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Nada pode ser obtido sem algum sacrifício 

Full Metal Alchemist 



RESUMO 

 

Compostos contendo alumínio foram observados em envelopes de estrelas em estágios 

avançados de evolução. Os principais processos químicos responsáveis pela formação dessas 

espécies em tais ambientes são pobremente conhecidos. Um dos possíveis mecanismos de 

formação é a associação radiativa, cujos coeficientes de taxa de formação são desconhecidos. 

Nesse sentido, foram calculados os coeficientes de taxa de formação dos compostos AlO, 

AlF, AlCl e AlN. Para tanto, foi utilizado o método semi-clássico de Bates, aplicado a 

colisões que envolvem reagentes pesados. Dentre os compostos analisados, a formação do 

AlF por associação radiativa tende a ser mais rápido que a dos demais, enquanto que a 

formação do AlN é a mais lenta. 
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ABSTRACT 

 

Aluminum-containing compounds were observed in envelopes of stars in advanced stages of 

evolution. The main chemical processes responsible for formation of these species in such 

environments are poorly known. One possible formation mechanism is the radiative 

association, whose rate coefficients of formation are unknown. Accordingly, we calculated 

the rate coefficients of formation of AlO, AlF, AlCl and AlN compounds. For this purpose, 

we used Bates semi-classical method, applied to collisions involving heavy reagents. Among 

the compounds analyzed, the formation of AlF by radiative association tends to be faster than 

the others, while the formation of AlN is the slowest. 
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CAPÍTULO 1 

 

INTRODUÇÃO 

 

1.1 A química circunstelar 

 

A química dos envelopes circunstelares das estrelas evoluídas tem sido objeto de 

estudo desde os primórdios da radioastromonia milimétrica, quando a transição rotacional  

J:2-1 em 2,6 milímetros foi detectada no envelope da estrela gigante vermelha CW Leo 

(IRC+10216) (SOLOMON et al., 1971). Tais observações permitiram elucidar as 

propriedades físico-químicas desses ambientes. 

Os envelopes circunstelares das estrelas evoluídas podem ser ricos em carbono 

(estrelas tipo N), ricos em oxigênio (estrelas tipo M) ou ainda possuírem as mesmas 

abundâncias de carbono e oxigênio (estrelas tipo S), que refletem a evolução da estrela no 

diagrama de Hertzsprung-Russel (HR) ou diagrama logTef – logL (Tef é a temperatura efetiva 

e L a luminosidade da estrela). Em tais ambientes, a espécie atômica que apresenta a menor 

abundância estaria acoplada ao CO, sendo um composto molecular extremamente estável 

(energia de dissociação de 11,1 eV). Parte dos átomos da espécie mais abundante ficaria livre 

e reagiria com outras espécies formando radicais e moléculas, os quais podem se condensar e 

formar grãos de poeira. Os grãos sob a ação da pressão de radiação aceleram e empurram o 

restante do gás formando um extenso envelope (HERPIN et al., 2002). 

Se a estrela central é rica em oxigênio, o seu envelope é caracterizado pela presença de 

óxidos, silicatos e compostos como o OH, H2O, CO2, SO, dentre outros, que possuem no 

máximo três átomos (TENENBAUM et al., 2010). Se, no entanto, o envelope é rico em 

carbono, o excesso deste último elemento químico é usado para formar, por exemplo, CN, C2, 

C2H2, hidrocarbonetos aromáticos policíclicos (PAH – Polycyclic aromatic hydrocarbons) e 

SiC.  

No entanto, em certos envelopes associados às estrelas em suas fases finais de 

evolução, ocorre a coexistência dos dois meios, um rico em oxigênio e o outro em carbono, 

como nos envoltórios proto-planetários. Recentemente, moléculas complexas como os 
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fulerenos, C60 e C70, foram detectadas em envoltórios proto-planetários ricos em oxigênio 

(GIELEN et al., 2011). Os mecanismos responsáveis pela presença dos fulerenos em 

ambientes ricos em oxigênio são pouco conhecidos. 

O envelope da estrela IRC+10216 (CW Leo), por ser o segundo objeto celestial mais 

brilhante em 5 µm fora do Sistema Solar, perdendo apenas de Eta Carina (SKINNER, 2005), 

é o mais estudado. Trata-se de uma gigante vermelha que possui um envelope rico em 

carbono e uma luminosidade da ordem de 1,1x104 L . IRC+10216 encontra-se a 150 pc da 

Terra e apresenta taxa de perda de massa da ordem de 3x10-5 M /ano (ARGÚNDEZ, 

CERNICHARO, 2006), com velocidade de 14 km/s. Modelos sugerem que a mesma possuía 

uma massa inicial em torno de 4 M (MEN'SHCHIKOV et al., 2002). As observações do seu 

envelope revelaram a presença de 71 compostos moleculares diferentes (TENENBAUM et 

al., 2010).  

Por sua vez, dentre as velhas estrelas com envelopes oxigenados, o envoltório da 

supergigante vermelha VY CMa é o mais estudado, por se tratar da supergigante mais 

brilhante no infravermelho (GILLETT et al., 1970). Situa-se a uma distância de 1,1 kpc, 

possui luminosidade maior que 105 L e apresenta taxa de perda de massa da ordem de            

2x10-4 M /ano, com uma velocidade em torno de 40 km/s (ROYER et al., 2005). Modelos 

divergem quanto ao valor de sua massa inicial. Estima-se que tenha tido uma massa inical em 

torno de 25 a 40 M (WITTKOWSKI et al., 1998). Devido ao seu estágio de evolução, ela 

pode se tornar uma supernova a qualquer momento. As observações de seu envelope 

mostraram 18 diferentes compostos moleculares (TENENBAUM et al., 2010). 

As transições rotacionais de moléculas contendo metais foram observadas em 

envelopes ricos em carbono e, em particular, no envoltório da estrela IRC+10216. Nesse 

objeto, foram identificados nove compostos que contêm metais, a saber: NaCl, AlF, AlCl, 

KCl, AlNC, MgNC, MgCN, NaCN e o FeCN (CERNICHARO et al., 1987; HIGHBERGER 

et al., 2001; ZIURYS et al., 2010; ZACK et al., 2011). As moléculas AlF, MgNC e NaCN 

também foram observadas na nebulosa proto-planetária CRL 2688, rica em carbono 

(HIGHBERGER et al., 2001). Recentemente, três compostos contendo metais também foram 

observados no envoltório da estrela VY CMa. São eles o AlO, NaCl e AlOH. Em ambos os 

envelopes, os compostos mais simples são encontradas nas partes internas do envelope, 

enquanto que os mais complexos, exceto o NaCN, nas partes externas (TENENBAUM et al., 

2010). 



13 
 

Transições eletrônicas do AlO e TiO foram observadas nas partes internas dos 

envoltórios de várias gigantes e supergigantes ricas em oxigênio, essencialmente na fotosfera, 

bem como transições eletrônicas dos compostos ScO e VO. A temperatura na fotosfera é em 

torno de 4000K e 3500K para as supergigantes e gigantes vermelhas, respectivamente, a qual 

decai com a distância à fotosfera e pode atingir 25 K nas bordas do envoltório 

(HIGHBERGER et al., 2001). 

 

1.2 Motivações e objetivos 

 

Na parte interna do envelope circunstelar das gigantes e supergigantes vermelhas, o 

gás é relativamente denso (~1012–1013 partículas/cm3) e quente (3500–1600K) 

(CHERCHENEFF, 1991) e pressupõe-se que o equilíbrio termoquímico prevaleça 

(TENENBAUM et al., 2010).  

Assumindo o equilíbrio termoquímico, a concentração das diferentes espécies é função 

apenas da temperatura, densidade e abundâncias químicas. Nesse caso, são usados valores 

tabelados da energia livre de Gibbs de formação para obter a abundância dos compostos 

moleculares. No entanto, tais modelos não conseguem reproduzir as abundâncias observadas 

dos compostos que contêm alumínio (TSUJI et al., 1973; TENENBAUM et al., 2009; 

TENENBAUM et al., 2010).  

Para reproduzir as abundâncias dos compostos observados, o procedimento mais 

indicado consiste na solução de um sistema de equações químicas que envolvem todas as 

espécies relevantes (átomos, radicais, íons, moléculas e elétrons) (CHERCHENEFF, 1991). 

Contudo, a maior parte dos coeficientes de taxa de formação e destruição dos compostos que 

contêm alumínio não são conhecidos e, consequentemente, os principais mecanismos de 

formação e destruição dos mesmos. 

Um dos mecanismos de formação é a associação radiativa, cujos coeficientes de taxa 

não são conhecidos. Nesse sentido, foram calculados os coeficientes de taxa de formação do 

AlO, AlCl, AlF e AlN, em função da temperatura, pelo mecanismos mencionado, usando o 

método semi-clássico de Bates (1951). 
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1.3 Organização da dissertação 

 

A dissertação é formada por 5 capítulos. O Capítulo 1 apresenta uma breve discussão 

sobre a química circunstelar e os envelopes estelares estudados neste trabalho. No Capítulo 2 

descreve-se uma breve introdução sobre a evolução estelar, necessária para a compreensão da 

formação dos envelopes estelares. O Capítulo 3 apresenta uma breve introdução sobre a 

estrutura molecular e a associação radiativa. No Capítulo 4 trata-se dos cálculos e resultados 

sobre a associação radiativa de compostos que contém Al. Finalmente para o Capítulo 5 temos 

as conclusões e perspectivas futuras. 
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CAPÍTULO 2 

 

ESTRELAS: SUA FORMAÇÃO E EVOLUÇÃO 

 

2.1 Introdução 

 

Com o intuito de entender a formação dos envelopes das estrelas gigantes e 

supergigantes, bem como a presença de certos elementos químicos e compostos nesses 

ambientes, este Capítulo apresenta um breve resumo sobre a formação das estrelas e sua 

evolução. 

 

2.2 Formação estelar 

 

A formação estelar constitui um dos mais básicos problemas em astrofísica. O assunto 

é bastante amplo e complexo. Nos dias de hoje, é bem aceito que as estrelas têm seus sítios de 

formação nas nuvens moleculares. Essas nuvens são formadas pelo gás situado entre as 

estrelas, compostas de grãos de poeira e moléculas, essencialmente H2. Tais nuvens formam 

complexos, compostos de dezenas até centenas de nuvens (CERNICHARO, 1991) e possuem 

estruturas internas chamadas de condensações. Estas últimas ainda possuem subestruturas 

chamadas de núcleos. Estes núcleos podem eventualmente se fragmentar e colapsar, formando 

estrelas e sistemas planetários. 

 

2.2.1 Colapso gravitacional  

            

O principal agente responsável pela formação da estrela é a gravidade do gás. A 

instabilidade gravitacional ocorre para flutuações de densidades com escalas maiores ou 
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iguais ao comprimento de Jeans, ou equivalentemente, se sua massa excede a massa de Jeans 

(Apêndice A).  

         No entanto, se a gravidade fosse o único agente responsável pela conversão dos núcleos 

das nuvens em estrelas, observar-se-ia um excesso de formação estelar (JESSOP et al., 2000). 

Assim, devem existir mecanismos que se opõem ao colapso, tais como: campo magnético, 

rotação, turbulência e pressão térmica (LADA, 2003). 

 

2.2.2 Proto-estrelas 

 

O colapso inicial da nuvem molecular leva cerca de 1 a 2x105 anos. Nessa fase, a 

temperatura da nuvem permanece constante (colapso isotérmico), já que o aquecimento 

resultante da contração e balanceado pelo resfriamento dos grãos de poeira (radiação 

infravermelha) e pelas moléculas (ondas de rádio), sendo o CO o principal refrigerador 

(transição rotacional J:1-0, em 2,6 milímetros). Na condensação surge um pequeno caroço 

proto-estelar em equilíbrio quase-hidrostático. O que só é possível para um perfil de 

densidade aproximado a r – 2 (r é o raio do caroço) (YORKE et al., 1993).  Tal perfil foi 

confirmado através de observações (FURUYA et al., 2006). 

À medida que ocorre a contração, a densidade aumenta tanto (~6x1010 átomos de 

H/cm3) que a radiação liberada pelos grãos e moléculas não consegue escapar da condensação 

e a temperatura começa a subir (BODENHEIMER, 1992). À medida que o caroço ganha 

massa e se comprime, sua temperatura aumenta e atinge 2000K, capaz de dissociar o H2. A 

energia interna é usada na dissociação do H2, gerando uma diminuição da temperatura e 

pressão internas e, consequentemente, gerando um novo colapso, denominado de colapso 

adiabático. O caroço retoma o equilíbrio por volta de 2000 K e densidades da ordem de   

1021–1022 átomos de H/cm3.   

A última fase de evolução consiste na deposição do restante do material da 

condensação. Nessa fase, a proto-estrela permanece radiativa (YORKE et al., 1993; 

STAHLER et al., 1980). Quando o caroço central atinge uma temperatura da ordem de 106K, 

inicia-se a queima do deutério e uma zona de convecção é deflagrada para as camadas mais 

externas (STAHLER et al., 1980). O mecanismo de acreção é gradativamente reduzido com o 
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estabelecimento do vento estelar, que frequentemente, adquire uma forma bipolar, ou seja, 

combina acreção (pela região equatorial) e ejeção (pelo eixo de rotação) (TEREBEY et al., 

1984). Com o início das reações termonucleares, a protoestrela transforma-se em uma estrela 

e caracteriza a sua entrada na chamada sequência principal ou idade zero no diagrama HR (ou 

diagrama logTef  – Log L, Tef é a temperatura efetiva e L a luminosidade).  

Devido ao fato de as protoestrelas formarem-se no interior de uma nuvem, são 

observadas no infravermelho, com raios grandes e temperaturas baixas e ficam localizadas no 

canto superior direito do diagrama HR (Figura 2.2), denominado fase pré-sequência principal. 

 

2.3 Estrelas Gigantes e Supergigantes 

 

O tempo de vida da estrela depende de sua massa inicial. A evolução é bem diferente 

para as estrelas de pequena massa e para as estrelas que possuem grande massa. Porém, os 

processos fundamentais, que ocorrem nos dois casos, são as reações nucleares. À medida que 

a estrela envelhece, queima o hidrogênio em seu centro, formando um núcleo de He. Quando 

cerca de 10% a 15% da massa total de H tiver sido transformada em He, a pressão gerada pela 

queima de H não será mais suficiente para manter o equilíbrio (SCHÖNBERGAND; 

CHANDRASEKHAR, 1942). Ou seja, quando 4 prótons são transformados em He, ocorre 

uma diminuição do número de partículas livres que causam um abaixamento da pressão 

interna. Para manter o equilíbrio, o núcleo se contrai, a temperatura central aumenta, 

aumentando a taxa de reações pp (Apêndice B). Assim, as camadas mais externas se 

expandem, a luminosidade aumenta, porém a temperatura superficial se mantém constante. A 

estrela deixa a sequência principal. 

O aumento da temperatura central faz com que se inicie a queima do H numa fina 

camada ao redor do núcleo, mantendo a taxa de produção de energia. A energia liberada causa 

um aumento de volume na estrela. A estrela chega à fase de evolução denominada gigante 

vermelha. Seu envelope é convectivo e instável (HERWIG, 2005). 

As estrelas com massa menores que 1,8 M  possuem no estágio de gigante vermelha, 

um núcleo com densidades muito elevadas (~400 kg/cm3). Nessas condições, o gás do núcleo 

se encontra em estado degenerado. O colapso do núcleo é quase que impedido. Quando a 
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temperatura do núcleo atinge 108 K, os núcleos de He começam a se fundir de modo violento 

através do processo triplo-α (Apêndice B). Tal processo é conhecido como "flash do hélio", o 

qual remove a degenerescência (HERWIG, 2005). Essa fase de evolução define uma região 

do diagrama HR denominada de ramo horizontal. 

As estrelas com 0,08 a 0,5 M  não conseguem atingir temperaturas para dar início à 

combustão do He. Acredita-se que não se tornem gigantes vermelhas. Seu estágio final de 

evolução é a formação de uma anã branca. Para aquelas com 0,5 a 1,0 M , ocorre à contração 

lenta do núcleo e um aumento de sua temperatura, mas não conseguem queimar o He. A 

estrela se expande e torna-se uma gigante vermelha, perdendo seu envoltório e terminando 

como uma anã branca.   

Para as estrelas com massas maiores que 1,8 M , a pressão gerada pelo gás 

degenerado é insuficiente para sustentar o peso das partes externas e a temperatura aumenta 

de tal maneira que as reações de fusão com o He são disparadas de modo não violento 

(HERWIG, 2005).  

Nos núcleos das estrelas com massas entre 1 a 8 M , a exaustão do He no núcleo faz 

com que ele se contraia, aumentando a temperatura e, consequentemente, aumentando a 

pressão interna e causando a expansão das camadas externas. Nessa fase, a energia provém de 

duas camadas esféricas concêntricas. Uma, em torno do núcleo de C/O, queimando He. A 

outra, mais externa, queima H. A estrela entra na fase de evolução denominada ramo 

assintótico no diagrama HR. 

As estrelas com massas entre 8 e 10 M , atingem temperaturas centrais capazes de 

queimar elementos mais pesados que o He e tornam-se gigantes vermelhas, caminhando para 

a fase de evolução denominada  ramo assintótico no diagrama HR (HERWIG, 2005). No 

entanto, ainda há muitas incertezas quanto à evolução das estrelas massivas (van LOON et al., 

2005; HERWING, 2005).  Ao fim de sua vida, as mais leves perdem o envelope, deixando um 

núcleo composto de O, Ne e Mg, ou seja uma anã branca. As mais pesadas dão origem a uma 

supernova (HERWIG, 2005). 

As estrelas com massas entre 10 e 40 M , após a queima do hidrogênio tornam-se 

supergigantes vermelhas. As com massas maiores que 25 M  perdem o envelope rico em 

hidrogênio e são chamadas de estrelas Wolf-Rayet (WR). O núcleo dessas estrelas pode 

atingir temperaturas suficientes para disparar a fusão formadora de neônio (Ne) e de silício 
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(Si) e, no final, de ferro (Fe) (Apêndice B). A energia de ligação do ferro é a mais elevada da 

tabela periódica. Assim, a formação de elementos químicos por fusão após o ferro não produz 

energia, mas consome. Sem fusão nuclear no centro da estrela, a contração gravitacional 

prossegue até exceder 109K.  O ferro sofre então uma fotodesintegração, produzindo He       

(Fe + γ → 13 4He + 4n). O He produzido também se fotodessintegra consumindo energia para 

romper a energia de ligação (4H → 2p + 2n). A forte contração gravitacional comprime os 

elétrons e os prótons, resultando em nêutrons e neutrinos (p + e- → n + ν).  Em suma, há a 

conversão do material do núcleo em nêutrons. Essas estrelas, provavelmente, tornam-se 

supernovas ou podem se colapsar e formar um buraco negro. 

Por último, as estrelas com massas maiores que 40 M , tornam-se estrelas WR e não 

passam pela fase de supergigante vermelha. No entanto, passam por uma fase conhecida como 

variáveis luminosas azuis ou variáveis LBV (Luminous Blue Variable). No diagrama HR, 

algumas dessas variáveis podem coexistir com as estrelas azuis normais, porém elas possuem 

propriedades bem diferentes, terminado sua vida, provavelmente, como buracos negros. 

 

2.4 Estrelas AGB e super-AGB 

 

As estrelas do ramo assintótico ou AGB (Asymptotic Giant Branch) são estrelas com 

massas iniciais entre 1 a 8 M . As que possuem massas menores que 4 M  são chamadas de 

AGB de pequena massa e as com massa entre 4 e 8 M  de AGB massivas. As super-AGB são 

estrelas com massas iniciais entre 8 e 10 M  (HERWING, 2005). 

Em geral, as AGB possuem um núcleo inerte de C/O que contém uma boa parte da 

massa da estrela (0,5 a 1 M ), onde se encontra um gás de elétrons em estado degenerado, ou 

seja, uma anã branca. O núcleo é circundado por uma camada onde ocorre a fusão do He.  A 

camada de queima de He é rodeada por outra onde ocorre a queima do H.  

O ramo AGB pode ser dividido em duas fases: (i) A fase inicial (early-AGB), na qual a 

principal fonte de energia da estrela provém da queima de He e (ii) a fase das pulsações 

térmicas (thermal pulsing-AGB ou TP-AGB). A duração da fase inicial depende da massa do 

núcleo, sendo da ordem de 107 anos para massa menores que 3 M . Já a fase TP-AGB é mais 

curta, cerca de 106 anos (IBEN; RENZINI, 1983; VASSILIADIS; WOOD, 1993). 
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            A fase das pulsações térmicas recorrentes é a fase final da AGB. Quando o He se 

esgota na camada ao redor do núcleo de C/O e a produção de energia provém do ciclo pp que 

opera na base do envoltório convectivo. O He produzido é incorporado à camada de He 

composta de gás degenerado. Com o passar do tempo, a temperatura nessa última camada 

aumenta a tal ponto que dispara o processo triplo-α. Esse processo remove a degenerescência 

e torna-se a fonte dominante de energia novamente, inibindo o processo pp na camada 

vizinha. Em suma, a queima de H é interrompida periodicamente pelos flash de He, dando 

origem a uma série complexa de pulsos térmicos (HERVIG, 2005). 

O material processado no interior da estrela pode ser trazido à sua superfície através de 

um processo chamado de terceira dragagem. A dragagem é um processo de mistura por 

convecção que ocorre após o fim da fusão de um elemento no centro da estrela, ou seja, 

quando o envelope da estrela se expande e esfria.  A primeira dragagem ocorre após o fim da 

queima do H, a segunda após o fim da queima do He no núcleo da estrela e a terceira ocorre 

após cada flash de He na camada de fusão do He (HERWIG, 2005). 

       Uma das mais importantes implicações do processo de terceira dragagem é a formação 

das estrelas carbonadas ou ricas em carbono. De acordo com os modelos, as AGBs que 

apresentam C/O > 1, possuíam massas iniciais em torno de 1 a 4 M .  Além do carbono, 12C, 

gerado principalmente através do processo triplo-α, outros elementos são dragados e levados 

para superfície como 13C, 14C, 14N, 15N, 16O, 17O, 18O, 18F, 19F, 23Na, 25Mg, 26Mg, 26Al e 27Al. 

O alumínio é formado através das reações: 25Mg + p → 26Al + γ e 26Mg + p → 27Al + γ. O 

sódio é produzido principalmente através das reações:  22Ne + n → 23Na + γ e 22Ne + p → 
23Na + γ. Elementos químicos pesados também podem ser formados através de captura de 

nêutrons (processo s), como:  35Cl, 36Cl e 40K dentre outros até o 96Zr (GALLINO et al., 1998; 

IBEN; RENZINI, 1983). 

        Nas supergigantes, o principal mecanismo de produção de 27Al e 23Na é a queima de C. 

Uma pequena quantidade desses elementos é formada na camada onde ocorre a queima de He. 

Evidências desse processo de nucleossíntese foram observadas no espectro óptico de estrelas 

supergigantes, onde um aumento na abundância desses elementos parece estar relacionado. 
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Figura 2.1: Esquema da vida de uma estrela do tipo solar (adaptação da Figura 7.2 de "Cosmic Butterflies - The 

Color full Mysteries of Planetary Nebulae" de S. Kwok), (retirada de www.portaldoastronomo.org.br) 

 

 

Figura 2.2: Diagrama HR (retirada de http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/node2.htm) 
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CAPÍTULO 3 

 

ASSOCIAÇÃO RADIATIVA 

 

3.1 Introdução 

           

A associação radiativa desempenha um papel importante na formação de moléculas 

em envelopes de estrelas evoluídas (WILLACY; CHERCHENEFF, 1998), restos de 

supernovas (GEARHART et al., 1999), novas (PONTEFRACT et al., 2004), bem como em 

nuvens moleculares (SMITH, 2011). 

         Porém, para estudar a formação de moléculas através da associação radiativa, devem-se 

conhecer alguns conceitos básicos sobre estrutura molecular. 

 

3.2 Estrutura molecular 

 

3.2.1 Simetria e números quânticos 

 

Para os átomos, se L é o número quântico que indica a soma vetorial do momento 

angular orbital de um estado eletrônico, e se S representa a soma vetorial do momento angular 

do spin do estado eletrônico, e se J representa o momento angular total do estado eletrônico, 

nesse caso, o símbolo para o seu estado é dado por 2S+1LJ. Porém, em vez de usar um valor 

numérico para L, usa-se uma letra para identificar o estado. As letras S, P, D, F, G, e assim 

por diante, representam os valores para L= 0, 1, 2, 3, ..., respectivamente.  A quantidade 2S+1 

é chamada de multiplicidade do estado. 

         Quando um átomo, caracterizado pelos números quânticos L1 e S1 se associa a outro, 

caracterizado por L2 e S2, os possíveis valores de L e S para a molécula diatômica formada 

são dados por L= L1+L2 até |L1-L2| e S = S1+S2 até |S1-S2|, em incrementos unitários. 
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          Para as moléculas, as forças atuantes nos elétrons são as resultantes das forças de 

atração e repulsão entre os núcleos atômicos e elétrons. Este fato implica na variação do spin 

eletrônico S. Em alguns aspectos, as moléculas diatômicas comportam-se como os átomos. 

Com uma diferença: a presença de dois núcleos que produzem um campo elétrico com 

simetria axial. Nessa configuração, a projeção do momento angular eletrônico ML ao longo do 

eixo atômico é constante. Essa componente pode assumir os valores ML=L, L-1, ..., -L. À 

medida que a intensidade do campo elétrico aumenta L precessa cada vez mais rápido em 

relação ao eixo central, perdendo seu significado como momento angular. Porém, sua 

projeção ML permanece bem definida. Assim, é mais conveniente classificar os diferentes 

estados de energia de uma molécula diatômica de acordo com o valor de |ML|, caracterizado 

pelo número quântico Λ. Para dados valores de e tem-se que:  

Λ é  

        De acordo com os valores de Λ = 0, 1, 2,..., os correspondentes estados moleculares são 

denominados por Σ, Π, Δ, Φ, ..., respectivamente, em analogia aos estados eletrônicos S, P, D, 

F, G, e assim por diante. 

          Os estados Π, Δ, Φ são degenerados, porque Λ pode assumir dois valores, -ML e ML.  O 

estado Σ é dito não degenerado, pois Λ = 0. Se a função de onda de um estado Σ não muda de 

sinal quando refletida em qualquer plano que passa pelos núcleos, o estado eletrônico é Σ+, 

caso contrário, é Σ-. Nesse caso, deve-se considerar também a soma L1+L2+Σl1+Σl2. Se o 

resultado de tal soma for par, o número de estados Σ+ será uma unidade maior que os Σ-, caso 

contrario, o número de estados Σ+ será uma unidade menor.  

         A projeção dos momentos angulares dos spins eletrônicos é caracterizada pelo número 

quântico Σ (não confundir com a designação do estado eletrônico Λ = 0), o qual pode assumir 

os valores Σ = S, S-1, S-2,..., -S. 

          Cada estado eletrônico é designado por 2S+1ΛΩ, onde Ω é a projeção do momento 

angular eletrônico total sobre o eixo internuclear, sendo dado pela soma de Λ e Σ. Para cada 

valor de Λ existem 2S+1 subníveis determinados por 2S+1 valores de Σ, esse resultado é 

denominado de multiplicidade dos estados eletrônicos. Esse valor é acrescido em sobrescrito à 

esquerda do símbolo do estado, o qual pode assumir os valores 1, 2, 3, etc. 
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Figura 3.1: Esquema mostrando a resultante das forças de interação entre as moléculas diatômicas (retirada de 
http://astro1.panet.utoledo.edu). 

 

Os estados eletrônicos das moléculas diatômicas são identificados por letras ou por 

números. Quando o estado é caracterizado teoricamente, o número 1 é usado para identificar o 

estado fundamental, o número 2 é usado para o primeiro estado excitado e assim por diante. 

Quando o estado é caracterizado em laboratório, a letra X é usada para indicar o estado 

fundamental e as letras A, B, C, assim por diante, são usadas para indicar estados excitados. 

Já para os estados com multiplicidade diferente do estado fundamental são atribuídas letras 

minúsculas.  

As moléculas diatômicas homonucleares apresentam um centro de simetria, e as suas 

funções de onda podem ser simétricas ou anti-simétricas em relação a esse centro.  Se um 

determinado estado eletrônico de uma molécula diatômica homonuclear é simétrico em 

relação ao centro de simetria, a denominação gerade (alemã para ‘par’) é aplicada, e a letra 

“g” é acrescentada como um subscrito à direita, no símbolo do estado, se não for, a letra “u” 

(ungerade) é usada. 

Para transições entre estados eletrônicos nem todas as transições são permitidas. As 

regras de seleção são ΔΛ = 0,±1, ΔS = 0, ΔΩ = 0,±1 e  para estados Σ ,+ ↔ +,− ↔ −, mas não 

+↔-. Há uma restrição para as moléculas homonucleares. A simetria par-ímpar deve ser 

considerada. Somente as transições g-u e u-g são permitidas. As transições eletrônicas 

permitidas devem ter um momento de transição diferente de zero, como é dado na expressão: 

, onde Ψ* e Ψ são as funções de onda do sistema que nos interessa e μe é o 

operador do dipolo elétrico que define a interação entre a luz e a matéria.  
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3.3 A curva de energia potencial 

 

A energia potencial, U, na qual os núcleos de uma molécula diatômica se movem, 

pode ser descrita em função da distância internuclear. Nesse caso, um estado molecular 

ligado, ou fisicamente estável, exibe um mínimo em uma dada distância internuclear em 

relação à energia dos átomos separados (r → ∞). A profundidade do poço de potencial 

contado a partir da assíntota de U(r), com r tendendo a infinito, é chamada de energia de 

dissociação, De. Podem ocorrer estados fisicamente instáveis, conhecidos como estados 

repulsivos, nos quais a curva de energia potencial não apresenta um mínimo. 

A curva de energia potencial representa a existência de uma força repulsiva para 

pequenas distâncias interatômicas e uma força atrativa para distâncias maiores. No entanto, se 

os dois átomos neutros se encontram separados por uma distância r, de modo que não haja 

uma apreciável superposição das suas distribuições de carga, então o potencial é atrativo e é 

dado por 

  (3.1) 

sendo α1 e α2 as polarizabilidades dos dois átomos e I é a energia de ionização. Neste caso, o 

mecanismo envolvido é uma atração entre dipolos elétricos (força de van der Waals), que 

resulta de flutuações momentâneas da distribuição dos elétrons em cada um dos átomos. Essas 

dão origem a dipolos transitórios. Se esses átomos não estiverem unidos por ligações 

covalentes, o dipolo transitório de um dos átomos gerará, no outro, um dipolo antagônico. 

Então, ambos se atrairão. 

Para as interações íon-partícula neutra, a grandes distâncias ocorre geralmente uma 

forte atração entre o íon e o dipolo induzido na espécie neutra, cuja energia de interação pode 

ser dada por 

  (3.2) 

As curvas de potencial dos diferentes estados moleculares eletrônicos podem ser 

obtidos usando-se a mecânica quântica. Revisões dos diferentes métodos empregados, 

chamados de ab initio, podem ser encontrados em Bauschlicher & Langoff (1990), Bruna e 

Peyerinhoff (1987) e Kryachko (1985) (ANDREAZZA, 1996).  
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            Existem também várias expressões empíricas que descrevem a interação entre dois 

núcleos atômicos. Tais expressões foram apresentadas por Morse (1929), Hulbert-

Hirschfelder (1941), Rosen-Morse (1932), Rydeberg (1931), Pölchl-Teller (1933), Linnet 

(1940), Frost-Musulin (1954), Varshni III (1959) e Lippincott (1961). De acordo com o 

estudo comparativo realizado por Steele e Lippincott, dentre essas expressões a que fornece 

melhores resultados é a função de Hulbert-Hirschfelder. 

 

Figura 3.2: Curva de energia potencial para uma molécula AB qualquer, mostrando a energia de dissociação 
eletrônica De, tomada como a diferença de energia entre o fundo do poço e o limiar de dissociação. A energia de 

dissociação rotacional D0, é uma medida de diferença entre a energia de dissociação molecular e a energia do 
estado fundamental vibracional (ν=0), (retirada de http://astro1.panet.utoledo.edu/~ljc/chapq10.html). 

 

3.3.1 O potencial Hulburt-Hirschfelder 

 

Qualquer forma aceitável para uma função de energia potencial deve apresentar um 

valor maior que a energia de ligação dos núcleos e um valor mínimo na distância de equilíbrio 

entre os núcleos e se aproximar da energia de dissociação à medida que os núcleos se 

distanciam.  

Na separação a grandes distâncias, a inclinação da curva deve estar de acordo com a 

força de van der Waals. Há um grande número de funções que tratam dessa representação, 

dentre elas, a função de Morse é a mais útil e utilizada. 

Uma função de três parâmetros apresenta todos os quesitos de uma boa função de 

potencial e ainda fornece os níveis de energia vibracional.   
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Para a maioria das moléculas diatômicas quatro constantes espectroscópicas são 

conhecidas e encontradas em tabelas covenientes. Além disso, as energias de dissociação são 

conhecidas a partir de dados termoquímicos ou espectroscópicos. 

Dessa forma, Hulburt e Hirschfelder (1941) apresentaram uma função de potencial 

com cinco parâmetros que pode ser facilmente determinada a partir das constantes 

espectroscópicas (HULBURT; HIRSCHFELDER, 1941) 

 

  (3.3) 

onde x é definido como 

 
 (3.4) 

e as constantes b e c são determinadas pelas seguintes relações: 

 
 (3.5) 

 
 (3.6) 

sendo De a energia de dissociação espectroscópica, incluindo a energia do ponto zero, que está 

relacionada com a profundidade do poço, re a distância interatômica de equilíbrio e Be, αe , ωe, 

, e   são as constantes moleculares. 

 

3.4 Associação radiativa 

 

A associação radiativa é o processo, 

 

             (3.7) 
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no qual duas espécies A e B se aproximam ao longo de uma curva de energia potencial 

particular em um estado molecular excitado, AB*, o qual pode emitir um fóton, formando a 

molécula AB.  

           A taxa de ocorrência de tal processo pode ser expressa em termos do coeficiente de 

reação , definido por 

 
           (3.8) 

onde n denota a concentração das espécies indicadas. 

Uma descrição semi-clássica desse processo foi apresentada por Bates (1951), a qual 

pode ser aplicada a colisões entre reagentes pesados, onde os efeitos quânticos não são 

relevantes.  Nessa aproximação, as espécies A e B se encontram no continuo de um estado 

molecular excitado AB*, o qual será representado por US(r), sendo r à distância interatômica. 

A qualquer momento, esse composto instável pode relaxar para um estado de menor energia 

Ui(r) ao emitir um fóton com energia hν(r) = US(r) – Ui(r).  

Há uma probabilidade finita, A(r), de que ocorra a emissão espontânea do fóton dada 

por 

 
           (3.9)  

 

onde é o peso estatístico, D(r) é o momento de dipolo em 

unidades atômicas e ν é frequência em cm–1.   
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Figura 3.3: Curvas de potencial para os estados superior e inferior para a molécula AB. 

 

Os átomos com spins Sa e Sb e momentos angulares La e Lb podem formar            

 estados moleculares. Para a aproximação 

entre os dois átomos ao longo de uma curva de energia potencial, UΛ
s
S , com spin S e momento 

angular orbital eletrônico total superior, ΛS, a probabilidade é dada por   Λ
Λ . 

Assim, a probabilidade de que ocorra a associação radiativa de A e B é dada por  

 
Λ Λ            (3.10)  

onde, Λs e Λi são as projeções dos momentos angulares orbitais eletrônicos totais dos estados 

inferior (i) e superior (S), respectivamente. 

Para ocorrer uma reação deve haver colisão entre as espécies.  Uma colisão é um 

evento no qual uma força relativamente forte atua sobre cada uma das espécies envolvidas 

durante um intervalo de tempo relativamente curto (~10–14s). Essas forças são 

significantemente maiores que qualquer outra força externa durante a colisão. As leis da 

conservação de quantidade de movimento linear e da energia podem ser aplicadas, as quais 

permitem determinar a duração da colisão.  A distância que impede que a colisão seja frontal 

é denominada parâmetro de impacto, b.  
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Visto que o movimento está contido num plano, é vantajoso usar as coordenadas 

polares r e θ (ANDREAZZA, 1996).  Assim sendo, as componentes da velocidade são dadas 

por  e , logo, 

 
           (3.11) 

 

A energia total é dada pela soma da energia cinética e a potencial, 

 
           (3.12) 

 

          Da conservação do momento angular tem-se: L = μvb. Manipulando as equações 

(3.11) e (3.12) e considerando US(r) 0 quando r , obtem-se 

 
           (3.13) 

 

Das equações (3.10) e (3.13), pode-se determinar a seção de choque, que é a área que 

mede a probabilidade de que a colisão entre as espécies ocorra, a qual é dada por 

 
Λ Λ

Λ

           (3.14) 

onde, 

 Λ

∞

Λ

∞
   

(3.15) 

 

sendo μ a massa reduzida (em unidades de massa atômica), g é a probabilidade de 

aproximação de uma partícula ao longo da curva de energia potencial, re é a distância de 

aproximação, VΛ
u

 S é a curva de energia de potencial e A(r) é a probabilidade de transição.  
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Supondo que os átomos tenham uma distribuição de velocidade Maxwelliana, o 

coeficiente de taxa para a associação radiativa (T) (em unidades de cm3s-1) e temperatura T 

(ZYGELMAN; DALGARNO, 1988) é dado por 

 

 
          (3.16) 
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CAPÍTULO 4 

 

RESULTADOS 

 

4.1 Formação do AlO, AlF, AlCl e AlN por associação radiativa 

 

Os valores dos coeficientes de taxa de formação dos compostos AlO, AlF, AlCl e AlN 

foram estimados usando o método semi-clássico de Bates (1951), o qual pode ser aplicado à 

colisões que envolvem reagentes pesados. Para tanto, os momentos de transição eletrônica 

que permitem calcular as probabilidades de transição entre os diferentes estados moleculares, 

bem como as curvas de potencial devem ser conhecidos. Os momentos de transição eletrônica 

para as diferentes transições foram extraídas da literatura. As curvas de potencial quando não 

disponíveis na literatura foram modeladas usando-se a função de Hulburt-Hirschfelder 

(função HH). 

 

4.1.1 Monóxido de alumínio 

A molécula de AlO foi detectada no envelope da supergigante VY CMa 

(TENENBAUM; ZIURYS, 2010). De acordo com as observações, o AlO forma-se 

essencialmente na  fotosfera da estrela.  

Os átomos Al(2P) e  O(3P), ambos em seus estados fundamentais, podem formar 54 

estados eletrônicos, sendo 26 estados dubletos e 26 estados quartetos, com simetria Δ, Π(2), 

Σ− (2) e  Σ+. Todos esses estados foram identificados em estudos teóricos (ZENOUDA et al., 

1999). Desses, apenas os estados X2Σ+, A2Π e C2Π foram observados em laboratório 

(SAKSENA et al., 2008). O estado X2Σ+ é o estado fundamental. A energia de dissociação do 

AlO é 5,34 eV. 

Os átomos Al(2P)  e  O(3P) podem se aproximar através de qualquer estado excitado e 

decair radiativamente para outro estado e formar o AlO, desde que a transição entre os estados 

seja permitida, isto é, que sejam respeitadas as regras de seleção: ΔΛ = 0,±1, ΔS = 0, ΔΩ = 
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0,±1 e  para os estados  Σ ,+ ↔ +,− ↔ −, mas não + ↔ − . Assim sendo, os referidos átomos 

podem se aproximar ao longo dos estados excitados A2Π e C2Π, os quais decaem 

radiativamente para o estado fundamental X2Σ+. O estado C2Π também pode decair para o 

estado A2Π.  A probabilidade de aproximação através dos estados A2Π e C2Π é 4/54 e o peso 

estatístico (g) é igual a 1,0. 

Os valores dos momentos de transição eletrônica dos sistemas A2Π - X2Σ+, C2Π - X2Σ+ 

e C2Π - A2Π entre 3,5 a0 a 4,2 a0 foram extraídos de Zenouda (1999), os quais podem ser 

vistos na figura 4.2. Para o cálculo dos coeficientes de taxa de formação do AlO, através da 

associação radiativa de seus átomos constituintes, os momentos de dipolo devem ser 

conhecidos para todas as distâncias internucleares. Razão pela qual, os momentos de dipolo 

foram extrapolados usando-se as formas μe(r) = ar + br2 para pequenas distâncias e          

μe(r) = ce(-dr) para grandes distâncias. As constantes a, b, c e d podem ser encontradas na 

Tabela 4.1. 

          

Tabela 4.1: Constantes calculadas para os momentos de dipolos de AlO 

 a b c d 

A2Π - X2Σ+ 0,2042 0,03920 2,29 0,6471 

C2Π - X2Σ+ 0,6794 0,1688 2,3941 0,5196 

C2Π - A2Π 0,2268 0,0508 14,6958 1,2688 

 

As curvas de energia potencial foram modeladas segundo a função HH e as constantes 

espectroscópicas necessárias para tal modelagem foram extraídas de Launila e Jonsson 

(1994), Saksena et al. (2008), as quais encontram-se na tabela abaixo. As curvas de energia 

potencial podem ser vistas na figura 4.1. Dessa figura, pode-se notar que os átomos de Al(2P) 

e O(3P) podem se aproximar ao longo do estado X2Σ+ e decair radiativamente para o estado 

A2Π. No entanto, esperam-se valores de coeficientes muito pequenos.       
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Tabela 4.2: Constantes espectroscópicas para o AlO 

 cm-1 Ǻ 

Estado 

X 2 Σ + 0 
979,

555 
7.079 0.009 - 0,6431 0,005796 42994,40 1,618 

A 2 Π 5406,1 856 4,888 0,084 0,0039 0,5372 0,005801 37588,29 1,768  

C 2 Π 33108 
979,

524 
4,261 - - 0,6012 

0,0042211

23 
9886,40 1,671  

 

 

Figura 4.1: Curvas de energia potencia dos estados X2Σ+, C2Π e A2Π do AlO 

 

Os coeficientes de taxa obtidos para as três transições analisadas encontram-se na 

tabela abaixo. Pode-se perceber que o sistema A2Π–X2Σ + é o que apresenta os maiores 

valores dos coeficientes de taxa. Esse resultado é consistente com os maiores valores dos 

momentos de dipolo, bem como com os maiores valores das frequências envolvidas nessa 

transição. 
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Figura 4.2: Coeficientes de taxa parciais para os sistemas do AlO  

Tabela 4.3: Coeficiente para associação radiativa de Al + O (cm
3
s

-1
) 

T(K) 300 700 1000 2000 3000 4000 5000 6500 8500 10500 12500 14000 

A
2
Π-X

2
Σ

+
 (10

-18
) 1,0862 1,3785 1,4514 1,4786 1,4359 1,3912 1,3552 1,3172 1,2909 1,2840 1,2917 1,3044 

C
2
Π-A

2
Π (10

-21
) 0,5488 0,7064 0,7789 0,9407 1,0577 1,1549 1,2367 1,3342 1,4264 1,4870 1,5262 1,5459 

C
2
Π- X

2
Σ

+
 (10

-19
) 3,9761 5,0585 5,5200 6,3779 6,7996 7,0273 7,1512 7,2267 7,2245 7,1687 7,0914 7,0279 

α (10
-18

) 1,4844 1,8851 2,0042 2,1173 2,1169 2,0951 2,0716 2,0412 2,0148 2,0024 2,0024 2,0087 
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Figura 4.3: Momento de transição para o AlO 

 

Os valores dos coeficientes de taxa total variam de 1,48x10-19 a 2,00x10-18 cm3s-1, para 

temperaturas entre 300 e 14.000 K, respectivamente, e podem se expressos por 

 (4.1) 

 

Os átomos de Al(2P) e O(3P) podem também se aproximar ao longo dos estados 

excitados G2Δ, G´2Σ- e  E´2Σ – os quais podem  decair radiativamente para o estado A2Π. Os 

sistemas G´-A e G-A  possuem momentos de transição muito pequenos, da ordem de 6x10– 3 

u.a. (ZENOUDA et al. 1999 ). Por essa razão, os valores dos coeficientes de taxa de formação 

do AlO através desses sistemas também são muito pequenos. O estado E´2Σ– possui uma 

barreira de potencial de ~0,9 eV em relação ao mínimo da sua curva de potencial. Esse 

mínimo, localiza-se 0,525 eV acima da energia de dissociação do AlO. Assim sendo, a 

contribuição desse estado na formação do AlO por associação radiativa também é pequena. 

Os átomos de Al(2P) e O(3P)  também podem se aproximar através dos estados 

quartetos. Na Literatura, não foram encontrados dados sobre os momentos de dipolo das 

transições entre os quartetos. As curvas de energia potencial dos quatro primeiros estados: 4Δ, 
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4Σ− e  4Σ+  possuem um mínimo. Isto é, são estados ligados, mas as transições entre eles são 

proibidas. O estado 4Π também possui um mínimo, porém o mesmo está localizado em torno 

de 0,1 eV acima da energia de dissociação do AlO e possui uma barreira de potencial de 

~0,72 eV (ZENOUDA et  al., 1999). Portanto, a contribuição do estado 4Π na  formação do 

AlO por associação radiativa  não deverá ultrapassar a dos sistemas dubletos. Os outros dois 

estados (4Π e 4Σ−) são repulsivos. 

 

4.1.2 Cloreto de alumínio 

 

Em 1987, Cernicharo e Guélin identificaram a molécula de cloreto de aluminio (AlCl) 

no envelope da estrela gigante vermelha IRC+10216. Segundo suas observações, o AlCl se 

forma na fotosfera da estrela. 

A união de um átomo de Al(2P) e um átomo de Cl(2P), ambos em seus estados 

fundamentais, podem formar 18 estados singletos e 18 tripletos, com simetria  Δ, Π(2), Σ+(2) 

e  Σ−. Dentre esses, os estados A1Π, X1Σ+, a3Π e b3Σ+ foram observados em laboratório e 

outros foram caracterizados teoricamente. O estado fundamental é o X1Σ+. A energia de 

dissociação foi determinada experimentalmente e vale ~5,25 eV (BRITES et al. 2008). 

Os átomos de Al(2P) e Cl(2P) podem se aproximar ao longo do estado A1Π, com uma 

probabilidade de 2/36. Esse estado pode decair radiativamente para o X1Σ+. As curvas de 

energia potencial desses estados e os momentos de dipolo foram calculados por Langhoff e 

Bauschlicher (1988), entre 2,4 e 50 a0, e os mesmos podem ser vistos nas figuras 4.4 e 4.5.  O 

estado A1Π possui um barreira de potencial de ~0,2 eV em torno de 6,0 a0. Por causa da 

barreira, os valores dos coeficientes de taxa caem em baixas temperaturas (Figura 4.6). 
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Figura 4.4: Curva de energia potencial em função da distância para o AlCl 

  

 

Figura 4.5: Momento de transição eletrônico do AlCl 

 

Para temperaturas entre 300 e 14000 K, os valores dos coeficientes de taxa para a 

formação de AlCl podem ser vistos na figura 4.6, os quais variam de 0,1x10-17 a           

3,74x10-16cm3s-1  e podem ser aproximados pela expressão  
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 (4.2) 

 

 

Figura 4.6: Coeficiente de taxa para o AlCl 

        

A união dos átomos de Al(2P) e Cl(2P) pode ainda formar os seguintes estados 

singletos: 1Π, 1Σ+, 1Σ-   e 1Δ.  São todos repulsivos e sua contribuição na formação do AlCl por 

associação radiativa é desprezível (BRITES et al., 2008). 

O AlCl possui também seis estados tripletos: a3Π, 23Π, b3Σ+, 23Σ+, 13Σ− e 13Δ. Os 

estados 23Π, 23Σ+, 13Σ- e 13Δ são repulsivos. O estado a3Π é um estado ligado, já o estado 

b3Σ+, que se situa a 2,46 eV acima do a3Π, apresenta um mínimo na sua curva de energia 

potencial em torno de 2 Å que é mantido por uma barreira de potencial de ~0,085 eV. Esse 

mínimo, localiza-se 0,25 eV acima da energia de dissociação (BRITES et al., 2008).  O 

momento de dipolo do sistema a-b foi calculado por Langhoff et al. (1988) e é igual a 0,45 a0  

na distância internuclear de equilíbrio. Comparando o valor do momento de dipolo do sistema 

a-b com aquele do sistema A-X, bem como as frequências de transição, pode-se afirmar que 

os valores dos coeficientes de taxa de formação do AlCl através do sistema a-b serão muito 

pequenos em relação aos do A-X. 
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4.1.3 Fluoreto de alumínio  

 

A primeira tentativa de se observar a molécula de AlF foi realizada por Cernicharo e 

Guélin na estrela carbonada IRC+10216 por meio da espectroscopia de microondas em 1987. 

Mais tarde, Tenenbaum et al. (2010) confirmaram sua presença no envelope da mesma 

estrela.  

A união de um átomo de Al(2P) e um átomo de F(2P), ambos em seus estados 

fundamentais, podem formar também 18 estados singletos e 18 tripletos, com simetria  Δ, 

Π(2), Σ+(2) e  Σ−. Dentre esses, os estados A1Π, X1Σ+, a3Π e b3Σ+ foram observados em 

laboratório e outros foram caracterizados teoricamente (LANGHOFF et al., 1988). O estado 

fundamental é o X1Σ+. A energia de dissociação foi determinada experimentalmente e vale 

~6,89 eV. 

Os átomos de Al(2P) e F(2P) podem se aproximar ao longo do estado A1Π, com uma 

probabilidade de 2/36, o qual pode decair radiativamente para o estado X1Σ+ . As curvas de 

energia potencial desses estados e os momentos de dipolo foram calculados por Langhoff e 

Bauschlicher (1988), ambos entre 3,2 e 50 a0, e podem ser vistos nas figuras 4.7 e 4.8. O 

estado A1Π apresenta uma barreira em 4,5 a0 da ordem de ~ 0,08 eV.  

 

Figura 4.7: Curvas de potenciais para o AlF 
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Figura 4.8: Momento de transição eletrônica 

 

Para o intervalo de 300 a 14000K, os valores dos coeficientes de taxa para a formação 

de AlF vaiam de 1,35x10-17 a 9,3x10-16 cm3s-1 e podem ser aproximados pela expressão  

 (4.3) 

 

 

Figura 4.9: Coeficiente de taxa para o AlF 
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Os átomos de Al(2P) e F(2P) podem ainda formar os seguintes estados singletos: 1Π, 
1Σ+, 1Σ− e 1Δ.  Os três primeiros possuem mínimos em suas curvas de potencial que se situam 

muito acima da energia de dissociação, mantidos por barreiras de potencial elevadas, cujos 

valores são de difícil determinação. Os sistemas que apresentam grandes valores de momentos 

de dipolos são: 1Σ+-X e 1Σ+-A, cujos valores calculados na distância internuclear de equilíbrio 

são ligeiramente superiores aos do sistema A-X (LANGHOFF et al., 1988). Contudo, devido 

à localização do estado 1Σ+  e sua grande barreira, provavelmente, a contribuição desse estado 

não deverá ultrapassar a da do estado A1Π. O estado 1Σ−  é repulsivo e sua contribuição na 

formação do AlF por associação radiativa é desprezível (BRITES et al., 2008). 

            O AlF possui também seis estados tripletos: a3Π, 23Π, b3Σ+, 23Σ+, 13Σ- e 13Δ. Os 

estados 23Π, 23Σ+ e 13Δ possuem mínimos situados acima da energia de dissociação do AlF, 

os quais são mantidos por grandes barreiras de potencial. O estado 13Σ− é repulsivo. O estado 

a3Π é um estado ligado.  O estado b3Σ+ apresenta um mínimo na sua curva de energia 

potencial, o qual está localizado um pouco acima da energia de dissociação e é mantido por 

uma grande barreira de potencial (LANGHOFF et al., 1988). O momento de dipolo do 

sistema a-b foi calculado por Langhoff et al. (1988) e é igual a 0,57 a0  na distância 

internuclear de equilíbrio. Assim, comparando o valor do momento de dipolo do sistema a-b 

com aquele do sistema A-X, bem como as frequências de transição envolvidas, pode-se 

concluir que os valores dos coeficientes de taxa de formação do AlCl através do sistema a-b 

são muito pequenos em relação aos do A-X. 

 

4.1.4 Nitrato de alumínio  

 

O acoplamento dos átomos de Al(2P) e N(4S)  podem  formar estados eletrônicos 

moleculares tripletos e quintetos, com simetria Π e Σ−. Todos esses estados foram 

caracterizados teoricamente, somente o estado 3Π foi observado em laboratório. A energia de 

dissociação do AlN vale 2,85 eV, obtida de evidências espectroscópicas (CLOUTHIER et al., 

2003). 

A associação radiativa dos átomos de Al(2P) e N(4S) pode ocorrer através da 

aproximação ao longo do estado A3Σ−, com uma probabilidade de 3/24, o qual pode decair 

radiativamente para o estado X3Π. 
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As curvas de energia potencial dos estados A3Σ- e X3Π foram modeladas usando-se a 

função HH. Para construí-las, foram adotadas as constantes espectroscópicas de Ebben e ter Muelen 

(CLOUTHIER et al., 2003) para o estado X3Π e as de Clouthier et al. (2003) para o estado A3Σ- 

(tabela abaixo).  Essas curvas podem ser vistas na figura 4.10. Por sua vez, os momentos de 

dipolo para o sistema A-X foram calculados por Langhoff et al. (1988), entre 3,0 e 6,0 a0, os 

quais encontram-se na figura 4.10. Os momentos de dipolo foram extrapolados usando as 

formas: μe(r) = 0,2203r - 0,03484r2 para pequenas distâncias internucleares e                   

μe(r) = 0,9194e(-0,31184r) para grandes distâncias. 

Tabela 4.4: Constantes espectroscópicas para os estados A3 Σ- e X3Π do AlN 

X3Π A3Σ- 

re (A) ωe (cm-1) ωe xe(cm-1) Te (cm-1) re (A) ωe (cm-1) Te (cm-1) ωe xe(cm-1) 

1,7864 758,4 5,7 0 1,944 604 161,315 5,2 

 

 

Figura 4.10: Curva de potencial e momento de transição eletrônica para AlN. 

 

Para temperaturas entre 300 e 14000K, os valores coeficientes de taxa para formação 

ao AlN por associação radiativa variam de 1,69x10-21 a 3,20x10-21 cm3 s-1 e  pode ser 

expressos por 
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(4.4) 

 

 

Figura 4.11: Coeficiente de taxa 

 

4.2 Discussão 

 

Os compostos de alumínio AlO, AlF e AlCl foram detectados em envelopes de estrelas 

em estágios avançados de evolução. Por sua vez, o AlN não foi detectado nesses envelopes, 

mas foi extraído de grãos pré-solares de meteoritos. Esses grãos possuem uma composição 

isotópica completamente diferente daqueles formados dentro do Sistema Solar. Tal 

composição reflete a abundância dos diferentes elementos químicos dos ambientes 

astronômicos dos quais eles se originaram. 

Os grãos pré-solares são compostos de material refratário, como grafite, carburetos 

(SiC, TiC, etc.), nitretos (Si3N4, etc.) e óxidos (Al2O3, MgAl2O4,  etc.). De acordo com sua 

composição isotópica, eles se formaram em envelopes de estrelas em estágios avançados de 

evolução ou nas ejeções de supernovas ou novas (PITMAN et al., 2006; NITTLER et al., 

1995). 
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Novas são explosões que ocorrem quando uma estrela começa a se expandir, devido à 

evolução natural, e parte do material cai sobre a companheira. Se a companheira estiver na 

sequência principal, não acontece outra coisa de maior efeito, mas se for uma anã branca, 

origina-se uma nova. Isto é, a queda súbita de muito material sobre a anã pode aumentar sua 

temperatura até atingir 2,0 – 3,0x108 K, disparando reações termonucleares. Essas explosões 

lançam uma grande quantidade de material (~ 2,0x10-4M PONTEFRACT; RAWLINGS, 

2004 A queima explosiva do H em novas pode produzir grande quantidade de 26Al e 15N, 

bem como uma grande quantidade de 13C (NITTLER et al., 1995). 

Na figura 4.12 podem ser vistos os valores dos coeficientes de taxa de formação por 

associação radiativa de diferentes moléculas diatômicas, dentre elas, as que contêm alumínio. 

Pode-se observar que a formação do AlF pela associação radiativa tende a ocorrer mais rápido 

que AlCl, AlO e AlN. Pode-se observar também que a formação do AlF e AlCl é 

relativamente maior ao do SiC, CS, CO e SiN. Enquanto que para o AlO, sua formação por 

associação radiativa  é apenas superior a do  CS, SiN e AlN. Porém, a formação do AlN é a 

mais lenta. 

 

 

Figura 4.12: Comparativo entre os coeficientes de taxa 
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CAPÍTULO 5 

 

CONCLUSÕES E PERSPECTIVAS FUTURAS 

 

5.1 Conclusões 

        

Neste trabalho, foram calculados os coeficientes de taxa de alguns compostos que 

contêm alumínio que foram observados em envelopes de gigantes ou supergigantes vermelhas 

ou extraídos de meteoritos.  

      Dentre os compostos estudados, pode-se verificar que a formação do AlF pela 

associação radiativa tende a ocorrer mais rápido que AlCl, AlO e AlN. Pode-se observar 

também que a formação do AlF e AlCl é relativamente maior ao do SiC, CS, CO e SiN. 

Enquanto que para o AlO, sua formação por associação radiativa  é apenas superior a do  CS, 

SiN e AlN.  Porém, a formação do AlN é a mais lenta.  

Pode-se concluir que a formação, principalmente do AlN, por associação radiativa é 

bastante ineficiente nos envelopes das gigantes ou supergigantes, onde outros processos 

químicos devem ser considerados em sua formação.  

 

5.2 Perspectivas futuras 

       

Compostos que contêm carbono, silício e enxofre foram detectados em envelopes de 

gigantes e supergigantes, bem como em ejetos de novas e supernovas. Nesse sentido, para um 

estudo completo da síntese dos compostos que possuem alumínio nesses ambientes, outras 

espécies devem ser consideradas, principalmente, AlS, AlC e  AlSi, cujos coeficientes de 

formação por associação radiativa não são conhecidos. Assim sendo, um estudo dos valores 

dos coeficientes de taxa de formação por associação radiativa é também de grande interesse. 
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Apêndice A 

 

Raio e massa de Jeans 

 

Supondo uma nuvem molecular de forma esférica com raio R, massa total M e 

densidade homogênea ρ. A densidade pode ser calculada por 

(A.1) 

Para um átomo de H na borda dessa nuvem com velocidade v, a energia total é dada 

por 

 

 

(A.2) 

Se Etotal> 0 a energia cinética do átomo é maior que a energia gravitacional, mas se 

Etotal< 0 a força gravitacional é predominante e consequentemente haverá o colapso, isto é, o 

átomo de H será atraído para o centro da nuvem.  Pela teórica cinética, há uma relação entre a 

temperatura e velocidade dos átomos 

 (A.3) 

Para nosso estudo, vamos considerar somente o caso em que Etotal< 0, assim obtem-se 

a desigualdade 

 (A.4) 

ou seja,  

 (A.5) 

Multiplicando e dividindo o lado esquerdo de (A.5) por  resulta 
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 (A.6) 

   

A desigualdade (A.6) fornece o raio de Jeans RJ para a nuvem molecular. Então o raio 

da nuvem deve ser maior que o raio de Jeans para que ocorra o colapso. A partir de (A6) 

podemos obter o valor da massa mínima, denominada de massa de Jeans MJ, de uma nuvem 

para que ocorra o colapso. Manipulando (A.6) obtem-se a equação que fornece a massa de 

Jeans 

 (A.7) 
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Apêndice B 

 

Reações nucleares 

 

Os prótons e elétrons de um núcleo atômico são mantidos ligados pela força nuclear, 

que contrariamente à força gravitacional, é de pequeno alcance. O núcleo possui uma 

dimensão de ~ 10-13 cm, distância na qual a força nuclear opera, para distância maiores que a 

dimensão do núcleo a força nuclear tornar-se desprezível. 

Na colisão entre um próton e um núcleo, por exemplo, à grandes distâncias, os dois se 

repelem mutuamente devido a força eletrostática. Assim, a energia do próton deve ser tal que 

o mesmo consiga vencer a barreira coulombiana entre ele e o núcleo. No entanto, duas 

situações podem ocorrer: o próton pode ser expulso do núcleo (espalhamento) ou pode ser 

capturado pela força nuclear e tornar-se parte do núcleo.  

Porém, nem todas as combinações de nêutrons e prótons formam núcleos estáveis. 

Além disso, nem todos os núcleos ligados são estáveis, porque prótons e nêutrons podem se 

transformar um no outro por interações fracas. Por exemplo, um nêutron livre não é estável:  

+ 0,782 MeV, onde  é um elétron e  é um anti-neutrino. Por outro lado, os 

prótons livres são estáveis, mas os prótons que constituem um núcleo podem sofrer interação 

fraca: p → n + e+ + υ – 1,8 MeV, onde e+ é um posítron e υ é um neutrino, a qual  requer 

energia para ocorrer. Em todos os casos, a energia liberada é carregada pelos elétrons ou 

posítrons e pelos neutrinos ou anti-neutrinos. No entanto, há configurações estáveis de 

nêutrons e prótons que não decaem, as quais formam os elementos estáveis.  

O resultado combinado das forças opostas, força eletrostática e a força nuclear, é que a 

energia de ligação por núcleon geralmente aumenta com o aumento de tamanho do átomo, 

para elementos até com núcleo do tamanho de ferro e níquel, e diminui para núcleos mais 

pesados. Eventualmente, a energia de ligação do núcleo se torna negativa e núcleos muitos 

pesados tornam-se instáveis. Em ordem crescente de energia, os quatro núcleos blindados 

mais compactos são 62Ni, 58Fe, 56Fe, e 60Ni (WAPSTRA; BOS, 1985). Porém, no interior 

estelar, o isótopo 60Ni se desintegra. 
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O processo mais simples de nucleossíntese é a queima de H com a formação de He, 

que pode ocorrer por meio da cadeia próton-próton ou do ciclo CNO. A cadeia próton-próton 

ocorre em estrelas com temperaturas centrais em torno 107K, para que a energia cinética dos 

prótons possa ultrapassar a barreira coulombiana de potencial repulsivo que existe entre eles.  

 

B.1.  A cadeia próton – próton ou ciclos pp 

 

Dois prótons se unem brevemente formando um di-próton instável. Porém um dos 

prótons pode decair por interação fraca formando um nêutron e liberando um posítron (e+) e 

um neutrino (υ). Simbolicamente, tem-se 

p + p → 2H + e+ + υ + 0,42 MeV 

Tal reação é bem lenta, já que requer a ocorrência das duas circunstâncias anteriores. 

O 2H pode reagir com p 

2H + p → 3He + γ + 5,49 MeV 

Uma vez formando o 3He,  existem três possíveis cadeias consecutivas de reações para 

que a fusão do H via ciclo pp possa ser realizada, denominadas: pp 1, pp 2 e pp 3.  

i. pp 1 

Para uma estrela com 1M , pode ocorrer a reação   

3He + 3He → 4He + 2p + 12,86 MeV 

ii. pp 2 

Para T  1,4x107K (cerca de 15% das vezes), após ocorrerem as reações acima, podem 

ocorrer as reações 

3He + 4He → 7Be + γ 

7Be + e- → 7Li + υ 

7Li + ¹H → 4He + 4He 
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iii. pp 3 

A terceira possibilidade, que ocorre com T  2,3x107K (0,02% das vezes), é a cadeia pp 

3, ou seja, 

4He + 3He → 7Be + γ 

7Be + 1H → 8Be + γ + e+ + υ 

8Be  →   4He + 4He 

O 4He possui uma energia de ligação grande, e não há núcleo estável com massa 

atômica igual a 5, portanto não há reações do tipo 4He + p ou 4He + n. Podem ser formadas 

pequenas quantidades de 6Li e 7Li, através das reações: 4He + 2H → 6Li + γ e 4He + 3H → 7Li 

+ γ. 

Os neutrinos, pelo fato de não possuírem massa e neutros, podem atravessar grandes 

distâncias sem interagirem com a matéria e escapar da estrela, carregando consigo energia. Os 

neutrinos do ramo pp1 são menos energéticos que os produzidos pela cadeia pp 3. Os 

posítrons podem se aniquilar com os elétrons, formando raios γ, os quais também carregam 

energia. Em suma, tem-se: 

            4p → 4He + 2υ +  2e+  +  γ  +  26,8 MeV.  

 

B.2. Ciclo CNO 

 

O ciclo carbono-nitrogênio-oxigênio é um conjunto de reações nucleares que ocorrem 

no interior das estrelas mais pesadas, ou seja aquelas que alcançam uma temperatura central 

em torno de  2 x 107 K ou ainda naquelas de segunda geração em diante. As reações ocorrem 

sempre entre p e elementos pesados devido à menor repulsão coulombiana. As reações mais 

importantes desse ciclo são (KRANE, 1988): 

12C + p → 13N + γ + 1,95 MeV 

13N→13C + e+ +  υ+ 1,37 MeV 

13C + p → 14N + γ + 7,54 MeV 
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14N + p → 15O + γ + 7,35 MeV 

15O → 15N + e+ +  υ+ 1,86 MeV 

14N + p → 12C + 4He + 4,96 MeV 

O 12C usado na primeira reação pode ser regenerado na última. Ou ainda podem 

ocorrer (0,04 % das vezes): 

15N + p → 16O + γ + 12,13 MeV 

16O + p → 17F + γ + 0,60 MeV 

17F → 17O + γ + υ + 2,76 MeV 

17O + p → 14N + 4He + 1,19 MeV 

14N + p → 15O + γ + 1,19 MeV 

15O  → 15N + e+ + υ + 2.75 MeV 

O 17F produzido é catalítico e em estado estável, o qual não se acumula na estrela. No 

entanto, em estrelas pesadas podem ocorrer 

17O + p → 18F + γ + 5,61 MeV 

18F  → 18O + e+ + υ + 1,65 MeV 

18O + p → 15N + 4He  + 3,98 MeV 

15N + p → 16O + γ + 12,13 MeV 

16O + p → 17F + γ + 0,6 MeV 

17F + p → 17O + e+ + υ + 2,76 MeV 

Ainda, em estelas pesadas a reação 18O + p pode formar o 19F em vez de 15N + 4He e 

prossegue através das seguintes reações:  

19F + p → 16O + 4He  + 8,114 MeV 

16O + p → 17F + γ + 0,60 MeV 

17F + p → 17O + e+ + υ + 2,76 MeV 
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17O + p → 18F + γ + 6,61 MeV 

18F → 18O + + e+ + υ+ 1,65 MeV 

18O + p → 19F + γ + 7,994 MeV 

Alternativamente, podem ocorrer as reações: 

18F→ 18O + 4He → 22Ne + γ + 9,67 MeV 

22Ne + 4He  →25Mg + n + 3,14 MeV 

O que ocorreu foi a queima de 4 H em 1 He, o que libera em torno de 26 MeV por 

ciclo. É o mesmo valor que se obtém nas cadeias pp. Em torno de 25 MeV são usadas na 

sustentação da estrela. 

 

B.3 O processo triplo-α 

 

Para temperaturas maiores que 108 K, a qual pode ser atingida por estrelas com massas 

superiores a 1 M o 4He (ou partícula α) é convertido em 12C pelo processo triplo-α 

(WALLERSTEIN et al.,1999), ou seja, 

4He + 4He → 8Be + γ  

8Be + 4He → 12C + γ + 7,27 MeV 

Esta reação ocorre se o 4He atingir o 8Be no instante de sua formação. 

 

B.4. Queima do carbono 

 

Para estrelas com massas superiores a 2 M , o núcleo contínua a se contrair e a 

temperatura aumenta. Quando T~109K, inicia-se a queima do C através de uma série de 

reações termonucleares (CAMIEL et al., 1992) 

12C + 12C → 23Na + p + 2,241 MeV 
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12C + 12C → 20Ne + α + 4,617 MeV 

12C + 12C → 23Mg + n + 2,599 MeV 

Alternativamente,  

12C + 12C → 24Mg + υ + γ + 13,933 MeV 

12C + 12C → 16O + 4He  - 0.133 MeV 

Ainda, os produtos podem sofrer reações termonucleares ao mesmo tempo em que 

ocorre a queima de C, ou seja, 

23Na + p → 24Mg + γ 

20Ne + α → 24Mg + γ 

24Mg + α → 27Al + p 

23Na + α → 26Mg + p, etc. 

Pode ainda ocorrer para temperaturas da ordem de 1,2x109 K, a fotodesintegração do 

Ne,  

20Ne + γ → 16º + 4He 

Há centenas de reações nucleares possíveis envolvendo o C e seus produtos. O 

resultado mais geral é: 

 12C + 12C → isótopos de Al, Na, Ne, Mg, ... + MeV  

 

B.4 Processos r e s  

 

São processos de formação de elementos químicos pesados pela captura lenta 

(processos s) de neutros ou rápida (processo r). Acredita-se que processo s ocorra 

principalmente em estrelas do ramo assintótico, onde há poucos nêutrons e o processo r em 

explosões de supernovas, onde há uma grande quantidade de nêutrons. 

Para o processo s, principal fonte de nêutrons são as reações: 
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22Ne  +   4He  →    25Mg + n  

13C  +   4He  →    16O  +  n  

         Estima-se que o processo s produza aproximadamente metade dos isótopos mais 

pesados que o ferro, chegando até o 209Bi (BOOTHROYD, 2006). 

 

B.5. Queima do oxigênio 

 

Para estrelas com massas maiores que 10 M , ao fim da queima do C, o núcleo se 

contrai e se aquece. Ao atingir ~2x109 K, inicia-se a queima do O através de uma série de 

reações nucleares,  

16O + 16O → 28Si + α 

16O + 16O → 32S + p 

20Ne + α → 24Mg + n 

           Além dessas, onde o principal produto é o 28Si,  muitas reações nucleares são possíveis 

onde são formados 36Ar, 38Ar, 33S,  34S,  35Cl,  40Ca,  42Ca, etc.. De um modo mais geral 

16O + 16O → isótopos de Si, P, Cl, Ar, K, Ca, ... + MeV 

 

B.6. Queima do silício 

 

Se a estrela tem uma massa maior que 20M , a temperatura do núcleo alcança ~3x109 

K  e ocorre a queima do silício. 

28Si + 28Si → 56Ni 

56Ni→ 56Co + e+ + ν 

56Co→ 56Fe + e+ + ν 
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A queima do silício produz também isótopos de Ti, V, Cr, Mn, Fe, Co, Ni, etc., porém 

o produto dominante é o ferro (95 %). Assim,  

28Si + 28Si → isótopos de Ti, V, Cr, Co, Ni, ... + MeV 
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