresentados na tabela 3, a j  dos nú-

cleos de vida longa es tá  restr i to

4,1 « ATÔº < 5,6 (x 10º anos) , (44)

e portanto 7 es tá  restr i to de um modo dependente do modelo.

Uma vez  7 ass im  ca lcu lado ,  podemos est imar uma ida

de para a ga lâx ia,  Tg ,  ta l  que (equação (30 ) , f i gu ra  8)

T, =T+A+ t  (45)

onde t = 4.54 x 10 anos (Cap.V.2). Note que à equação (45)pres

supõe que não ocorra nucleossíntese de processo r anterior à

formação da Ga láx ia ,  Mais a i nda ,  a idade fornecida pe la  equa -

ção é dependente do modelo. Um limite inferior para a idade do

Universo vem da idade média dos e lementos,  isto é

T > APLq + t ( 46 )

que é uma quantidade independente do modelo. Portanto, pela de

sigualdade (44 ) ,  podemos escrever  que

AEE + 1T,€ AMºE , 4 )

ou

8,64 <TQ < 15,74 ( x  10º anos) . (47)

A idade da Galâx ia ,  independente do modelo, pode

Ser comparada à idade do Universo calculada pela constante de
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Hubble e à idade dos aglomerados globulares (Cap . I L ) .

Seguindo o "review" nucleocosmocronológico de
Symbalisty e Schramm ( re f . l 19 ) ,  ut i l izaremos os  dados de Kanazas

e colaboradores ( r e f . 11 )  que encontraram uma idade consistente

para o Universo entre

18 ,5 € Ty, € 15,5 (x 10º anos) (48)

Eles f izerem uma análise comparativa dos cálculos do modelo pa

drão de B ig  Bang com idades de es t re las  de aglomerados globula

res e inseriram vínculos observacionais.  Resultou daí que só  é

possível  uma consis tência no modelo padrão para uma constante

de Hubble ent re  55 e 65  Km Spa  Seus  cá lcu los  tornaram - se

fundamentais no  sentido de que, se veri f icarmos que a est imat i -

va para a idade do un iverso,  Ty ,  es tã  er rada,  ou o modelo cos -

mológico padrão,  ou o modelo de aglomerado g lobular ,  ou ambos

devem ser  quest ionados.

Se assumirmos que o tempo de duração do Big Bang

até os  elementos de processo r é quando muito um bilhão de anos

(Cap . I I I )  então a idade nucleocosmocronológica para o Universo

f ica

«2 ATE + 41X  10º anos (49)

que é de 8,64 a 16,74 x 10º anos. Se escrevemos

Pv = f amôo + 5,59 X 10º anos

então S é una medida de T/T;  realmente ( = | 1 -  A .

Temos,  no en tan to ,  que :

T, 15 ,5  X 10º  anos ,
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e usando um limite superior para amo de 5,6 x 10º anos,encon

tramos:

185,5 x 10º «Ty, <« S NE ,  5,54x10º anos,

ou

18,5 « T ,<  5 5 ,6 + 5,54 (7 ,  em unidades de 10º
anos)

Portanto

5,6  É > 13,5 - 5,54 ,

ou

1 >1,42. Daí (E/1) > 0,29 (50)

Se assumimos como desprezível a duração entre o

Big  Bang e à nucleossíntese de processo r, desprezando-se en-

tão o 1 bilhão de anos extra,  teremos

13,5 x 10º < T ,  € SN"  + 65,54 x 10º anos,

ou

18,5 € TS  j 6 ,6  + 4,54 (Ty, em unidades de 10º
anos)

Portanto S>1 ,6  e (E/T) > 0,37. (51)

Portanto, para que um modelo de evolução galát ica

este ja  correto,  e le  deve predizer um tempo médio de formação

para os  e lementos de processo r ,  resultado (50 )  ou resultado

( 51 ) ,  dependendo da previsão do iníc.io da nucleossíntese de

processo r no Un iverso.

Te
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Podemos estabelecer um limite superior para 5 e

t /T,  levando em conta que

Ty  < 15,5 x 10º anos,

e utilizando um limite inferior para ATÔO 4 4,1 x 10º anos .
Os resul tados são s<  2 ,41  com t /T < 0 ,59  para a produção de

processo r ,  1 bilhão de anos depois do B ig Bang,  e f <2 ,66  com

$ /T<0 ,62  para a produção de processo r imediatamente após oO

Big  Bang.  Este resultado encontra-se resumido na  f igura 11 e

limita os modelos de evolução galát ica v ia  um vínculo no tem-

po mêdio de formação para os  elementos normalizado pelo tempo

total de duração da nuc leossíntese.  É notável que is to se ja

possivel  a par t i r  de uma quantidade independente do modelo ,

A"º* para cronômetros de vida longa.

Note ainda que a intensidade de qualquer p ico  iní

c ia l  ou f ina l  (explosão nucleossintét ica) é limitada, po is  um

ponto de forte explosão próximo t /T = 0 ou 1 desv iaa  idade mé

dia dos elementos em direção àquele ponto ( f igura 10 ) .

Em vár ias  partes do pro jeto foram observadas as di

f icu ldades e consequentes i nce r t ezas  envolv idas na  nuc leocos-

mocronologia.  Provavelmente baseados nestes  aspectos é que

Hainebach e Schramm ( re f .10)  observaram que 122  (E/7  7 0 , 5 )  é

um resul tado antec ipado,  e que pode eventualmente ser  uma ca-

racter ís t ica da Ga láx ia .

Como comentário f inal  sobre este I tem,gostar ia  de

observar da constatação de que a esca la  de tempo de nuc leos -

síntese,  7 ,  é praticamente insensível aos radionuclídeos de vi

da curta (que dão conta dos últimos eventos nucleossintéticos)
' ! + FR OOf i .  AZER)



sos r imediata (IT) e produção de processo r atrasada de
10º  anos (A ) .  .

An
t A A N t t t t T 1 :' 0.2! 0 .3  0 .5  0 .7
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x
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FIGURA 11

" Oe intervalos permitidos de t/T para produção de proces
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VI - CONCLUSÕES :

Do trabalho apresentado podemos fazer uma idéia do

volume de conhecimentos necessár io  para se compreender a nucleo

cosmocronologia..

Neste capí tu lo f i na l ,  eu me  deterei apenas ao assun

to central e seu futuro como área da astrof ís ica de vanguarda.

Mostrou-se que as  abundâncias dos  núcleos de vida

curta e intermediárias, normalizadas para núcleos de vida lon-

ga determinam uma taxa de nucleossíntese em relação à mêdia to

tal <Y ) .

A razão entre dois  núcleos de vida curta fornece o

intervalo de formação, à ,  de maneira independente do modelo ,

quando se  assume uma função de produção suave .  Mesmo assumindo

um caso extremo de função de produção pontiaguda, A ainda f i ca

rest r i to .  Alguns daqueles nuclídeos parecem exigir  uma in jeção

de material  de supernova dentro da  nebulosa p ré -so la r , uns  pou

cos milhões de anos antes de sua condensação e um período de

calmaria de 100 milhões de anos antes dessa injeção ( r e f s .  1,19

e 27 ) .

As espécies de v ida cur ta ,  relativamente a isótopos

estáveis (ou de longa v i da ) ,  fornecem o valor da função de pro

dução no f ina l  da nucleossíntese, V (T),relativamente à nucleos

síntese to ta l ,  T<Y> . ,

| Se não ê fe i ta nenhuma suposição com respéito &

F t ) , en tão  as  espéc ies  de vida intermediária podem se r  usa-

das para obter as derivadas de Y (1 )  avaliadas em T .  Assim,
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-— Se puderem ser  encontrados núcleos intermediários suf ic ientes,

toda a forma de .  V poderá ser determinada.

Quando se assume um modelo pa r t i cu la r ,a  duração da

nuc leossín tese,  T7,.pode se r  ca lcu lada exp l i c i tamente .  Ma is  ain

da,  as derivadas de Wi 1 ) aval iadas em 7 ,  determinadas pelo

modelo, devem es tar  de acordo com a determinação independente

“dão modelo,

A nucleocosmocronologia atual é capaz de determinar

uma idade média para os  elementos de processo r e ,  por tanto,um

limite infer ior para a idade da Galáxia e do Universo de um mo

do independente do modelo,

Medidas futuras mais acuradas na  cosmocronologia do

Re/O0s permitirão uma determinação mais prec isa da idade de pro

cesso r para os e lementos,  e portanto uma restr ição mais firme

nos modelos de evolução galát ica.

A nucleocosmocronologia, quando acoplada à Outras

determinações independentes para a idade do Universo,  define

uma idade concordante para o Universo de 13 ,5  a 15 ,5  bilhões de

anos, limitando os  modelos de evolução ga lá t i ca .

A recente descoberta de anomalias isotópicas ( por

exemplo o ?*Mg) em meteoritos condritos carbonáceos força -nos

a cons iderar  ser iamente a exp losão de uma ou ma is  supernovas ,

levando à condensação da nebulosa proto-solar.

Uma maior quantidade de determinações (em vários

meteori tos d i f e ren tes )  re la t i vas  ao  * *AZ  de f i n i rão  melhor sua

escala de tempo; o que pode tornar possível a descoberta de no
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vos radionuclídeos país com meias vidas comparáveis a do **AZ.

São e les:  *“ºc1, Mn, Sº Fe, ºC kr, zm,  97397 ,  15º6d, 2º?pp,

20bBZ, 25423 ,  236323?NÇ, t*?Pyu, **"º*Cm., A deteção destes de-

pende fortemente de como e los  são produzidos, se é que são pro

duzidos nos eventos responsáveis pelo * “  A l .

Em termos gera is ,  nas questões acima referidas en-

contra-se o problema centra l  a que pretendo me deter em minha

tese de mestrado, Como bem observa Audouze "o  problema cosmogô

nico da formação do nosso Sistema Solar poderá encontrar sua

solução quando resolvermos o quebra-cabeça complexo de todas es

tas anomalias" Í ref.1).
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APÊNDICE 1: Radioatividade

1.1 - A Lei da Desintegração de uma Substância Radioativa

Nas substâncias radioat ivas,  o número de átomos de

uma dada espécie modi f ica-se com o passar  do tempo devido ao de

caimento rad ioat ivo .  Os átomos in ic ia is  transformam-se em âto-

mos de outra espéc ie .

"Se ja  t ,  um instante de tempo passado qualquer ;e  se

j a  t um instante de tempo pos te r io r .  Vamos assumir que no  íins-

tante t o  ex is t iam Yo núcleos rad ioat ivos i n í c i a i s ,  " pa i s " ,  e

que no instante t passam a ex i s t i r  Y núc leos da  mesma espéc ie .

É intuitivo que a variação do número de átomos originais AW=No-N

se ja  proporcional ào número de âtomos 7 e ao intervalo de tem-

po A t  = t - t o

AN OC — NAt

Digamos que a constante de proporcionalidade se ja  a constante

de decaimento À,que representa a probabilidade de que um áto-

mo deca ia  em um in terva lo  de tempo un i tá r io .  Podemos ass im es -

crever, para uma variação inf in i tesimal ,  a equação di ferencial

,

dv = = Ad t  3

N

cuja solução é

N = No  e -  A l t - t o )

Então, se temos um número in ic ia l  de núcleos pa is  No e abando-

namos a amostra,  após um dado intervalo de tempo encontraremos

uma dada quantidade de núcleos i n i c i a i s ,  2 ,  que estã relaciona
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da com No e atenuada pela exponencial negat iva.

Os isótopos instáveis tem vários modos de decaíimen
t o ,  t a i s  como À e P . Esses  decaimentos são acompanhados pe-

la e jeção de outras part ículas energét icas.

1 ,2  - Meia-Vida

Este parâmetro ê bastante importante, e é definido

como sendo o tempo necessár io  para que o número inicial de nú-

cleos radioativos se ja  reduzido à metade:

T1 /2=  tm :  - 0,698 ,
À À

onde À é a constante de decaimento da  espécie nuclear em ques

tão.  Por exemplo, de uma dada quantidade de * 'Rb ,  somente a me

tade terá decaído para * 'Sr  depois de 47 x 10º anos (meia-vida

do Rb ) ;  3 /4  do Rb in ic ia l  terá se  transformado depois de 94 bi

lhões de anos ,  7 /8  depois de 141  bilhões de anos,  e t c .

Alguns exemplos de meia-vida e constantes de decai

mento encontram-se na  tabela 3 do capítulo V .

A vida mêdia ê definida como sendo o tempo médio

de sobrevivência de um núcleo radioat ivo.

Y = —. = Ts

À dn à

A
onde À e É 1 /2  são respectivamente a CM de decaimento e

à meia vida da espêcie nuclear especí f ica.
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1 .4  - Decaimento 3

Os nêutrons abandonados fora dos núc leos  t ransfor -

mam-se espontâneamente em pró tons ,  elétrons e anti-neutrinos em

torno de 12 minutos em média, que é a meia-vida do nêutron l1-

vre.

nop+ r  bp + V .

onde o símboio B é usado para representar um elétron cr iado em

processo de decaimento () ( o  símbolo e será usado para caracte

rizar o elétron atômico ligado ou livre), e V êumanti-neutri

no .

Se alguns núc leos têm muito mais nêutrons do que

prótons, possivelmente os  nêutrons em excesso i rão se transfor

mar em prótons dentro do núc leo ,  com a emissao de antineutri -

nos e e lét rons (processo classicamente chamado de decaimentog)

(Z ,A )  — (+1 ,A )  + é + Nº 2

onde (Z ,4 )  caracter iza um núc leo;  Z é o número de prótons e

AT=Z+Nêo número de massa.

Ser ia o caso de se observar a existência de dois

outros processos [3 « Oo Decaimento E que consiste do decaimen

to de um próton nuc lear ,

p—n+  8 ANTE? ,s

onde EM é um pósi t ron e V um neutrino (ambos em i t i dos ) ,  e à

captura eletrônica ,

Tre—n + Y
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1 .5  - Decaimento A

Um núc leo,  sob certas cond ições ,  pode emitir espon

tâneamente uma par t ícu la %/ (núc leo de hê l io  capaz de alcançar

grandes d i s tânc ias  no  vácuo sem perder ene rg ia ) :

(Z7,A) + (Z -2 ,  A -2 )  + ( 2 ,4 )

Como um exemplo desse processo tem-se:

230 ;  R 2h  + "o  '

s2  90  2

onde o sub-índlice infer ior à d i re i ta  indica o número de próôó-

t ons .
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. APÊNDICE II - CAPTURA DE NÊUTRONS

Na presença de um fluxo de nêutrons l i v res ,  um nú-

cleo pode capturar um nêutron com fac i l i dade ,  mesmo quando es -

tes têm baixíssimas energ ias.  Esse processo pode ser denotado

por:

(Z,A) + n + (L,4+1) + V ,  (1)

onde É é um fóton de alta energia.

Se (Z,A4+1) é Beta es táve l ,  is to é ,  não decai em É (A I . 4 )  e le

espera até capturar um segundo nêut ron,  e ass im por diante, a -

vançando em direção a isótopos cada vez mais r icos em nêutrons,

Se e le é ins táve l ,  então surgirá uma competição entre o decai-

mento 6 e a captura de ma is  um nêutron., Evidentemente, o nú-

cleo (27,A4+1) seguirá o caminho de processo mais rápido.

I T .a  - Processo é - captura lenta (Slow) de nêutrons

-

O processo s ocorre quando a captura de nêutrons é

lenta (10? a 10º anos para cada cap tu ra ) ,  comparada à escala

ãâe tempo de decaimentos B ;, Ou se ja ,  o núcleo deca i :

(7,A+1) + (Z+1,A+1) + ]  +Q

A trajetór ia de captura de nêutrons corre ao longo

dos isótopos estáveis  da car ta  denucl ídeos até que alcançe um

nuclídeo i ns táve l ,  quando então se dará fo) Decaimento (3 j o  que

leva a um elamento da família isotóp 'ca seguinte, (Z+1) ,  na ta

bela de nuclilídeos. A t ra je tór ia  do Processo S$ é um z ig-zag ao

longo da linha de estabilidade (3 . nv 1!)
Í
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[A
 le

:
1 

E
A

FIGURA 12
Trajetória de processo s .  Na horizontal encontra-se
o numero de nêutrons, N, e na vertical o número de
prótons s 2 .  Os quadradinhos representam nucleos a
estáveis, A notação (n,5) indica absorção, de um neu
tron com liberação de radiação F . , e  (P,  V) indica
decaimento (3 .(tirada da ref.6)

Este Processo ocorre principalmente na  fase de gi

gante vermelha, onde o f luxo de nêutrons é da ordem de 10º nêu

trons/cmº ség; e tem como pré-requisito a presença de núcleos-

semente pesados em seu envelope.

I L . b  - Processo r - captura rápida de nêutrons

No Processo r ,  o núcleo absorve nêutrons;  mas, ao
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contrário do Processo s ,  a captura de nêutrons ocorre numa es -

ca la  de tempo muito curta ( 0 ,01  a 10 segundos) para que ha ja

decaimento (3 entre capturas sucess ivas .  Como o f luxo de nêu-

trons é muito intenso (da, ordem de 10º? a 10?º* nêutrons,Emº seg),

à t ra jetór ia  do Processo r ao invés de acompanhar a l i nhadees

tab i l idade (à ; como no P rocesso  s ,  estende-se à sua d i re i t a  ;

uma vez que o núcleo (Z,A+1), equação (TI), captura nêutrons su

cessivos sem decair ,  (Z,A4+1) + n + (Z,A+2) + À , e avançanadi

reção de isótopos ricos em nêutrons (lado direito da linha de

estabilidade (3 ) .  poe 13)

Em que lugar um fluxo de nêutrons tão intenso po-

de ser observado ? Um dos  candidatos mais sér ios  para se r  o

habitat do Processo r ão  fenômeno da explosão de supernovas :

formam-se ondas de choque que, ao atravessarem a matéria este-

la r ,  liberam rapidamente uma grande quantidade de nêutrons que

são recapturados em questão de segundos.

Observação: Existe um processo análogo ao Processo r ,  chamado

de processo p ,  cCOm à única d i ferença que os  f luxos envolv idos

são de pró tons;  o que leva a uma captura rápida de prótons.Não

nos  estenderemos nes te  assun to  uma vez que os  produtos do pro-

cesso p não são nucleocronômetros relevantes e são encontrados

na natureza em quantidades extremamente pequenas.
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' FIGURA 183

Caminho de captura de nêutrons para os processos
r es  O processor  segue um eaminho aproximada-
mente paralelo ao da linha de estabilidade fa .
Os produtos de processo r ( relativamente está-
veis) estão com pontos e têm, progenttores ricos
em neutrone (tirada da ref .1) .
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APÊNDICE I I I :  REAÇÕES NUCLEARES

Quando um núcleo co l ide com um núcleo mais pesado,

à interação pode levar a d i ferentes produtos. Se os produtos

f inais da interação nuclear são idênticos aos iniciais temos um

espalhamento. Se os  produtos f i na is  forem d i ferentes dos inici

als teremos uma reação nuclear ,

A ta  + A ta  (espalhamento)

Ata  > D+ . . .

Ata  + E+  ' (reações nucleares)

onde A indica o a lvo,  a o pro jé t i l  e D e F os  núcleos resultan

t es .  Quando a massa do produto D é maior que à massa do alvo

A,  à reação nuclear é uma reação de fusão.  Ao contrár io ,  se àa

massa do  produto D for menor que a massa do alvo A , t e remos  uma

reação de f issão.

Em qualquer reação nuclear as  seguintes quantida -

des devem ser  conservadas:

—- À energia tota l

O momento l inear

O merento angular

A carga

A paridade

- O número de nucleons (prótons e/ou nêutrons)

As reações nucleares podem tanto l iberar quanto ab

sorver energ ia ,  de acordo com a d i ferença das energias de liga

ção final e inicial do núc leo .  A massa de um dado núcleo é me-



75

nor do que à soma de seus componentes (nucleons) . Es ta  perda de

massa éê liberada, quando da reação ,  em forma de energia segun-

do a relação massa-energia de Einstein E = mo?.

A energia de ligação por nucleon, 83, de um núcleo

de massa atômica A e o número atômico Z e de massa M, é dada

POY

Lo
)

"
e 

[a (EM,  + (A -2 )  My - MA) Cc?

Tomemos como exemplo o **rFe, que contém 26 prótons

e 30 nêutrons. A energia de l igação por nucleon deste núcleo é

dada por

B=21  (86 1 + 30 My = Mio) Ose Pp N so

onde Mp ê à massa de um próton, My é a massa de um nêutrons

M56 a massa de um núcleo de ferro e c a velocidade da l uz .

- A figura 14 fornece energias de ligação por nú-

cleon como uma função de suas massas. Note que o *“*Fe apresen-

ta a máxima energia de l igação.  Es ta  f igura pode evidenciar que

à nucleossíntese dos elementos mais leves que o **rFe é bastan-

te  d i ferente dos elementos mais pesados: a ,  reações de fusão

de elementos leves liberam energia (exoenergét icas)  enquanto

que as  dos mais pesados absorvem (endoenergêéticas).

A energia liberada ou absorvida pela reação de fu-

são A+a*+B+bhé igua la

q =B8+B , -8 , -? ,
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Energia de ligação por nucleon (em Mev) como função
da massa atomtca (tomada a do nuclideo mais estável
de cada família tsotópica) (tirada da ref.9).

Se Q é positivo a reação é exotérmica., Se Q é negativo, a rea-

ção é endotérmica.

As reações de fusão que sintetizam elementos leves

constituem a pr inc ipal  fonte da energia es te la r .  Vemos da figu

ra 14 que as  energias de ligação crescem rapidamente atê

A = 36. A energia liberada no caso de núcleos mais leves é mui

to maior que aquela liberada no  dos mais pesados;  a esca la  de

tempo das pr imeiras fases de fusão é muito maior do que a dos

períodos subsequentes. A produção to ta l  de energia por reações
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nucleares es tá  diretamente relacionada ao número de reações

que pode ocorrer por  unidade de tempo,  i s t o  é ,  a taxa de tea -

ções nuc leares .  A probabilidade para que uma dada reação entre

A e D ocorra é caracter izada por uma quantidade f í s i ca  que tem

dimensão de super f íc ie : a seção de choque da reação que é defi1eo c i ne
CORE ,

nida como razão entre o número de reações ? . .  ao fluxo inciden

te de par t ícu las.

ó, a = n º  de reações / n? de pa r t i cu las A /untdade de tempo
Fo)

nº de particulas a / untdade de superficie / unidade de tempo

Devemos lembrar que as seções de choque dependem das

velocidades relat ivas dos núcleos interagentes.,  Mais a inda ,nos

meios es te l a res ,  e l as  certamente sofrem forte inf luências das

temperaturas.
-



NÚMERO ATÔMICO

O
CA

A(
W

S 
NH

TABELA DOS ELEMENTOS

ELEMENTO

Hidrogênio
Hé l io
L í t io
Ber i l io
Boro
Carbono
Nitrogênio
Oxigênio
Flúor
Neônio
sódio
Magnésio
Alumínio
S i l í c i o
Fósforo
Enxôfre
Cloro
Argoônio
Potáss io
Cálc io
Escândio
T i tân io
Vanádio
Crômio
Manganês
Ferro
Cobalto
Níquel
Cobre
Z inco
Gál io
Germânio
Arsênio
Selên io
Bromo |
Criptônio
Rubídio
Estrônc io
Tt r io
Zi rcôn io
Niób io
Molibãdênio
Tecnécio
Rutênio
Ródio
Paládio
Pra ta
Cádmio
Indio
Estanho
Ant imônio
Te lúr io
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I6do
Xenônio
Cês io
Bár io
Lantânio
Cêr io |
Prass id im io
Neodimio
Promécio
Samâário
Európio
Gadolínio
Têrbio
Disprós io
Hôlmio
Erb io
Tú l i o
I têrb io
Lutêécio
Háfn io
Tantá l io
Tungstênio
Rênio
Ósmio
I r íd io
P la t ina
Ouro
Mercúrio
Tál io
Chumbo
Bismuto
Polôónio
Asta to
Radônio

-— Frâncio
Rádio
Actín io
Tór io
Protact ín io
Urân io
Neptúnio
Plutôónio
Ameríc io
Cúr io
Berquél io
Ca l i fó rn io
Einstê in io
Fêrmio -
Mendelêévio
Nobél io
Lawrêncio
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