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Resumo

Apresentamos neste artigo um panorama da nucleossintese cosmologica, estelar e catastrofica que leva a povoar
a Tabela Periodica do elementos criada por D. Mendeleev ha mais de um século.

Abstract

We present in this article a broad overview of nucleosynthesis of cosmological, stellar and catastrophic origin,
which lead to populate the Periodic Table of elements created by D. Mendeleev more than a century ago.
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1 Introdugao

A extraordinéaria sintese e classificacdo atingida
por Dmitri Mendeleev no final do século 19 é
apresentada e discutida em todos os colégios do
mundo. Mendeleev conseguiu um ordenamento
dos elementos quimicos, posteriormente justifi-
cado por Pauling e outros com a aplicacao da
mecanica quantica que continua vigente e impres-
cindivel. Com o tempo, novos elementos sinteti-
zados em laboratoério, algumas vezes com vidas
médias mintusculas, foram adicionados a Tabela
Periddica que contém nada menos que todos ele-
mentos quimicos do universo.

O que nao é tao discutido (de fato, nem é men-
cionado na maior parte das vezes) é a questao cru-
cial da origem destes elementos [1]. Com efeito,
desde que estao presentes na Natureza, devem ha-
ver processos naturais que os produzam, e sua
abundéncia relativa no Cosmos, no Sistema So-
lar e na crosta terrestre onde vivemos deve ser
também explicada de forma abrangente. Esta l-
tima afirmacao nao é nada 6bvia. Por exemplo,
o berilio no Sistema Solar é ordens de grandeza
mais abundante que no Cosmos como um todo,
o silicio na crosta da Terra é muito comum, mas
nao é este o caso no meio interestelar. H& intime-
ros problemas e detalhes a serem explicados até
atingirmos uma compreensao completa da Tabela
Peritdica e da origem dos seus elementos.

Neste sentido, as fontes dos elementos quimi-

cos de origem astrofisica e cosmoldgica estao hoje
melhor estudadas e caracterizadas, ja4 que uma
parte importante desta tarefa é a de separar e ava-
liar cada processo e quantificar sua contribuicao.
Houve avancos significativos nas tltimas décadas
que permitiram, se nao explicar ainda detalhada-
mente cada processo e seu desfecho quantitativo,
pelo menos oferecer uma descricao tentativa e ca-
minhos para aprofundar o conhecimento de cada
um deles.

Desde uma perspectiva coésmica precisamos dis-
tinguir os processos que produziram elementos na
evolugao cosmologica (nucleossintese primordial)
daqueles que produzem nucleos a partir de con-
digbes mais locais (nucleossintese estelar). O ul-
timo grupo, por sua vez, compreende uma nucle-
ossintese propria da evolugdo das estrelas, mas
também processos explosivos no fim da evolugao
estelar, e além dela, que somente agora comegam
a ser confirmados e revelados. A composi¢ao des-
tes varios processos deve explicar as abundéncias
observadas, como afirmamos anteriormente.

2 Nucleossintese do Big Bang

Ha um século atrés, os pioneiros da ideia da
cosmologia moderna comecaram a se preocupar
pela origem dos elementos tal como hoje a en-
tendemos. Uma das primeiras ideias foi a do
“ovo cosmico” ou “4dtomo primordial” de Lemai-

@ @ Licenca Creative Commons

92


http://doi.org/10.47456/Cad.Astro.v3n2.38513

A origem dos elementos da Tabela Periodica

J. E. Horvath

tre, em 1931. Lemaitre raciocinou que o Universo
inteiro estava inicialmente num estado ultracom-
pacto [2], e que os elementos mais leves que co-
nhecemos se formaram pelos decaimentos radio-
ativos desse “a4tomo primordial”. Além do “ovo”
ser de um dos mitos cosmogoénicos mais comuns, a
proposta de Lemaitre foi talvez a primeira tenta-
tiva racionalista moderna de responder a questao
da origem dos elementos.

A retomada da questdo teve um protagonista
fundamental, o fisico ucraniano George Gamow.
Num trabalho célebre [3] no qual Hans Bethe foi
incluido para que as iniciais sejam a7y, Alpher,
Gamow e Bethe propoem que os ntcleos primor-
diais foram montados “de baixo para cima”, pela
adicao sucessiva de néutrons. Veremos agora
como é que a expansdao do Universo entra de
forma crucial e até onde podem aparecer nucleos
pesados.

Segundo as ideias e evidéncias modernas do
Big Bang como contexto cosmolbgico, a nucle-
ossintese primordial pode ter produzido a maior
parte dos elementos mais leves, mas nao contri-
buiu para criar nicleos com nimero de massa
A > 8. Vejamos agora o porqué desta afirma-
Gao.

Muito cedo na histéria do Universo a maté-
ria ndo comportava nucleo algum. De fato, nem
mesmo os chamados hadrons ordinarios (prétons
e néutrons) existiam. Uma “sopa” indiferenci-
ada de particulas elementares colidia incessante-
mente, com destaque para os “tijolos” elementa-
res dos prétons e néutrons, denominados quarks
e glaons, até que a temperatura do ambiente bai-
xou para uns 170 MeV (~ 1,7 x 10'2 K). De
acordo com os calculos tedricos e as observacoes
da fisica das colisoes de ions pesados, existe uma
transicao de fase na qual os quarks e glions for-
mam as “bolhas” que chamamos de prétons e néu-
trons para nao mais aparecer como estados livres
para temperaturas menores que a temperatura da
transicao de fase. Com efeito, trés quarks formam
um préton ou néutron, e todas as outras particu-
las que participam das interagoes fortes e formam
os nucleos sao combinagoes de quarks. Esta tran-
sicao de fase leva o nome de confinamento.

Agora bem, os protons e néutrons césmicos re-
cém formados nao podem construir niicleos de
imediato. Nesse momento da histéria do Uni-
verso, alguns =~ microssegundos depois do que
conhecemos como “singularidade inicial”, ou seja

um momento extremo da nossa descri¢ao do Uni-
verso, a temperatura do ambiente Ty (U para
designar Universo) era gigantesca, o que impe-
dia a sintese dos ntcleos. Se formado, um nicleo
leve era imediatamente quebrado pela radiacao
(fotons) também presentes no ambiente. Porém,
a fracao de protons e néutrons naquele momento
pode ser calculada pela existéncia de equilibrio
quimico garantido pelas interagoes fracas,

neapte + e, (1)
p=n+et + v, (2)

que resultou numa fragao de néutrons por prétons

de
n Am62>
— =exp| — ——— |, 3
P p( kpTy 3

onde kp é a constante de Planck e Amc?> = 1,3
MeV ¢é a diferenca de massas do préton e o néu-
tron medida no laboratério. Isto nao é outra coisa
que a lei de acao de massas da quimica, aplicada
a reacgao nuclear.

Agora bem, para manter o equilibrio nas rea-
goes fracas (1), estas devem ser mais rapidas que
a expansao do Universo. Quando esta condigao
nao é mais satisfeita, a razao (3) “congela” e nao
muda mais enquanto a expansao do Universo con-
tinua. Esta temperatura de congelamento resulta
ser Ty = Tr ~ 101% K. Usando a equacdo (3) com
Amc? como dado obtemos de imediato

n/p = 0,17. (4)

Pouco depois do congelamento (ou freezeout em
inglés), a temperatura Ty baixou o suficiente para
que a nucleossintese comece, por volta de 10° K.
A fragdo n/p mudou pouco até esse momento,
pelo decaimento de alguns néutrons, e ficou em
~ 1/7 quando isto aconteceu [4].

Deste quadro decorre o resultado central da nu-
cleossintese primordial: se havia 7 protons por
cada néutron, e como dois prétons nao podem
fusionar (nao existe um estado ligado de dois pro-
tons, o “diproton” é instavel), vemos que 3/4 do
total de protons ficaram sem fusionar, livres. O
préton que “sobrou” formou primeiro um nicleo
de deutério com um néutron, e posteriormente
He? e He*, e outros nucleos um pouco mais pe-
sados. Assim, em torno de 25% teria ficado na
forma de hélio. Fragoes muito menores de Li
foram formadas. Ou seja, podemos dizer com
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Figura 1: O caminho da nucleossintese primordial, com
os gargalos em A = 5 e A = 8 que explicam por qué
a nucleossintese se deteve e nao avangou para produzir
elementos de grande A.

muita generalidade que 75% dos nucleos primor-
diais sao hidrogénio, algo em torno de 25% hélio,
e fragbes muito menores de deutério e de litio (e
talvez algo de berilio). A producao de elementos
mais pesados nao ocorre, pois a propria expansao
do Universo acabou por inviabilizar a formagao
de elementos mais pesados.

Esta dltima afirmagao diz que a nucleossintese
nao conseguiu avancar e produzir carbono ou ele-
mentos mais pesados pela simples razao que a
expansao de Hubble dificultou o “encontro” dos
nucleons e os niicleos leves que permitiriam con-
tinuar a fusdo. Isto é um fator que se soma a
outra dificuldade que é produto de uma carac-
teristica bem conhecida dos ntcleos leves: nao
existem is6topos estéveis em A = 5 e A = 8.
Assim, para continuar seu caminho até nimeros
de massa maiores, a fusao precisaria “pular” esses
gargalos apesar da diluicao da densidade do ambi-
ente provocada pela expansao do Universo. Este
“pulo” implicaria duas fusoes sucessivas, com uma
tnica fusdo um nicleo em A =5 ou A = 8 decai
e a nucleossintese nao consegue avangar (Figura
1).

Desta forma concluimos que todos os nucleos
com A > 8 devem ser produto de fusdes e ou-
tros processos nao cosmologicos. A nucleossintese
do Big Bang produziu somente elementos leves
(aquém do berilio que truncou a fuséo posterior),
e o hidrogénio e hélio sdo mais de 99% da massa
visivel do Universo e a matéria fundamental para
formar as estrelas onde nticleos mais pesados se-
rao construidos.

3 Nucleossintese estelar

A formagao das estrelas é um segundo esta-
gio do Universo onde a nucleossintese continua.
De fato, as estrelas sdo frequentemente descritas
como enormes reatores nucleares onde a fusao de
nicleos leves em outros mais pesados serve para
manter a estrutura e impedir o colapso estelar.

A reacao fundamental é a da conversao de hi-
drogénio em hélio, a qual é normalmente descrita
de forma muito simplificada, o qual esconde sua
natureza complexa e sutil [5]. Basicamente, sabe-
mos que acontecem véarias coisas bem diferentes
de colocar “4 protons” juntos e obter hélio (como
sugerido em quase todos os textos introdutérios
com um desenho bem simples). De fato, ja vimos
que o dipréton nao existe, e assim, uma reacao de
dois corpos de fusao bem sucedida resulta neces-
sariamente de um decaimento fraco de um préton
em néutron, e no tempo em que esta na regiao do
poco de potencial atrativo do outro préton. E
bastante claro que isto é um evento rarissimo,
e provoca que a produgdo de energia aconteca
com a taxa ditada pelas reacgoes fracas, fazendo
com que as estrelas durem da ordem de bilhdes
de anos. Em suma, quase nenhuma colisdao pro-
xima de dois protons acaba em fusao, somente
uma fracao muito pequena que corresponde aque-
las onde o decaimento espontineo acontece no
tempo certo. Uma exposicao mais completa pode
ser encontrada na Ref. [5].

Quando nado ha condi¢bes de continuar fusio-
nando hidrogénio em hélio, a estrela sofre trans-
formagoes estruturais que terminam no adensa-
mento da regiao central e a ignicao do chamado
ciclo triplo-a, que utiliza o hélio como combusti-
vel e produz carbono

HY+ H! + H - C' 4, (5)

que é, na verdade, uma espécie de taquigrafia
para algo muito mais complicado [5—7]: se cal-
culada a probabilidade de trés hélios se encontra-
rem simultaneamente na regiao do pogo atrativo,
esta seria essencialmente zero. O triplo-a procede
primeiro pela fusao de dois hélios dando origem a
um estado de instavel, mas de longa vida. Uma
fracao pequena destes consegue encontrar um ter-
ceiro hélio e formar carbono, que também nao é
aquele que conhecemos, mas um estado excitado
que decai finalmente em C1'2. Este caminho dista
muito de um desenho onde os 3 hélios estao no
mesmo ponto e o carbono emerge, dai que afirma-
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Figura 2: Uma das inimeras nebulosas planetarias (Ne-
bulosa da Borboleta) produzidas pelos pulsos térmicos das
estrelas do tipo solar. Imagem do Hubble Space Teles-
cope. O carogo remanescente (composto de C' — O) deve
se converter em uma ana branca com o tempo. Para estre-
las mais massivas na Sequéncia Principal, as anas brancas
resultantes sdo mais progressivamente compostas de ele-

mentos mais pesados (O, Mg, ...
O recorde atual é de 1,37Mg.

) € tém massas maiores.

mos que pode-se interpretar a equagao (5) como
uma taquigrafia simbolica.

Quando feito adequadamente, a energia libe-
rada pelo processo triplo-a, escrita segundo uma
expressao paramétrica do tipo e(p, T') = ctep®T?,
tem o =2 e B =41 (). A dependéncia com a
temperatura do ciclo triplo-« é assim extrema, de
tal forma que a exaustao do hélio existente acon-
tece muito mais rapidamente que no caso do hi-
drogénio do ciclo préton-préton anterior. Um ca-
rogo inerte rico em carbono cresce com o tempo, e
como consequéncia das mudangas internas a po-
sicao da estrela no diagrama HR muda rapida-
mente. Existe para a maior parte das estrelas
um estagio final de pulsagao térmica que expulsa
o envelope e resulta nessas imagens belissimas que
vemos nas nebulosas planetarias (por exemplo, na
Fig. 2), e deixando para trés o carogo enriquecido
em carbono e também algo de oxigénio (a captura
«a pelo carbono é inevitavel, e serd tao mais im-
portante quanto maior for a massa do carogo da
estrela).

E esse caroco, inicialmente muito quente, que
esfriara ao longo de varios Giga anos para se tor-
nar finalmente uma ana branca.

Por outro lado, as estrelas de alta massa (aque-
las que superam as 8 M), tém condigdes mais
extremas no centro, e atingem o valor da igni¢ao
do carbono em T ~ 8 x 108 K para continuar
sua evolucdo. As temperaturas sdo tao elevadas
que a emissao de neutrinos pelo carogo, particulas

que escoam a energia muito eficientemente mas
que nao aparecem nas estrelas de massas meno-
res, é agora fundamental para regular a evolugao
no sentido de se tornar o principal mecanismo de
resfriamento. Se a massa for de cerca de 10Mg),
o carbono fusiona segundo

C2 4 C — (Mg*h)". (6)

onde o magnésio em estado excitado (Mg?*)* de-
cal por muitos canais diferentes, que somados
resultam em uma taxa de reacdes o< T2°. Por
causa desta dependéncia extrema, o ciclo de fu-
sao do carbono dura substancialmente menos que
o triplo-a anterior. Esgotada a fusdo do car-
bono, segue uma geracao de energia que nao é
exatamente uma fusdo, mas um rearranjo de “ca-
cos” que é denominado fotodesintegracao do Ne,
onde os ntucleos do nednio sao quebrados por f6-
tons segundo Ne?® + v = C16 + o e as par-
ticulas o capturadas logo em reagoes do tipo
Ne? + a — Mg* +~. Entre o estado inicial
e final, escreve-se de forma efetiva

Ne*® 4+ Ne*® — 0'% + Mg*. (7)

lembrando que nao se trata realmente da fusao
de dois nednios (dai as aspas), mas de fragmentos
que compoem algo como um neénio “quebrado”.
Ainda para T ~ 2x10%, o oxigénio pode fusionar,
com uma reacao inicial

0 +0'% — (5%, (8)

onde também o ntcleo de fésforo excitado (S32)*
decai logo segundo uma grande quantidade de
estados finais, cuja taxa de reacGes integrada é
x T%. E finalmente, a fusdo do oxigénio é se-
guida por outra reacao de fotodesintegragao do
Si?8 escrita como

Si%8 4 Si% 5 Fe™® 4+, (9)

onde os Si%® sao também um conjunto de frag-
mentos ou “cacos” com esse numero de massa,
nao um verdadeiro nicleo de silicio. Da mesma
forma escrevemos que o representa, na verdade,
uma série de elementos desse niimero de massa,
que quando produzidos capturam e decaem em
particulas rapidamente para formar uma distri-
buicao que se conhece como elementos do “pico”
do ferro. O que acontece depois no estigio de
colapso e explosao é complicado, mas o que aqui
importa é que os elementos produzidos em cada
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Fusdo de hélio

Fusdo do nednio.

Fusio do magnésio

Fusdo do silicio

Figura 3: Estrutura de cebola de uma estrela de grande
massa. As reacgoes de cada ciclo nuclear continuam nas
camadas concéntricas até que o ciclo do silicio gera o cha-
mado carogo de ferro, o qual ndo tem como manter a es-
trutura assim que chega a seu limite de instabilidade em
tempos da ordem de ~ 1 semana (Tabela 1).

ciclo que estao nas camadas sucessivas do enve-
lope (a chamada estrutura de cebola, Fig. 3) serao
ejetados ao meio interestelar com a explosao da
estrela.

A Tabela 1 mostra para uma estrela de 20M,
0s tempos nos quais a estrela é sustentada por
cada um dos ciclos. Estes ficam progressivamente
mais curtos devido ao vigoroso dispéndio da ener-
gia. Para cada estdgio de sobrevida da estrela
que lanca mao do reservatorio que ainda possui,
com vida cada vez mais curta, e que culmina com
eventos de supernova.

Embora nos referimos habitualmente aos pro-
dutos principais (por exemplo, o “triplo-a” pro-
duz carbono) existem em cada ciclo processos
menos importantes que levam ao aparecimento
de elementos importantes, até para a vida (por
exemplo, o nitrogénio). Esta contagem esta
na Tabela 1 na coluna “produtos secundarios”,
os quais explicam basicamente as abundéancias
para A < 56 se somarmos as quantidades para
cada massa estelar e levarmos em conta a fun-
¢ao de massas (em inglés, Initial Mass Function
ou IMF), além do fim das estrelas que ejeta os
envelopes e permite que os elementos voltem ao

meio interestelar. Em resumo, a Evolucao Este-
lar permite explicar os elementos mais leves que
o “ferro”: eles sdo formados no interior estelar e
expulsos quando as estrelas morrem, nas fases de
chamadas de Asymptotic Giant Branch, ou AGB
ou pelas explosoes de supernovas tipo Ib, Ic e II.
Nao podemos perder de vista que as explosoes
termonucleares (supernovas Tipo la) produzem
uma nucleossintese explosiva de importéancia, por
exemplo, a maior parte do ferro na galéxia se deve
a estes eventos, bastante frequentes e posteriores
a evolucao estelar individual.

4 Processos s e processos r

A partir desses elementos gerados pelos ciclos
nucleares, o avango para A > 56 é possivel pela
captura de néutrons livres no interior das estrelas.
Se fosse pela fusao ordinéria, nao haveria como ir
além deste nimero de massa, jA que a energia de
ligagdo aumenta com A a partir desse ponto. Po-
rém, a “construcao” de niicleos pesados pela cap-
tura de néutrons é relativamente facil porque os
néutrons nao sentem a grande barreira Coulombi-
ana devida a carga do “ferro”. Estas capturas de
néutrons podem ainda acontecer de duas formas
diferentes: lentamente, com tempo de captura ti-
pico de 7, ~ 10* anos correspondente as densi-
dades baixas e temperaturas do interior estelar
evoluido. A reacdo de captura de um néutron
pode ser escrita como

(Z,A)+n— (Z,A+1)+~. (10)

se o nucleo “filho” (Z, A+1) é instavel, decaira an-
tes de capturar um segundo préton, produzindo
(Z+1,A+1). E se resulta estavel, servird como
base para capturar um outro néutron, chegando
a (Z,A+2). O mais importante é que o decai-
mento é muito mais rdpido que o tempo entre as
capturas 7, se a densidade for baixa. Os niucleos
“filhos” vao ficando cada vez mais pesados, e pela
lentidao este processo leva o nome de s (de slow,
lento). Com o processo s, o caminho dos nicleos
se detém nos pontos de camada fechada em néu-
trons. O processo s opera por tempos muito lon-
gos nos interiores estelares, e um dos sitios onde
¢ muito favordvel processar ntucleos desta forma
é o envelope de estrelas no AGB, onde os cha-
mados flashes (expansoes subitas) sucessivos da
concha de hélio processam e reprocessam os nu-
cleos, dando origem a uma distribuigdo de tem-
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Tabela 1: Os diferentes ciclos de fusdo termonuclear, junto com os principais produtos, temperaturas de ignigao e
tempos de vida para uma estrela de 20Mg. Note-se a aceleragio em cada estagio (Gltima coluna).

Combustivel | Produto principal | Produtos secundérios | Temperatura (10° K) | Duragio do ciclo (anos)
H He “N 0,02 2 % 107
He C,0 80,22 Ne 0,2 108
C Ne, Mg Na 0,8 103
Ne O,Mg Al, P 1,5 3
Si F Ti,V,Cr,Ni, Mn,Co 3,5 < Semana

pos de exposicao que melhora o acordo com as
observagoes. O processo s produz alguns nucli-
deos com exclusividade (por exemplo, Sn''6) que
se pensam ser somente produzidos pelo processo
s. Muitos outros nuclideos podem ser produzidos
tanto pelo processo s ou, como veremos a seguir,
pelo processo r. Assim, as medidas de abundan-
cias estelares costumam focar uns e outros para
separar a importancia relativa de cada contribui-
¢do. Isto é particularmente verdadeiro nos “pi-
cos” de abundéancias de néutrons observados em
N =50, N =82e N =126 da Fig. 4, este tltimo
chamado de “terceiro pico” e que apresenta difi-
culdades para sua geragao e para explicar o ura-
nio, e os transuranicos. Existe, porém, um modo
rapido de captura, mas que s6 pode acontecer nas
condi¢bes mais extremas. Quando a abundancia
de néutrons é muito grande, uns n,, ~ 102 cm—3 ,
tal como acontece durante as explosoes de SN, a
captura de néutrons demora ~ 1 ms, e um is6-
topo recém-formado (Z, A+ 1) esta em condigdes
de capturar outro néutron para chegar a (Z, A+2)
antes de conseguir decair. Podemos dizer que os
ntcleos se “engasgam” de néutrons porque as cap-
turas sucessivas sao muito rapidas, dai o nome de
processo r (rapido). Tanto o processo s quanto
0 processo r podem produzir ntcleos muito pe-
sados, mas nao necessariamente os mesmos. Os
méaximos calculados para cada um dos processos,
correspondentes as camadas fechadas menciona-
das (analogas as camadas fechadas dos elétrons
na quimica, mas referidas aos nicleons dentro dos
nicleos) estao na Fig. 4.

Para esclarecer um pouco mais como aconte-
cem o processo s e o processo r. Mostramos na
Fig. 5 um detalhe dos caminhos na Tabela de is6-
topos para os dois casos, e os caminhos seguidos
pelos processos nela.

Restam agora duas questoes de importancia: a
primeira é onde existem as condigoes para for-

12

o "

i H

5= nf

" . He

=1

Lo Q

SR G S A

H..— ¢ WOt T swe Ty

<Eem * LA . .'

'gno « Mo ey Tite g,

= .

R AR A T W

o 2, EF Cu.. . " g

e

:n ' se GiL vt s e B o

o e As o TN e e wet9

_ Be W *rar vt M, W ™
! In Pro "t tea e Ao g .
2 * Re "
2
B EEE EEEE EEE R

z

Figura 4: Maximos das abundéancias produzidas pelo
processo s (vermelho) e r (azul). Como apontamos, es-
tes maximos nao coincidem. Elementos proximos devem
sua existéncia a processos diferentes, que acontecem em
locais diferentes. Por exemplo, o Snii®, é de producio ex-
clusiva do processo s, mas o iridio 77 tém isétopos somente
produzidos pelo processo r. Outros elementos podem ser
produzidos pelos dois processos.

mar nicleos pelo processo s e pelo processo r. A
segunda é, até que ponto (se produzidos) esses
nicleos voltam ao meio interestelar. O trabalho
monumental que iniciou todas estas pesquisas é
o de Burbrige e colaboradores [6], ainda muito
atual e pioneiro em toda a nucleossintese estelar.

5 Nucleossintese explosiva/catastroéfica

Finalmente, consideraremos a nucleossintese na
sua forma mais extrema e violenta, isto é, durante
eventos explosivos/eruptivos ao final da evolugao
das estrelas, e até muito depois, como no caso
da ‘“ressurrei¢do” da matéria de néutrons que es-
tava soterrada nas estrelas de néutrons quando
acontece uma fusao e matéria é ejetada em alta
velocidade e forma nuclideos importantes (vide a
seguir) .

O primeiro tipo de evento é encarnado pelas
explosdes de supernova, mais precisamente, pe-
los eventos denominados Tipo II, Tipo Ib e Tipo
Ic. Apesar da denominacao, todos eles sdo consi-
derados eventos nos quais uma estrela de grande
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Figura 5: As capturas de néutrons em ambientes de
baixa densidade n, (linhas horizontais cheias de esquerda
a direita) sdo seguidas de decaimentos (linhas diagonais
ascendentes) e fazem crescer o A em escalas de tempo
muito longas (processo s, caminho tipo zig-zag). As cap-
turas sucessivas sem decaimentos aumentam o N levando
os nicleos bem para a direita no processo r, fora do vale de
estabilidade até lugares como os indicados para os ntcleos
de Ce, Xe e Te deste exemplo, enquanto alguns decaem
depois (flechas ascendentes da direita para a esquerda).

massa (M > 10Mg) implode para depois explo-
dir, deixando em geral uma estrela de néutrons
que sucede ao nicleo estelar colapsado. Mas a
passagem de um choque (que energiza a explosao)
desde as regioes mais internas, o qual carrega uma
enorme densidade de néutrons livres, cria condi-
gOes para o ja mencionado processo r (rapido).
Em poucas palavras, as capturas sucessivas de
néutrons aumentam o numero de massa A sem
que estes nucleos-alvo consigam decair (eles “en-
gasgam” de néutrons, capturados a cada< 1073
s). O caminho desta nucleossintese é o mostrado
na Fig. 5 com flechas horizontais longas da es-
querda para a direita [7].

H4 algumas décadas esperava-se que 0 processo
r nas explosoes de supernovas fosse o inico res-
ponséavel pela montagem de ntcleos muito pesa-
dos a partir de outros mais leves e abundantes.
Povoar o chamado “terceiro pico”, da Tabela Pe-
riédica (actinideos), porém, mostrou-se bastante
dificil quando o processo inteiro foi considerado
em detalhe. Um dos calculos recentes, que leva
em conta as incertezas decorrentes das taxas de
captura, massas nucleares e uma série de outras
quantidades nao muito bem conhecidas, é mos-
trado na Fig. 6.

Em suma, a explosao de uma supernova nao
s6 ejeta camadas inteiras de matéria ji proces-
sada pela nucleossintese que manteve a estrela em
equilibrio por muitos milhoes de anos (incluida a
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Figura 6: As contribuigGes relativas para os picos de
abundancias segundo Kajino et al. [8]. Note-se que es-
tes autores obtém que os jatos magneto-hidrodindmicos
(curva azul) de algumas supernovas sdo os dominantes no
terceiro pico, mas que as fusbes de estrelas de néutrons
dominam para A > 200.

que sofreu processo s), mas também produz de
forma “instantanea” nticleos que também contri-
buem para as abundéncias no meio interestelar.
Em alguns casos esta ultima é significativa, ja
que alguns ntcleos somente sao produzidos pelo
processo r, mas as dificuldades para obter, por
exemplo, as abundéancias observadas dos actini-
deos (chumbo, ouro e platino entre outros) fez
com que a comunidade ficasse testando outros si-
tios astrofisicos. Veremos a seguir a inesperada
contribuicao que foi confirmada na primeira de-
tecgao de uma fusdo de duas estrelas de néutrons
“mortas”.

6 A fusao de duas estrelas de néutrons e a
Tabela Periédica

A sugestao de que haveria um caminho alter-
nativo para produzir elementos pesados aparece
pela primeira vez num trabalho de Fichler, Li-
vio, Piran e Schramm em 1989 [9]. Estes auto-
res observam que, se descomprimida a matéria de
néutrons, as “gotinhas” resultantes da fragmenta-
¢ao (ntcleos) poderiam preencher a regiao de alto
A da Tabela Periédica. O evento onde isto pode
acontecer é na fusao de duas estrelas de néutrons.

Quarenta anos depois deste trabalho, a dispo-
nibilidade de detectores de ondas gravitacionais
(LIGO e Virgo) permitiu pela primeira vez ob-
servar um evento cosmologico, transmitir rapida-
mente uma localizacdo aproximada e coletar as-
sim umas 70 detecgdes de varios instrumentos,
desde raios gama ao infravermelho (Fig. 7).

A identificagdo do evento GW170817 como
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o sinal detectado do evento

Figura 7:
GW170817 (acima) e a localizagdo do mesmo em raios
gama (centro), acompanhada de detecgdes em UV, infra-
vermelho e radio (abaixo) em mais de 60 instrumentos.
Direita: imagens 6pticas do Telescopio Espacial Hubble
em 22, 26 e 28 de Agosto de 2017, mostrando o declinio
da magnitude 6ptica do transitério associado ao evento.

Esquerda:

duas estrelas de néutrons que se fusionaram foi
possivel pela comparacao da forma da onda gra-
vitacional registrada com simulacoes de arquivo
detalhadas. Embora nao foi possivel saber com
certeza as massas individuais das estrelas que
participaram, a soma das massas das duas foi
bem determinada, M; + My = 2.74 £33 Mg,
E provével que tenha sido produto de duas mas-
sas idénticas, embora a faixa aceitavel determi-
nada admite assimetria: M; = [1.36Mg, 1.6 Mg)]
e My = [1.17M,1.36 Mg]. Utilizando uma com-
binagao de dados observados e simulagoes numé-
ricas, foi possivel abordar a questao da contribui-
¢ao deste tipo de eventos para a Tabela Periodica.

Um fato importante neste sentido foi a obser-
vagao da existéncia de um brilho adicional depois
de ~ dias do evento, denominado kilonova [10]. A
kilonova é interpretada como o produto da pre-
senca de elementos de massa A ~ 140 (lantani-
deos) na matéria ejetada, que provocam a reten-
¢ao da energia pela sua alta opacidade aos fétons.
De fato, nos espectros do evento foram observadas
linhas claramente associadas aos lantanideos. As-
sim, direta e indiretamente (através da presenga
da kilonova), a fusdo estelar mostra a produgao
de elementos do “segundo pico” da Tabela Peri6-
dica, desta vez pela descompressao da matéria de
néutrons superdensa ejetada e fragmentada, tal
como sugerido por Schramm e colaboradores.

Por outro lado, a evolugao temporal do brilho
(chamada de curva de luz na astronomia) foi in-
terpretada como decorrente da producgao de ac-
tinideos (A ~ 200) que injetam depois energia
pelos decaimentos radioativos. Esta energia nao
sai imediatamente da regido precisamente pela

retencao dos lantanideos também produzidos no
evento.

E possivel calcular quanta matéria, por exem-
plo, em chumbo, ouro, platino etc. foi formada
pela fusdo estelar para explicar a curva de luz.
O resultado indica que é possivel que unicamente
estes eventos sejam o lugar do Universo onde os
actinideos mais importantes sao produzidos. Esta
é uma hipoétese radical, mas nao descabida, e esté
ancorada diretamente nas observagoes.

Os esforcos teodricos, enquanto novos eventos
sao procurados, se dirigem a calcular o desfecho
da matéria ejetada, sua fragmentagdo e repro-
cessamento para estabelecer a nucleossintese fi-
nal. Existem muitas perguntas pendentes, entre
as quais se conta a importancia relativa das fu-
soes e nucleossintese das supernovas Tipo II, Ib
e Ic (Fig. 6). Mas hoje poderiamos dizer para
o proprio Mendeleev que estamos a caminho de
uma compreensao abrangente da Tabela que ele
criou e que norteia os cientistas ha mais de um
século.
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