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Os elementos quimicos da Tabela Periédica (TP), constituidos por particulas fundamentais, formam a matéria
luminosa (matéria barionica), ou seja, a matéria prima de tudo o que conseguimos medir e observar no Universo,
que representa apenas 5% do mesmo. Em Astrofisica, denominam-se metais todos os elementos quimicos naturais
da TP, isto é, excetua-se hidrogénio e hélio e exclui-se os elementos quimicos artificiais. Apresentamos, neste texto,
uma visdo geral da producdo dos elementos quimicos no Universo e mostramos, usando matematica acessivel,
por que a proporgio de 2% de metais do nosso Sistema Solar, que é uma representagdo da evolugdo quimica
no Universo, ndo aumentou significativamente nos tltimos 13,8 bilhdes de anos. Salientamos, ao longo do
texto, que alguns conceitos de Astrofisica podem ser discutidos em sala de aula (ou fora dela), abordando
conhecimentos estabelecidos pela Base Nacional Comum Curricular (BNCC), para aproximar cada vez mais
questdes de Astrofisica da formacéo inicial e continuada de professores.

Palavras-chave: Elementos quimicos, tabela peridédica, evolucdo estelar, nucleossintese.

The chemical elements of the Periodic Table, made up of fundamental particles, form luminous matter (baryonic
matter), that is, the raw material of everything we can measure and observe in the Universe, which represents
only 5% of it. In Astrophysics, all natural chemical elements in TP are called metals, that is, except for hydrogen
and helium and artificial chemical elements. In this text, we present an overview of the production of chemical
elements in the Universe and show, using accessible mathematics, why the 2% proportion of metals in our Solar
System, which is a representation of chemical evolution in the Universe, has not increased significantly in the
last 13.8 billion years. We emphasize, throughout the text, that some Astrophysics concepts can be discussed
in the classroom (or outside it), addressing knowledge established by the National Common Curricular Base, to

increasingly bring Astrophysics issues to the initial and continuing formation of teachers.
Keywords: chemical elements, periodic table, stellar evolution, nucleosynthesis.

1. Introducgao

H4 consenso na literatura [Il 2] e em documentos de
regulagdo da Educagdo e Divulgagdo em Ciéncias no
Brasil [3, 4] que a Astronomia é altamente interdis-
ciplinar e uma das ciéncias bésicas mais instigantes,
com forte potencial para ndo apenas atrair jovens para
a ciéncia, como também para estimular e desenvolver
0 pensamento critico acerca de questoes cientificas e
filosoficas fundamentais, que a humanidade se questiona
h& milénios, sendo algumas delas ligadas a formagao,
constituicao e evolucao do Universo.

Apesar disso, como extensivamente revisado em [} 5],
ha ainda na literatura poucos textos e materiais dida-
ticos que apresentam e discutem topicos de pesquisa
focados nos resultados de Fisica e Astrofisica Moderna e
Contemporanea, contextualizados para espagos formais,
nao formais e informais de ensino e aprendizagem em
nivel basico. No que tange a essa discussdo crucial,
a formagao inicial e continuada de professores, sobre-
tudo em ciéncias fisicas e/ou &reas afins, bem como a
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promocao da cultura cientifica por meio da formagao
de mediadores culturais aptos a trabalhar em museus,
observatérios e planetéarios, ficam, assim, comprometi-
das, sobretudo quando se leva em conta os desafios e as
tensoes contemporaneos na execucao do que preconizam
os novos documentos da educacao brasileira, em que a
Astronomia permeia todas as “aprendizagens essenciais
que todos os alunos devem desenvolver ao longo das
etapas e modalidades da Educagdo Bésica” [, p. 7].
Nesse contexto, tépicos voltados ao estudo da com-
posicdo quimica do Universo sdo altamente relevantes,
uma vez que, para decifrd-la, é necessario entender
0s processos fisicos e astrofisicos relacionados a Fisica
de Particulas, origem, evolucdo e morte de estrelas
(evolugdo estelar) e formacdo e evolugdo do préprio
Universo. Estes sdo, como dito, tépicos poucos tratados
na Educacdo Béasica e Superior de varios cursos de
Fisica do Brasil, apesar de constituirem habilidades
especificas previstas na BNCC para serem abordadas
em sala de aula, na disciplina de Ciéncias Naturais, no
Ensino Fundamental, e na area de Ciéncias da Natureza
e suas Tecnologias, no Ensino Médio, e, por isso, tam-
bém serem, em tese, de conhecimento obrigatério dos
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professores que lecionam tais disciplinas [6], mesmo que
isso ainda néo seja verificado na pratica [7].

Tentando contribuir com uma mudanga desse cenério,
recentemente [Il, [5] apresentaram textos diddticos em
que descrevem em riqueza de detalhes, mas sem gran-
des complexidades, os processos (astro)fisicos envolvi-
dos na nucleossintese (génese) dos elementos quimicos
no Universo, destacando também aspectos historicos
e filoséficos da ciéncia e oferecendo, por meio de um
jogo, estratégias didaticas para transpor, de maneira
compreensivel para a sala de aula, em todos os niveis
de educagao, assuntos de pesquisa atuais e de alto nivel
em Astrofisica Estelar.

Do ponto de vista pratico, pedagogico e didatico,
os elementos quimicos da TP sao elementos basicos
constituintes da matéria ao nosso redor: o nitrogénio
é encontrado em abundincia na atmosfera da Terra;
o oxigénio ¢ indispensavel a vida como a conhecemos;
o ferro circula no nosso sangue; o calcio estd presente
Nnos nossos 0ssos, e o silicio é encontrado nos microcom-
putadores e microprocessadores, assim como héa ouro
nas joias e flior nos cremes dentais. O corpo humano
é constituido principalmente de agua e, portanto, ele é
composto de dois dos elementos quimicos mais abundan-
tes no Universo: hidrogénio (primeiro mais abundante)
e oxigénio (terceiro). Embora o hélio seja o segundo
elemento quimico mais abundante, sabemos que ele, por
ser um gas nobre, ndo reage como os demais elementos.

De acordo com as ideias e evidéncias atuais [I],
o universo observavel é formado por gas, poeira, campo
gravitacional e magnético, objetos menores (cometas,
luas, asteroides, meteoritos, planetas anoes), planetas,
estrelas, galdxias e aglomerados de galaxias. O Modelo
Cosmolégico Padrao [8] da conta de que, basicamente, o
Universo é composto de energia escura (~68%), matéria
escura (~27%) e matéria bariénica (~5%). A natureza
da energia escura e da matéria escura é, no entanto, um
dos maiores mistérios da ciéncia contemporanea [I} ], o
que mostra que nosso conhecimento é sempre inconcluso.
Nas palavras do filésofo da ciéncia Gaston Bachelard,
cada novo projeto de estudo “é um pretexto para pensar,
nao um mundo a explorar” [9, p. 15].

Embora contribua com uma pequena fracao da receita
césmica (~5%), a matéria baridnica é crucial porque
é composta de todos os elementos quimicos naturais
exibidos na TP, constituindo-se na base de tudo o
que conseguimos atualmente descrever no Universo.
Em Astrofisica, com excecdo de hidrogénio e hélio —
que sdo os elementos mais leves e formados nos trés
primeiros minutos apds o Big Bangﬂ [10], num processo
denominado nucleossintese primordial — todos os outros
elementos quimicos (por massa ou nimero atomico)
sdo chamados metais. Estes tultimos sao produzidos

1 O Big Bang é a teoria cientifica que aplica e testa as leis da
Fisica a ideia de que tudo o que conhecemos comegou em uma
colegao extremamente quente e densa de matéria e radiacdo ha
13,8 bilhoes de anos.
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principalmente em processos (astro)fisicos que envolvem
a formacao, evolucao e morte de estrelas de diferentes
massas. Embora o hélio também possa ser produzido
por fusdo de hidrogénio nas estrelas, ha fortes evidén-
cias tedricas e observacionais [I1] de que apenas uma
pequena fragdo do total de hélio observado é realmente
resultado do processo de fusdo estelar. Nossa propria
galdxia, a Via Lactea, possui uma fracdo de hélio de
aproximadamente 28%, o que implica que a maioria dele
ja deveria estar presente na nuvem protogalactica, isto é,
que precedeu a formacao da Via Lactea. Nesse contexto,
podemos afirmar que o hélio que compode as galaxias é
praticamente primordial. A Teoria Padrdo do Big Bang
explica a existéncia do hélio como consequéncia da fusao
que ocorreu nos primeiros trés a cinco minutos apds o
Big Bang, em que quatro atomos de hidrogénio se juntam
para formar o dtomo de hélio, liberando energia [I, [I1].
Como veremos mais adiante, nosso Sol, por exemplo, foi
formado héa cerca de 4,6 bilhoes de anos, a partir de uma
nebulosa gasosa composta, em massa, principalmente
por hidrogénio e hélio (98%) e pelos metais (2%).

Dito isso, uma questdo fundamental colocada por
muitos(as) docentes (em formagéao inicial ou continuada)
em nossas intervencgoes diddticas, quando confronta-
dos(as) com tépicos relacionados & evolugdo quimica no
Universo, é a seguinte: se as estrelas sdo as principais
fabricas dos elementos quimicos, por que o nivel de
metais na Via Ldctea ndo mudou, significativamente,
desde que esta foi formada, embora existam entre 100-
200 bilhées de estrelas na nossa galdzia?

Com base no questionamento apresentado, este artigo
tem por objetivo apresentar, com foco na formagao
inicial e continuada de professores, uma visdo geral da
producao de elementos quimicos no Universo, e elucidar,
por meio de matematica acessivel, por que a proporc¢ao
de 2% de metais, que s6 poderia ter sido originada em
processos envolvendo principalmente a evolugdo estelar,
nao aumentou significativamente no Universo ao longo
dos ultimos 13,8 bilhoes de anos, a despeito dos bilhoes
de estrelas que existem na Via Léctea.

2. Evolugao Quimica no Universo

Evidéncias tedricas e observacionais corroboram a ideia
de que o Universo se expande de maneira acelerada e,
embora finito no espago e no tempo, o mais provavel é
que ele se expanda infinitamente [, [§ T0]. O Modelo
Padrao [I, B, [MI] aceito atualmente estabelece que
hidrogénio e hélio sdo os primeiros elementos a serem
formados cerca de trés a cinco minutos apds o Big
Bang, na proporc¢ao, em massa, de cerca de 75% de
hidrogénio e 25% de hélio. Isso acontece porque, nesse
curto espago de tempo, os prétons e os néutrons se
juntam para formar ntcleos estaveis. A temperaturas
tipicas (~ 10°K), prétons e néutrons se transformam
uns nos outros, e suas razoes de abundancias sdo obtidas
pelas massas relativas de cada um deles. Os calculos
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também sugerem que havia aproximadamente 0,01%
de deutério e quantidades muito pequenas (~ 10710)
de 3He, SLi, "Li e ?Be. E, talvez, 1B e ''B também
estiveram presentes, o que atualmente é confirmado com
grande precisdo pelas observagdes, exceto para o litio [I].

Decorridos trés a cinco minutos apés o Big Bang, a
temperatura do Universo, originalmente da ordem de
103K, j4 tinha diminuido o bastante (< 10°K), de
forma que nao havia energia suficiente para produzir ele-
mentos quimicos mais pesados que hélio, em quantidades
consideraveis, uma vez que a temperatura minima para
converter quatro atomos de hidrogénio em um atomo de
hélio no interior das estrelas, com liberacdo de energia,
é, em média, da ordem de 15 milhdes de graus celsius.
Este é o motivo pelo qual elementos quimicos mais
pesados, com ntimero atomico Z > 3, s6 sao efetivamente
formados em processos evolutivos envolvendo estrelas de
diferentes massas, com base nas mais altas temperaturas
do niucleo, as quais tém sido as principais “fabricas” dos
elementos quimicos no Universo [11, [IT], 12].

Como explicado em detalhes em [T, [TT], sabemos, por
exemplo, que a nucleossintese estelar produz a maior
parte dos elementos quimicos de maneira quiescente (isto
é, por meio de reagoes nucleares que ocorrem durante a
vida de todas as estrelas), ou de forma explosiva, que
ocorre somente nos estagios finais de estrelas de grande
massa (> 10Mg, onde Mg representa a massa do nosso
Soﬂ Supernova do Tipo II). Além disso, hd também
explosées associadas aos sistemas binarios de mais baixa
massa (< 10Mg: Supernova do Tipo Ia).

As condicoes fisicas nos interiores estelares, bem como
as equagbes e reagoes principais envolvidas em cada
um dos estagios da evolucao de estrelas de diferentes
massas sdo revisadas em detalhes em varios textos da
literatura [I 1T, 12]. Fisicamente, o processo de fusdo
nuclear, ou a conversdo de massa nuclear em energia
radiativa no interior das estrelas, da-se de acordo com a
famosa relagdo massa-energia de Einstein:

E =mdc?, (1)

onde ¢ ¢ a velocidade da luz. E este processo que permite
que as estrelas brilhem por até bilhoes de anos. Todo
o processo de evolugdo das estrelas é marcado pela
condigao de (des)equilibrio hidrosttico entre a pressao
gravitacional interna (que puxa a estrela para dentro)
e o excesso de pressdo do interior quente (que faz o
movimento contrario, empurrando-a para fora).

De forma resumida, conforme esquematizado na Fi-
gura |1} as estrelas sdo formadas em nuvens moleculares
frias (T' ~ 10 — 100K) e relativamente densas [2],
compostas basicamente de gds (hidrogénio) e poeira
(grafite, silicatos). As massas das estrelas formadas
variam de 0,08Mg a cerca de 150Mg [II, 12], e sdo
elas, além da composicdo quimica primitiva da nuvem
gasosa, que definem como as estrelas evoluem e mor-

3

rem [I2]. Como discutido em [2], o limite inferior de

2M=1,99-10% kg
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Figura 1: Principais estigios de evolucdo estelar, que é, em
primeira aproximacdo, dependente da massa e da composicao
quimica inicial das estrelas. Ao longo de sua evolucao, as estrelas
brilham por meio da produc3o (por fusdo) de elementos quimicos
no seu interior. Fonte: I}, 11 12].

massa é relativamente bem conhecido, enquanto o limite
superior é ainda amplamente debatido (teoricamente,
estima-se que varie entre 150 — 200M,). Estrelas que se
formam com massas acima do limite superior evaporam
rapidamente, isto é, formam-se, evoluem e morrem em
um processo rapido, que dura apenas alguns milhdes de
anos. Isso é o que se espera ter ocorrido com as primeiras
estrelas que provavelmente se formaram nos primeiros
milhoes de anos apés o Big Bang, classificadas como
estrelas de Populacao IIT [I], 2 [11].

O tempo de vida das estrelas é uma funcao de
suas massas. Quanto maijor a massa, menos tempo elas
precisam para evoluir, ou seja, para queimar o combus-
tivel nuclear que as mantém em equilibrio hidrostatico.
Dependendo da massa, algumas estrelas nao chegardo
até a queima quiescente do ferro no ntucleo, que é o
elemento quimico mais estével da TP [T}, [12].

O Quadro (1] sintetiza os principais ambientes e pro-
cessos (astro)fisicos, bem como as escalas de tempo e
os produtos envolvidos nos principais ciclos ou canais de
formacao dos diferentes elementos quimicos no Universo.

Do ponto de vista tedrico e experimental, a compo-
sicado quimica dos elementos é muito bem determinada,
seja pela resolugcao de equagdes que envolvem o trans-
porte de energia no interior das estrelas, seja pela com-
preensdao e reproducdo, em laboratério, dos processos
fisicos envolvidos na formacgao de linhas espectrais nas
atmosferas estelares [T}, [I1] [12]. Apesar das dificuldades
intrinsecas em se obter razoes de abundancias de alguns
elementos [I3], a assinatura quimica de diferentes ambi-
entes astrofisicos tem sido obtida com grande precisao
por meio de distintos tracadores, entre eles estrelas anas
e gigantes de diferentes componentes da Via Lictea [14],
usando, para isso, metodologias bem alicercadas em
principios da Mecénica Quéntica, ou seja, com base em
como se da a interacao da luz com a matéria.
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Quadro 1: Processos de formac&do dos elementos quimicos no Universo. Fonte: [I} 11l [I2] para mais detalhes.
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Figura 2: Padrdo de abundincia soIarE| [2] obtido por meio
de espectroscopia de alta resolucdo de linhas formadas na
atmosfera do Sol. Niimero atémico (eixo das abscissas) versus
abundancia relativa (eixo das ordenadas). Fonte: [1], 11} [12].

Nosso Sol, como ilustra a Figura [2] foi formado a
partir de uma nebulosa gasosa composta principalmente
por hidrogénio (73%), hélio (25%) e metais (2%). Este
resultado indica que, no geral, as abundéncias dos prin-
cipais elementos quimicos da TP tém uma distribuicao
muito semelhante, tanto no sistema solar, como nas
estrelas, nebulosas e galdxias. Como vimos, elementos
mais pesados que o hélio sao principalmente produzidos

3 As abundéncias elementares sio normalizadas para 102 dtomos
de hidrogénio. A razao entre o nimero de d&tomos de um elemento
N(X) pelo de hidrogénio N(H) é dada em escala logaritmica:
AX =1og N(X)N(H) + 12 = log e(X), onde X/H = log N(X)N(H)*
—log N(X)N(H). Nessa notacdo, a metalicidade Fe/H do Sol é
zero. Portanto, uma estrela (*) com metalicidade Fe/H = 0,5 tem
3,16 vezes mais ferro que o Sol em sua atmosfera estelar. O efeito
Z-impar: Z-par explica o aspecto serrilhado da figura.
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em processos que envolvem a queima quiescente ou
explosiva de elementos em estrelas de diferentes massas.
Embora o hélio também possa ser produzido por fuséo
de hidrogénio nas estrelas, ha fortes evidéncias teéricas
e observacionais de que apenas uma pequena fracao do
hélio total observado é realmente produzido por estrelas.
Nesse contexto, a composicdo de hélio das galaxias é
praticamente primordial [T, 12} [T5].

3. Funcao de Massa Inicial

Para entender a producgao dos elementos quimicos com
o tempo (evolucdo quimica) na Via Lictea é necessério
retomar nossa pergunta inicial: por que, entdo, mesmo
apos haver passado 9,3 bilhdes de anos até que o Sol se
formasse, o nivel de metais na Via Ldctea ndo mudou
significativamente?

Para responder a esta pergunta fundamental, que in-
triga muitos(as) professores(as) e estudantes em forma-
¢ao quando estes(as) pensam sobre a evolugao quimica
do Universo, e que certamente nao é do conhecimento
da maioria deles(as) [6], vamos, entdo, revisitar alguns
conceitos basicos acerca da formagao das estrelas, que
sdo as fabricas dos elementos quimicos.

A Funcdo de Massa Inicial (FMI), um dos mais
importantes ingredientes para estudos de formagao e
evolugao de estrelas e galaxias, é extremamente discutida
na literatura [I1], [I2]. Teoricamente, a FMI especifica
qual é a distribuicdo em massa de uma populagao estelar
recém-formada. Ou seja, qual é o ntimero de estrelas
(contagem), com uma certa massa, que se forma numa
nuvem molecular. A FMI é, portanto, uma func¢io de
distribuicdo de probabilidade de formacgao de estrelas
quando a nuvem molecular comeca a colapsar. Obser-
vacionalmente, sabemos que a criagdo de estrelas em
um certo episédio de formacdo estelar ndo ocorre de
forma aleatoria mas, alternativamente, segue um padrao
especifico que privilegia muito mais estrelas de baixa
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massa do que estrelas de alta massa. Consequentemente,
o numero de estrelas que se formam por intervalo de
massa e por unidade de volume é fortemente dependente
da massa. E essa dependéncia funcional que denomina-
mos, em Astrofisica, de FMI. O seu estudo é também
importante porque as condi¢des de formagao e evolucao
das estrelas dependem da massa inicial das mesmas, que
determina suas caracteristicas fisicas fundamentais (cor,
temperatura superficial, luminosidade, raio, energia).

Como resultado empirico, uma aproximagao frequente
para a FMI de uma estrela é uma lei de poténcia,
em que o numero de estrelas com massas na faixa M
e M + dM, no computo de um volume especifico de
espago, é proporcional a M~>, em que o expoente
é adimensional. Ha varias prescrigoes para a FMI na
literatura especializada [IT], [12].

E é justamente ai que se encontra o maior problema,
porque o nosso conhecimento atual sobre como se da
a formacdo estelar é ainda limitado, sendo este um
dos processos astrofisicos mais debatidos na Astrofisica
Estelar Moderna [I2]. Percebe-se, com isto, que quanto
mais avanca o nosso conhecimento sobre o Universo,
tanto mais novas perguntas surgem, de maneira que,
como bem advertem a Histéria e Filosofia da Ciéncial]
nao ha perguntas nem respostas finais.

Observacionalmente, também é dificil estudar a FMI.
E isso se d&, primeiro, porque as nuvens moleculares
(bergarios estelares) sdo constituidas de gds e poeira,
de forma que é muito dificil detectar diretamente estes
bercarios estelares na luz visivel (na faixa do visivel,
6ptico), j4 que a forte presenga de poeira absorve
eficientemente a radiagdo eletromagnética nessa faixa
especifica do espectro eletromagnético, atrapalhando
o estudo do nucleo das nuvens moleculares. Segundo,
porque & medida que a nuvem molecular colapsa sobre
o proprio peso e se torna mais quente, ainda que seja
possivel observa-la com mais detalhes na faixa espectral
do infravermelho, outras complexidades operam. Por
exemplo, nota-se que nem sempre o colapso acontece
de forma simetricamente esférica. Efeitos de rotacao e
até mesmo a presenga de possiveis campos magnéti-
cos, quase sempre negligenciados no modelo canoénico
(padrao) de formagdo de estrelas, também deixam os
estudos de formacao estelar bastante incertos. Os efeitos
de campos magnéticos podem ser relevantes no caso de
a nuvem molecular ser parcialmente ionizada (isto é,
constituida por particulas carregadas eletricamente) e, o
gas, um bom condutor, alterando o tempo de colapso da

4 Os Parametros Curriculares Nacionais para o Ensino Médio
(PCNEM); os Parametros Curriculares Complementares (PCN+)
e as Orientacgbes Curriculares para o Ensino Médio (OCEM) sdo
documentos publicos muito tteis, pois buscam estabelecer um
didlogo com o professor da Educagao Basica. Neste didlogo, o uso
da Histéria e Filosofia da Ciéncia é sugerido como uma estratégia
potencial para discutir a natureza, a evolugdo e os limites das leis
e teorias da Fisica. Tal discussao articulada aos conteiddos auxilia,
ndo apenas uma melhor compreensao dos conceitos, como também
melhora o interesse dos jovens pela Ciéncia.
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nuvem molecular. Terceiro, porque no caso das primeiras
estrelas a se formarem (estrelas de Populagao IIT), cons-
tituidas basicamente de material primordial (hidrogénio
e hélio), o processo de resfriamento da nuvem molecular
é muito ineficiente por conta da auséncia de metais,
o que também altera o tempo de colapso da nuvem e
fragmentacao que garanta estrelas com massas da ordem
de 1Mg. Por isso, no caso da matéria primordial, a FMI
é dominada por estrelas muito massivas, de vida curta,
com massas da ordem de 100My. Mas, como dito, a
atual teoria de formacdo estelar é incompleta, o que
dificulta a descri¢do de um cenario mais realistico sobre
0s processos fisicos que dominam a formagao estelar.

Em que pese todas essas dificuldades até aqui descri-
tas, a partir de observagoes, nés podemos contar quantas
estrelas de cada massa estao presentes em, por exemplo,
um aglomerado recém-formado de estrelas jovens, a fim
de determinar a proporgao relativa de estrelas de cada
tipo espectral. Estrelas de baixa massa sdo subestima-
das, pois nao sdao brilhantes o suficiente para serem
detectadas. Como alternativa, podemos contar quantas
estrelas de baixa massa existem na vizinhanga solai’] e
depois extrapolar a contagem para estimar quantas delas
estdo preenchendo toda a nossa galaxia.

Procedendo dessa forma, a distribuigdo de massas
entre as estrelas recém-formadas na vizinhanga solar
foi bem estudada por [I6], cuja distribuicdo ficou bem
conhecida na literatura como FMI de Salpeter (embora
nao seja a Unica), a qual, para os objetivos do presente
artigo, é mais do que suficiente.

Se assumirmos que ®(M)dM é o nimero de estrelas
nascidas numa certa populagao estelar com massas entre
M e M + dM, a FMI de Salpeter [16] é dada por:

®(M)dM o M~235dM (2)

Na Equacao , é importante notar que “o” (propor-
¢do) é usado em lugar de “=” (igualdade). Matemati-
camente, o lado esquerdo se iguala ao lado direito por
uma constante de proporcionalidade, a ser determinada
(ver mais adiante). O expoente —2,35 no lado direito
da Equagao ¢ conhecido como declive de Salpeter,
obtido por meio de ajustes matematicos a distribuigcdo
observada. Sendo assim, essa FMI mostra que o nimero
de estrelas em cada faixa de massa diminui rapidamente
com o aumento da massa — ou seja, o processo de for-
magao estelar na vizinhanga solar parece ser dominado
por estrelas de baixa massa.

Com base no que foi previamente discutido sobre os
intervalos possiveis de massa para as estrelas, pode-
mos razoavelmente supor que a inclinacdo de Salpeter
se manterd acima de um intervalo de massa minima
M in 0,1Ms a uma massa maxima My
120M¢. Seguindo solugdes bem estudadas em livros

5 Podemos considerar como vizinhanca solar a distancia de 100
parsec (pc), em que 1 pc equivale a cerca de 31 trilhdes de
quilémetros.
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textos formais [IT}, [12], uma constante de normalizagdo
(ou proporcionalidade) A pode ser entao obtida exigindo
que a integral implicitamente dada na Equagao seja
igual a 1. O sinal da integral representa um processo
matematico chamado “integragao” que é muito estudado
no Ensino Superior, em que técnicas de resolucao de
integrais sdo aprendidas para encontrar, em palavras
simples, a area abaixo de uma curva cujo formato nao
é regular como a de um quadrado, retangulo, tridngulo,
etc. Sendo assim, a referida equacdo pode ser reescrita
como:

Mmagx Mmax
1:/ tI)(M)dM:/ AM™2%dM  (3)
Mpin M,

min

O Teorema Fundamental do Célculo [12] fornece a
principal ferramenta para a solucio de integrais. A
excecao de %, a integral de qualquer poténcia de x, Equa-
cao 7 onde “a” e “b” sao os intervalos de integracao
e “n” é um numero inteiro positivo que representa o
numero de retangulos, ou o ntimero de subintervalos de

[a,b], terd como resultado:

b N B (bn+1 _ a7z+1)
/a a"dr = BT (4)

Sendo A uma constante, que pode sair da integral, com
base na Equacao , a solucao da Equacao pode ser
encontrada da forma:

Mmax
1= / AM—235dM
Mpin
A .
= —1.35 (]\4ma171’35 - Mminil’SS) (5)

A constante A pode finalmente ser determinada:

1,35
—1,35 —1,35
Mmin - Mmaz

A= = 0,06 (6)

Desse modo, como M, = 0,1Mg e M40 = 120M g,
temos que:

®(M) = 0,06M 23 (7)

A partir do resultado obtido na Equagao @, podemos
calcular a fracdo de estrelas, fN, em nimero, que sdo
mais massivas que o Sol em uma populagdo de estrelas
recém-nascidas. Assim:

120
fN (> 1M@):/ 0,06M 235
1

0,06
1,35

(171 —12071%5) = 0,045 (8)

Da Equacao , concluimos que apenas 4,5% das
estrelas recém-nascidas sdo mais massivas que o Sol.
Consequentemente, de acordo com a FMI de Salpeter,
a grande maioria das estrelas na Via Lactea tem massas
inferiores & massa do nosso Sol. A partir das observagoes,
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sabemos que, em média, para cada estrela com massa
acima de 10Mgy em uma populagdo estelar recém-
formada, normalmente existem 10 estrelas com massa
entre 1M e 10Mg), 50 estrelas com massa entre 0, 5M e
2M, e algumas centenas de estrelas com massas abaixo
de 0,5M,. Estrelas de menor massa (0,08Mg a 2Mg)
sdo muito mais comuns, enquanto estrelas mais massivas
que estas sdo relativamente raras.

Seguindo a teoria padrao da evolugao estelar [I]
11, 12], atualmente o Sol irradia uma quantidade de
energia igual a metade de sua energia gravitacional.
Supondo que o Sol sempre irradiou energia na taxa atual
de luminosidade solaf®} e que 10% da massa do Sol
estd em condigoes de sofrer reagoes nucleares, podemos
estimar uma idade atual de cerca de 4,6 bilhdes de
anos [I11 12} [I7] para o Sol. Nés sabemos, pela teoria da
evolugdo estelar [Il, [12] [I7], que as estrelas passam 90%
de suas vidas convertendo hidrogénio em hélio [2] 12}, 17],
brilhando de forma estavel, e em equilibrio hidrostatico,
por meio de reagdes nucleares em seus interiores. Nessa
fase, o Sol ocupa a denominada Sequéncia Principal do
Diagrama Hertzsprung-Russell [T, [11] [I7], regido em que
as estrelas mantém uma relacdo muito forte entre as
suas temperaturas e luminosidades, as quais dependem
da massa. A relagdo luminosidade, temperatura e massa
acontece no sentido de que as estrelas mais luminosas
sao também as mais quentes, brilhantes, azuis e mais
massivas, enquanto as estrelas menos luminosas sao
as mais frias, menos brilhantes, vermelhas e menos
massivas.

Tendo essas ideias em mente, é relativamente simples
determinar o tempo de vida total do Sol. Para isso,
é necessario estimarmos quanto de energia o Sol pode
produzir. Essa quantidade de energia estd, como ja
dissemos, associada a conversdo de hidrogénio em hélio
no nucleo do Sol. Como a massa do Sol é da ordem de
2 x 10%° kg, ele apresenta cerca de 2 x 10?! milhdes
de toneladas de hidrogénio. No entanto, a conversao
hidrogénio em hélio ndo acontece em toda a regido
das estrelas. Apenas 10% da massa do Sol, ou seja, o
equivalente a sua regido nuclear, atingird temperaturas
suficientemente quentes para que a fusdo nuclear ocorra.
Além disso, é importante notar que a energia de trans-
formagao de H em He corresponde a cerca de 0,7% do
total disponivel. Logo, a energia nuclear irradiada pelo
Sol ao longo de sua vida sera:

Ex =0,007-0,1-2,0-10%%kg - (3,0 10%m/s)’
=1,26-10*J. (9)

Se a luminosidade solar é a energia irradiada pelo Sol
por unidade de tempo, podemos estimar que o tempo
de vida do Sol na Sequéncia Principal do Diagrama HR,
onde as estrelas passam a maior parte de suas vidas, é

6L =3,9-10W
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da ordem de

Ex  1,26-10%J
tsol = =

N —32.10Y7 10
Lo 3,9-10%W s (10

ou seja, aproximadamente 10 bilhoes de anos. Por
métodos distintos, a idade do Sol hoje é estimada em
4,6 bilhoes de anos [12] [13], de forma que o resultado da
equagao 10 implica que o Sol esta proximo da metade
de sua vida. Esses resultados sugerem que estrelas de
baixa massa (até cerca de 1Mg), que sdo a maioria
na Via Lactea, ainda ndo tiveram tempo de alterar
significativamente a composicdo primordial do hélio no
Universo, pois seguem convertendo hidrogénio em hélio
no seus interiores, ja que vivem em escalas de bilhdes de
anos. Grande parte do que observamos no Universo em
termos de hidrogénio e hélio é ainda o que foi produzido
ao longo dos 3 a 5 primeiros minutos do Big Bang.
Dependendo de sua massa inicial e composicao quimica,
variaveis que controlam as principais fases de queima
nuclear, as estrelas evoluem e morrem de maneiras
diferentes, em escalas de tempo distintas (Quadro [1)),
alterando a composi¢do quimica do Universo.

4. Consideracgoes Finais

Em resumo, a principal explicacdo para que haja, em
média, apenas ~2% de metais no Universo é que as
estrelas de alta massa (acima de 10Mg, ), que se formam,
evoluem e morrem numa escala de tempo de milhoes de
anos — onde conseguem formar em seu niicleo elementos
tdo pesados quanto o ferro e depois, por nucleossintese
explosiva (Supernova Tipo II), elementos ainda mais
pesados — sdo rarissimas. As estrelas de baixa massa
(M < 2Mg), a grande maioria observada na Via Léctea
de acordo com o formalismo de Salpeter [16], vivem em
escalas de tempo de bilhdes de anos e estdao, portanto,
ainda na Sequéncia Principal [T}, [I7], convertendo hidro-
génio em hélio no seu interior. Quase todo o hidrogénio
e hélio medido no Universo, cerca de 98%, é ainda
primordial (formado nos trés a cinco primeiros minutos
apos o Big Bang).

Embora os fisicos e astrofisicos possam desvendar
muitos dos segredos sobre os processos de formacao de
elementos quimicos da TP na natureza, ainda existem
varias perguntas a espera de respostas [I3, [15] [I7]. Novas
descobertas sao esperadas nas préximas décadas, quando
telescopios em solo, com espelhos de 25 a 42 metros
de didmetro, e acoplados a estes novos instrumentos
potencializados para atuar em alta resolugao espectral e
sensivel a diferentes faixas do espectro eletromagnético,
estardo totalmente em operacdo na América do Sul
(Chile), Estados Unidos (Havai) e na Europa. Telesco-
pios menores serdo também lancados ao espago em breve,
como o Telescopio Espacial James Webb, em operagao
desde 2022, numa tentativa de desvendar o quebra-
cabeca da evolugao quimica das galdxias quando se leva
em conta os complexos processos da taxa de formacao
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e evolugao estelar, bem como os processos de génese
dos préprios elementos quimicos que sdo usados como
tracadores dos mecanismos cruciais para explicar o inicio
e a evolucao das galaxias no Universo.

Dessa forma, esperamos que as ideias aqui trazidas
possam ser difundidas nas salas de aula da Educacao Ba-
sica e do Ensino Superior, pois os assuntos evolucao es-
telar e elementos quimicos estdo contidos em habilidade
especifica da BNCC na area de Ciéncias da Natureza e
suas Tecnologias para o Ensino Médio [4]. Como sabemos
que a formacao de professores e divulgadores de ciéncias
no Pafs estd longe do ideal [6] [7], entendemos que este
artigo pode fornecer valiosos subsidios a formacao inicial
e continuada de docentes e divulgadores(as) de ciéncias
para enriquecer ainda mais suas aulas e interagdes com
os publicos, atendendo a previsao legal dos documentos
que regulam a Educacao no Brasil.
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