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Para compreender a vida das estrelas é necessario entender de que sdo constituidas, a que
distancia se encontram, como evoluem e quais as diferencas entre elas. Através de simples
experiéncias € possivel ensinar aos alunos os procedimentos que os cientistas realizaram para
estudar a composicao das estrelas e também construir alguns modelos simples.

Esta oficina complementa a palestra geral da Evolucdo Estelar apresentando diferentes
atividades e demonstracdes centradas no conhecimento da evolucdo estelar. Os principais
objetivos sdo:

e Entender a diferenca entre a magnitude aparente e magnitude absoluta.
e Entender o diagrama de Hertzsprung-Russell fazendo um diagrama cor-magnitude.
e Compreender os conceitos de supernova, estrela de neutrdes, pulsar e buraco negro.

A paralaxe é um conceito usado para calcular distancias em astronomia. Vamos realizar uma
atividade muito simples que nos permitira entender o conceito. Colocamo-nos em frente a uma
parede, a uma certa distancia, em que hajam pontos de referéncia: armarios, quadros, portas,
etc. Esticamos o braco a nossa frente e estendemos o dedo polegar, verticalmente (figuras l1a e
1b).

Se fecharmos o olho direito veremos o dedo, por exemplo, sobre o centro de um quadro. Sem
mover o dedo, abrimos o olho direito e fechamos o esquerdo. O dedo agora aparece deslocado
sobre o fundo: ja ndo coincide com o centro, mas sim com a borda do quadro.

Por esta razdo, quando observamos o céu a partir de duas localizacdes afastadas, 0s corpos
proximos, por exemplo, a Lua, aparece deslocada em relacdo as estrelas do fundo, que estéo
bem mais longe. O deslocamento é maior quanto mais separado estdo os lugares de onde se
recolhem as observac6es. Essa distancia € denominada linha de base.



Publicacoes da NASE Vida das estrelas

Fig. 1a: Com o bragco estendido olhamos a posi¢do Fig. 1b: Observamos com o olho direito (com o
do polegar em relacdo ao fundo, primeiro com o esquerdo fechado).
olho esquerdo (fechando o direito) e despois ao
contrario.

Calculo de distancias as estrelas por Paralaxe

Paralaxe é a mudanca aparente na posi¢cdo de um objeto quando é observado de diferentes
posicdes. A posicdo de uma estrela préxima sobre o fundo bem mais longinquo parece mudar
quando ¢ vista de dois lugares diferentes. Desta forma podemos determinar a distancia das
estrelas proximas.

Para que a paralaxe seja apreciavel, é considerada como distancia base a maior possivel, que é
o diametro da érbita terrestre em redor do Sol (figura 2).

. estrela proxima
angulo de

paralaxe p

julho janeiro

Fig. 2: O angulo de paralaxe p é o angulo verificado quando se observa uma estrela a partir de duas localiza¢Ges
a distancia Terra-Sol uma da outra.
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posicdo A

posicdo B
Fig. 3: Conhecido o angulo p, é possivel calcular a distancia D ao objeto.

Por exemplo, se observarmos uma estrela proxima relativamente ao fundo estrelado, de duas
posicOes A e B da oOrbita terrestre (figura 3), separadas por seis meses, poderemos calcular a
distancia D a que se encontra a estrela proxima, deduzindo:
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Como p € um angulo muito pequeno, a sua tangente pode ser aproximada ao angulo medido

em radianos:

AB
Do Z
p

A base do triangulo AB/2 ¢ a distancia Terra-Sol, ou seja, 150 milhGes de km. Se soubermos o
angulo de paralaxe p, a distancia até a estrela em quildmetros sera D = 150 000 000 / p, com 0
angulo p expressado em radianos. Por exemplo, se 0 angulo p é um segundo de arco, a distancia
da estrela sera:

150 000 000

D= i =30939720937 064 km = 3,26 a.l.

360 x 60 x 60

Esta € a unidade de distancia usada em astronomia profissional. Se uma estrela for observada
com uma paralaxe de um segundo de arco, dir-se-a que estd a 1 parsec (pc), que equivale a 1 pc
= 3,26 anos-luz. Quanto menor for a paralaxe, maior é a distancia da estrela. A relacdo entre
distancia (em pc) e paralaxe (em segundos de arco) é:

S| -
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A simplicidade desta expressdo é a razdo pela qual se usa tanto. Por exemplo, a estrela mais
préxima é Proxima Centauri, possui uma paralaxe de 0”76 pois esta a uma distancia de 1,31 pc,
0 que equivale a 4,28 a.l. A primeira observacdo de paralaxe de uma estrela (61 Cygni) foi
realizada por Bessel em 1838. Mesmo que se suspeitasse da distancia longinqua das estrelas,
até aquela ocasido nao foi possivel medir com precisdo apropriada a distancia das estrelas.

Atualmente, a paralaxe é usada para medir distancias de estrelas que distam até uns 300 anos-
luz. Além dessa distancia, a paralaxe é desprezavel, pelo que € necessario usar outros métodos
que se baseiam, geralmente, na comparacdo de estrelas longinquas com outras, cuja distancia é
conhecida por paralaxe. A paralaxe fornece a base para outras medidas de distancia em
astronomia, uma escada de distancia césmica. Portanto, o conceito de paralaxe é a base desta
escada.

Uma simples experiéncia pode ser util para compreender a relacdo entre a luminosidade, o
brilho e a distdncia a que se encontra uma fonte luminosa. Desta forma sera possivel
compreender que a magnitude aparente é uma fungdo da distancia. Como demonstrado no
diagrama da figura 4, utilizard uma lampada e uma cartolina (ou caixa) com uma abertura
quadrada num dos lados da lampada. A luz da lampada é irradiada em todas as dire¢des. Uma
certa quantidade de luz passa através da abertura e incide numa tela mdvel colocada
paralelamente a cartolina. A tela devera ter desenhados quadrados do mesmo tamanho que o
buraco na cartolina. A quantidade total de luz que passa através da abertura na cartolina, e que
chega a tela, ndo depende da distancia entre a cartolina e a tela. Porém, quando colocamos a
tela mais longe, esta quantidade fixa de luz ira cobrir uma area maior, e consequentemente o
brilho sobre a tela diminui. Para simular uma fonte pontual, e diminuir as sombras nas margens
do quadrado de luz, pode-se utilizar uma terceira cartolina com um buraco, bem préxima da
lampada (néo é possivel usa-la por muito tempo, pois pode queimar).

Fig. 4: Fundamento da experiéncia.

Observamos que, quando a distancia passa a ser o dobro, a area sobre a qual incide luz passa a
ser quatro vezes maior, logo a intensidade luminosa (a luz que chega por unidade de area)
passara a ser um quarto. Se a distancia triplicar, a area sobre a qual incide a luz passa a ser nove
vezes maior, logo a intensidade luminosa passara a ser um nono. Desta forma, é facil afirmar
que a intensidade é inversamente proporcional ao quadrado da distancia a fonte, ou seja, é
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inversamente proporcional a area total que a radiacdo atravessa, que € uma esfera de area
4 D?.

O sistema de magnitudes

Imaginemos que uma estrela é como uma lampada acesa. O brilho que vemos depende da sua
luminosidade e da distancia de onde a vemos. Isto € possivel de comprovar colocando uma
folha de papel em frente a lampada: a quantidade de luz que chega dependera da poténcia da
lampada e da distancia da folha até a lampada. A luz da ldmpada repartir-se-a pela superficie
de uma esfera, cuja area é 4 m R%., em que R é a distancia ente os dois objetos. Por isso, se
duplicarmos a distancia (R) entre a folha de papel e a lampada (figura 5), a intensidade com que
chega ndo € a metade, mas a quarta parte (a area da esfera pela qual a luz é repartida é quatro
vezes maior). E se a distancia for triplicada, a intensidade com a que chega ao papel é a nona
parte (a area da esfera pela qual a luz é repartida é nove vezes maior).

O brilho de uma estrela pode ser definido como a intensidade (ou fluxo) de energia que chega
a uma area de um metro quadrado situado na Terra (figura 5). Se a luminosidade (ou poténcia)
da estrela é L, entdo:

Fig. 5: A luz chega com menos intensidade quanto mais afastado estiver da fonte.

Como o brilho depende da luminosidade e da distancia a estrela, podemos observar com o
mesmo brilho uma estrela pequena e préxima e outra mais luminosa e longinqua.

Hiparco de Samos, no século Il a.C., criou o primeiro catalogo de estrelas. Classificou as mais
brilhantes como de 12 magnitude e as mais fracas, de 62 magnitude. Inventou um sistema de
divisdo de brilhos das estrelas que ainda esta vigente, embora levemente aperfeicoado com
medidas mais precisas que as tidas a olho nu.



Publicacoes da NASE Vida das estrelas

Uma estrela de magnitude 2 é mais brilhante que uma de magnitude 3. H& inclusive estrelas de
magnitude 0 e de magnitude negativa, como Sirio, que possui magnitude -1,5. Prolongando a
escala, Vénus chega a adquirir magnitude -4, a Lua cheia -13, e 0 Sol -26,8.

Esses valores sdo denominados magnitudes aparentes, m, ja que medem o brilho que aparentam
as estrelas vistas da Terra. Esta escala usa a regra de que uma estrela de magnitude 1 é 2,51
vezes mais brilhante que outra de magnitude 2, e esta 2,51 (=3/100) vezes mais brilhante que
uma outra de magnitude 3, etc. Esta significa que uma diferenca de 5 magnitudes entre duas
estrelas é equivalente a 2,51° = 100 vezes mais brilho. Esta relacdo matematica pode ser
expressa como:

B _ g0y ™
B,

ou

B,
m, —m; = 2,5 log (B_Z)

A magnitude aparente, m, de uma estrela € uma medida relacionada com o fluxo, F, de luz
(mensuravel com um fotémetro e equivalente ao brilho B) que chega aos telescopios de uma
estrela e de uma constante C (que depende das unidades de fluxo e da banda de observacéo):

m=-2,5logF +C

A expressdo anterior permite verificar que quanto maior for o fluxo, mais negativa sera a
magnitude. A magnitude absoluta, M, é a magnitude aparente, m, que teria um objeto teria se
estivesse a uma distancia de 10 parsecs.

Para converter a magnitude aparente em magnitude absoluta é necessario conhecer a distancia
exata a estrela. Muitas das vezes isto € um problema, pois determinar as distancias em
astronomia costuma ser dificil. Mas, se for conhecida a distancia a estrela em parsecs, d, €
conhecida, a magnitude absoluta, M, da estrela pode ser calculada através da equacéo:

M =m-—5logd+5

E um facto que as estrelas apresentam diversas cores. A olho nu distinguem-se variagdes entre
elas, mas as diferencas entre cores sdo mais evidentes quando as estrelas sdo observadas com
bindculos ou fotografadas. As estrelas sdo classificadas de acordo com a sua cor, classificacdo
da sua classe espetral, e sdo denominadas como: O, B, A, F, G, K, M. (figura 6).
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Tipos espectrais de estrelas

Classe O ClasseB Classe A (Classe F Classe G Classe K Classe M
Fig. 6: Tipos espetrais de estrelas conforme as cores.

De acordo com a Lei de Wien (figura 7), ao analisar a luz que chega de uma estrela, 0 maximo
da intensidade da emissdo é mais azul quanto maior for a temperatura, e mais vermelha quanto

mais fria. Dito de outra forma, a cor da estrela indica-nos a temperatura da estrela a sua
superficie.
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Fig. 7: Quando a temperatura da estrela aumente, o0 maximo de intensidade desloca-se do vermelho para o azul.

Primeiro, ird usar um simples lampada de incandescéncia com uma resisténcia variavel para
ilustrar a radiacdo de um corpo negro. Colocando filtros coloridos entre a lampada e o
espetroscopio, os estudantes podem examinar 0 comprimento de onda da luz transmitida através
do filtro. Por comparacéo com o espetro da lampada, os estudantes podem demonstrar que 0s
filtros absorvem determinados comprimentos de onda. Depois, 0s estudantes podem usar um
aparelho semelhante ao apresentado na figura 8a, que contém uma lampada azul, uma vermelha
e uma verde, equipadas com potenciébmetros, para compreender a cor das estrelas. Este
instrumento pode ser construido com lampadas, onde os tubos sdo feito de cartdo preto, e a
abertura oposta da lampada coberta com folhas de celofane colorido. Usando este aparelho
podemos analisar a figura 7 e tentar reproduzir o efeito da temperatura estelar. A baixa
temperatura a estela emite luz vermelha em quantidade significativa.

Se a temperatura aumentar também havera emissdo de comprimentos de ondas que passam pelo
filtro verde. A medida que esta contribuicio se torna mais importante acor da estrela passara
pelo laranja e o amarelo. A medida que a temperatura aumenta os comprimentos de onda que
passam pelo filtro azul tornam importantes e, devido a isso, a cor da estrela torna-se branca. Se
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a intensidade dos comprimentos de onda azul continuar a crescer e ficar significativamente
maior do que a intensidade dos comprimentos de ondas que passam nos filtros vermelho e
verde, a estrela torna-se azul. Para demonstrar esse Ultimo passo sera necessario reduzir a
intensidade das lampadas vermelha e verde se usou a intensidade méxima para produzir o
branco.

Axul

Fig. 8a: Esquema do aparelho para explicar a cor das estrelas. Fig. 8b: Aspeto da projecédo para explicar a luz
de cor branca.

As estrelas podem ser agrupadas num diagrama de Hertzsprung-Russell (figura 9a) que
relaciona a intensidade das estrelas (luminosidade ou magnitude absoluta) em funcdo da
temperatura, ou cor, das estrelas. As estrelas frias terdo pouca luminosidade (em baixo a direita,
no diagrama) e as muito quentes terdo alta luminosidade (em cima a esquerda, no diagrama).
Esta distribuicdo de estrelas forma uma sequéncia de estrelas desde as de baixa temperatura
(baixa luminosidade) até as de alta temperatura (alta luminosidade), e € conhecida como
Sequéncia Principal. Algumas estrelas afastam-se da Sequéncia Principal. Estrelas muito
guentes mas com baixa luminosidade sdo anas brancas. Estrelas de baixa temperatura e alta
luminosidade sdo conhecidas por supergigantes.

Com o tempo, uma estrela pode evoluir e “movimentar-se” no diagrama H-R. Por exemplo, o
Sol (no centro), no final da sua vida aumentard de tamanho e passara a ser uma gigante
vermelha. Depois ejetard a camada externa e converter-se-a numa ana branca, como a da figura
9b.
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LUMINOSIDADE sl

TIPO ESPECTRAL : .
Fig. 9a: Diagrama H-R. Fig. 9b: O Sol expulsara a sua camada externa e converter-se-a
numa ana branca, como a que esta no centro desta nebulosa
planetéria.

Examine a fotografia da figura 10, da Caixa de Joias, ou Kappa Crucis, na constelacdo Cruzeiro
do Sul.

;_,_;--.-sa“;...“..“:-: 1

Brilho (Tamanho no gréfico)

0O B A F1 F2 G Kl K2 M
Cor da estrela

Fig. 10: Imagem da Caixa de Joias. Fig. 11: Folha de Trabalho.
E evidente que as estrelas ndo sio todas da mesma cor. Também é dificil decidir onde acaba o

aglomerado de estrelas. Sobre a figura 10, marque o lugar onde acha que o aglomerado termina,
ou onde esta o seu limite.
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Na mesma figura 10, indique com um “X” o lugar onde acha que se encontra o centro do
aglomerado estelar e utilize uma régua para medir e desenhar um quadrado de 4 cm de lado em
torno desse centro. Meca o brilho da estrela mais proxima do canto superior esquerdo do seu
quadrado, a partir da comparagdo com a guia na margem da figura 10. Estime a cor da estrela
com a ajuda da guia de cores de comparacéo localizada na margem da figura 10. Marque esta
estrela, desenhando um ponto no quadriculado da figura 11.

Note que a cor é na abscissa e que o brilho (tamanho) é na ordenada. Ap6s marca a primeira
estrela, proceda de modo a medir e marcar, cor e brilho (tamanho) de todas as estrelas dentro
do quadrado de 4 cm.

As estrelas da Caixa de Joias deverdo aparentar um certo padréo no gréafico criado na figura 11.
Na imagem da figura 10, aparecem estrelas que se encontram a frente e atras do aglomerado
aberto mas ndo fazem parte dele. Os astronomos denominam essas estrelas como “estrelas de
campo”. Caso tenha tempo estime quantas estrelas de campo foram incluidas no quadrado de 4
cm de lado e avalie a sua cor e o seu brilho. Para fazer isto, localize as estrelas de campo no
diagrama cor-magnitude, indicando-as com um x mindsculo, em vez de um ponto. Observe que
as estrelas de campo distribuem-se no gréafico de forma aleatdria, ndo parecendo formar nenhum
padréo.

A maioria das estrelas esta distribuida num faixa do grafico que vai do canto superior esquerdo
atoe ao canto inferior direito. As estrelas menos massivas sdo mais frias e sdo vermelhas. As
estrelas mais massivas sdo quentes, azuis, e brilhantes. Esta “banda” formada pelas estrelas
denomina-se Sequéncia Principal. Estas estrelas sdo classificadas de O (as mais brilhantes, mais
massivas e de maior temperatura: aproximadamente 40 000 K) a M (as menos brilhantes, de
pouca massa e baixissima temperatura: aproximadamente 3 500 K).

Durante a maior parte da vida de uma estrela, as mesmas forgas internas que produzem energia
da estrela também a impedem de colapsar sobre si mesmo. Quando o combustivel da estrela
acaba, este equilibrio acaba e as imensas forcas de atracdo gravitacional da estrela causa o seu
colapso e morte.

A transicdo de uma estrela entre a sequéncia principal e o colapso é uma parte de seu ciclo
denominado “gigante vermelha”. As gigantes vermelhas sdo brilhantes porque possuem um
diametro entre 10 e mais de 300 vezes maiores que 0 Sol. Sdo vistas como vermelhas porque a
sua temperatura a superficie € baixa. No diagrama séo classificadas como estrelas K ou M mas
sdo muito brilhantes. As estrelas mais massivas esgotam o seu combustivel muito rapidamente
e sdo as primeiras que abandonam a sequéncia principal para se transformar em gigantes
vermelhas. Devido a sua enorme dimensdo, que pode ser mais do que 1 000 vezes a dimensdo
do diametro do Sol, as gigantes vermelhas das estrelas com massas compreendidas entre 10 e
50 massas solares sdo conhecidas como “supergigantes vermelhas” (hipergigantes vermelhas
no caso das que tiveram origem numa estrela de classe O). As gigantes vermelhas expandem-
se e arrefecem, tornando-se brilhantes e vermelhas e, por isso, estdo localizadas na regido
superior direita do diagrama. A medida que o aglomerado envelhece, uma maior quantidade de
estrelas abandonara a sequéncia principal para se transformar em gigantes vermelhas. Os
astrénomos afirmam que a idade do cimulo pode ser determinada pela cor da estrela mais
brilhante, a mais massiva, que ainda permanece na sequéncia principal.



Publicacoes da NASE Vida das estrelas

Muitas estrelas de aglomerados velhos evoluiram do estado de gigantes vermelhas para outro,
tornando-se anas brancas. As anas brancas sdo muito pequenas, aproximadamente do tamanho
da Terra. Também sdo pouco brilhantes e por isso ndo é possivel vé-las nesta imagem da Caixa
de Joias.

Seréa possivel estimar a idade do aglomerado aberto Caixa de Joias (figura 10) por comparacao
do gréfico 11 com gréaficos de aglomerados de diferentes idades, representados nas figuras 12a,
12b e 12¢?

Cumulo idade intermediaria

Cumulo Jovem (<100 M. de anos)  7n(100-3000 M. de anos) Cumulo Velho (< 3000 M. de anos)
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Fig. 12a, 12b e 12c: Diagramas H-R de aglomerados de referéncia.

Conhecendo o diagrama H-R e a relacdo entre a cor (temperatura superficial), o brilho (ou
luminosidade) das estrelas e a idade das estrelas, é possivel explicar a evolucdo dos
aglomerados. Pode-se comparar as vidas relativas das estrelas O/B com as A/F/G e as K/M.
Pode-se observar que estrelas com a mesma massa evoluem da mesma forma, mesmo em
diferentes aglomerados. Desta forma € possivel observar a idade de diferentes aglomerados
usando o diagrama H-R. Por isso pode-se afirmar que a figura 12a é de um aglomerado jovem
(ha estrelas O e B na sequéncia principal e sabemos que estas estrelas evoluem rapidamente
para supergigantes vermelhas), e que a figura 12c corresponde a um aglomerado velho (com
estrelas K e M na sequéncia principal e muitas estrelas gigantes vermelhas).

Poderiamos perguntar: Qual seria o lugar que corresponderia ao Sol no diagrama Hertzsprung-
Russell? O Sol é uma estrela com temperatura superficial de 5870 K e, por isso, amarela.
Corresponde a classe tipo G2 (abscissas). Encontra-se na sequéncia principal, no qual o
hidrogénio é fundido, no seu ndcleo, para se transformar em hélio. Isto coloca-o na classe de
luminosidade V, com muitas outras estrelas da sequéncia principal.

O final de uma estrela depende da massa da nebulosa inicial, como pode ser observado na figura
13.
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Num determinado momento da evolucdo dos aglomerados estelares, as estrelas de maior massa
desaparecem do diagrama de Hertzsprung-Russell. Enquanto as menos massivas védo evoluir
para anas brancas, as maiores vdo dar origem a um dos mais violentos fenémenos do Universo:
uma supernova. Os residuos que sobram destes fendmenos ndo possuem emissdo térmica
(pulsares e buracos negros) e por isso ndo séo visiveis no diagrama de Hertzsprung Russell.

Estrela como Gigante nebulosa planetaria

Ana branca

vermelha

} : > ®

Estrela
de néutrons

Supergigantes
vermelha  Supermova

Estrela
massiva

Buraco negro

Fig. 13: Evolucéo das estrelas conforme sua massa.

E a morte de uma estrela muito massiva. A sequéncia principal de uma estrela é caracterizada
pela fusdo do hidrogénio para produzir hélio, passando depois a producdo de carbono e
elementos cada vez mais pesados. O produto final é o ferro. A fusdo do ferro ndo € possivel
porgue esta reacao requer energia, ao contrario de a produzir.

A fusdo de diferentes elementos prossegue até que os reagentes se esgotem. Estas fusdes
ocorrem fora do nucleo pelo que, passado algum tempo, a estrela adquire uma estrutura em
capas, chamada estrutura de cebola (figura 14b), com elementos mais pesados nas camadas
mais proximas do nucleo.
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Fig. 14a: Restos de uma supernova. Fig. 14b: Estrutura em capas do interior de uma estrela antes de
explodir como uma supernova.

Uma estrela de 20 massas solares apresenta as seguintes fases:

10 milhdes de anos a queimar hidrogénio no seu nucleo (sequéncia principal);
1 milhdo de anos a queimar hélio;

300 anos a queimar carbono;

200 dias a queimar oxigénio;

2 dias a consumir silicio: a explosdo da supernova € iminente.

Quando, finalmente, a estrela tem um nicleo de ferro, ndo sdo possiveis mais reaces nucleares.
Sem a pressao de radiacédo da fuséo para equilibrar a gravidade, o colapso da estrela € inevitavel,
sem a possibilidade mais igni¢cGes nucleares. Durante 0 colapso, 0s nucleos atdmicos e 0s
eletrbes agrupam-se formando neutrdes e a parte central do nucleo torna-se uma estrela de
neutroes.

As estrelas de neutrbes sdo tdo densas que um colher de cha pesaria tanto como todos os
edificios de uma grande cidade. A medida que os neutres sdo compactados mais nenhuma
contracdo ocorre. A queda de particulas a partir das camadas mais exteriores da estrela, a
velocidades da ordem da quarta parte da velocidade da luz, atingem o ndcleo e séo subitamente
paradas. Isto causa um ressalto, produzindo uma onda de choque que é um dos processos mais
energéticos que sdo conhecidos no Universo (figura 14a): uma so estrela em explosdo pode
brilhar mais que uma galéxia inteira, composta por bilides de estrelas.

Durante este ressalto as energias sdo tdo grandes que alguns elementos mais pesados que o ferro
sdo criados (como o chumbo, o ouro, o uranio, etc.). Estes elementos emergem violentamente
durante a explosdo e sdo ejetados juntamente com todo o material da estrela. No centro do
material ejetado permanece uma estrela de neutrdes girando a grande velocidade ou, se a estrela
era suficientemente massiva, um buraco negro.

Quando uma estrela explode como supernova, 0s atomos leves das camadas exteriores caem
em direcdo aos atomos mais pesados do interior e, finalmente, ressaltam no nucleo central
maci¢o. Um modelo simplificado para o ressalto dos &tomos pesados contra o nucleo macico,
e 0 destes contra 0s mais ligeiros que surgem por tras, caindo das camadas superficiais dessa
gigantesca cebola (figura 14b), pode ser representado de forma fécil, e um tanto espetacular,
com uma bola de basquete e uma bola de ténis, deixando-as cair juntos sobre um terreno duro
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(figural5). Neste modelo, o solo representa o nicleo macigo da estrela de neutrdes, a bola de
basquete seria um atomo pesado que ressalta do nlcleo e empurra 0 &tomo leve que vem por
tras, representado pela bola de ténis.

LA

Fig. 15: Deixamos cair ao mesmo tempo uma bola de basquete e uma de ténis.

Para realizar o modelo, coloque a bola de basquete a altura dos olhos e sobre ela a bola de ténis,
0 mais vertical possivel. Largue as duas ao mesmo tempo. Pode prever que a altura de ressalto
seja igual a altura de partida, ou até menor, devido a friccdo e & energia dissipada para o chao.
No entanto, o resultado é bem diferente.

Ao largar as duas bolas, elas chegam quase ao mesmo tempo ao solo. A bola grande ressalta
elasticamente e retrocede praticamente com a mesma velocidade com que chegou. Nesse
momento choca com a pequena bola de ténis, que desce com a mesma velocidade com a que a
bola de basquete sobe e a pequena sai disparada com grande velocidade para acima, atingindo
uma altura muito mais alta do que a que foi largada. Se esta experiéncia for repetida usando um
maior nimero de bolas, ou bolas mais leves, as velocidades de ressalto serdo fantasticas.

No modelo apresentado, a bola pequena chega a ultrapassar o dobro da altura inicial de queda
das duas. De fato, é necessario ter cuidado para que ndo quebre nada, no caso de realizar a
experiéncia dentro de um edificio.

Esta experiéncia pode ser realizada em sala ou em outro lugar fechado, ainda que seja preferivel
fazé-la ao ar livre. Pode ser realizado de uma janela alta, mas é dificil que as bolas caiam
perfeitamente verticais e podem ressaltar com grande forca em direcdes imprevisiveis.
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Em algumas lojas de brinquedos, ou lojas de Museus de Ciéncia, sdo vendidos brinquedos
conhecidos como “Astro Blaster”, baseados no mesmo principio. Consiste em quatro pequenas
bolas de borracha, de diferentes tamanhos, unidos por um eixo. A bola menor sai disparada
depois do sistema atingir o solo.

Uma estrela de neutrBes € o que resta de uma estrela muito massiva que colapsou e que langou
as suas camadas numa exploséo de supernova. As estrelas de neutrdes ndo sdo, normalmente,
maiores que algumas dezenas de quilometros. Como o préprio nome indica, consistem num
aglomerado de neutrdes empilhados com uma densidade incrivel: um simples dedal desta
matéria pesaria milhGes de toneladas.

Uma estrela de neutrdes € formada se a supernova tiver entre 1,44 e 8 massas solares.

Um pulsar é uma estrela de neutrdes que gira com extraordinaria rapidez (figura 16). Quando
uma estrela massiva colapsa, as camadas exteriores caem na direcdo do nucleo e comegas a
girar devido a conservacdo do momento angular. E semelhante ao acelerar da velocidade de
rotacdo de um patinador quando este recolhe os bracos.

O campo magnético da estrela cria fortes emissdes eletromagnéticas na direcdo do seu eixo.
Mas como o eixo do campo magneético ndo costuma coincidir com o eixo de rotacédo (tal como
0 que acontece na Terra), esta emissdo gira como um gigantesco farol cosmico. Se o jato de
emissao esta direcionada para a Terra, detetamos pulsacdes a um ritmo muito regular.

Em 1967, Hewish e Bell descobriram o primeiro pulsar, Os pulsos provinham de ponto no
espaco onde ndo se observava nada em luz visivel. A rapida repeticdo de pulsos era
impressionante — varias vezes por segundo com uma precisao espantosa.
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Fig. 16: Um pulsar é uma estrela de neutrdes em rotacao.

Primeiro acreditava-se que os pulsares poderiam ser sinais de extraterrestres inteligentes.
Depois foram descobertas mais fontes radio pulsantes, incluindo no centro da nebulosa do
Caranguejo Os cientistas sabiam que esta nebulosa foi produzida por uma supernova e puderam,
finalmente, explicar a sua origem. O pulsar PSR B1937+21 é um dos pulsares mais rapidos
conhecidos e gira mais de 600 vezes por segundo. Tem aproximadamente 5 km de didametro e
se girasse apenas 10% mais rapido seria destruido pela forca centrifuga. Hewish ganhou o
Prémio Nobel da Fisica em 1974.

Outro pulsar muito interessante é o sistema binario, chamado PSR 1913+16, na constelagdo de
Aguia. O movimento orbital mGtuo em campos gravitacionais tdo intensos produz pequenos
atrasos nas emissdes que recebemos. Russel Hulse e Joseph Taylor estudaram este sistema e
confirmam muitas previsdes da teoria da relatividade, incluindo a emissdo de ondas
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gravitacionais. Estes dois americanos receberam o Prémio Nobel da Fisica em 1993 por esses
estudos.

Atividade 6: Simulacao de um pulsar

Um pulsar é uma estrela de neutrdes, muito macica, que gira rapidamente. Emite radiacdo, mas
a fonte ndo esta totalmente alinhada com o eixo de rotacdo, pelo que a emissao gira como um
farol. Se o feixe estiver orientado para a Terra, 0 que vemos € uma radiacdo que pulsa varias
vezes por segundo.

Podemos simular um pulsar com uma lanterna (figura 17a) amarrada a uma corda presa ao teto.
Se ligarmos e a girarmos (figura 17b), veremos a luz de forma intermitente cada vez que a
lanterna apontar na nossa direcao (figura 17c).

Se inclinar um pouco a lanterna para que ndo fique horizontal, deixara de ver o feixe de luz, a
partir da mesma posicao. Por isso, apenas observamos a emissdo de um pulsar se estivermos
bem alinhados com a sua rotagéo.

Fig. 17a: Montagem. Fig. 17b: Giramos a lanterna. Fig. 17c: Vemos sua luz de forma
intermitente.

O que & um buraco negro?

Se langarmos uma pedra para cima, a forca da gravidade ird desacelera-la até que regresse
novamente ao solo. Se a velocidade com que a lancarmos for maior, a pedro ird atingir alturas
superiores antes de cair. Se a velocidade inicial for 11 km/s, a velocidade de escape da Terra, a
pedra ndo voltaria a cair (desprezando o atrito do ar).

Se a Terra se contraisse mas mantivesse a sua massa, a velocidade de escape a sua superficie
seria maior, ja que estariamos mais proximos do centro da Terra. Caso se concentrasse até um
raio de 0,8cm, a velocidade de escape seria maior que a velocidade da luz. Como nada pode
ultrapassar a velocidade da luz, nada escaparia da sua superficie, nem sequer a luz. A Terra ter-
se-ia convertido num buraco negro do tamanho de um berlinde.

Teoricamente, pé possivel que existam buracos negros de massas muito pequenas. No entanto
s0 é conhecido um mecanismo que concentre tanta massa na densidade necessaria: o colapso
gravitacional. Para que isso aconteca Sd0 necessarias massas muito grandes. J& vimos a
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formacéo de estrelas de neutrdes como restos de estrelas de 1,44 a 8 massas solares. Se estrela
originaria é ainda mais massiva, a gravidade € tdo forte que o seu interior continua a colapsar
sobre si mesma até se tornar num buraco negro. Por isso, este tipo de buraco negro tera uma
massa Vvarias vezes maior que o0 nosso Sol. A sua densidade de um buraco negro é
impressionante. Um berlinde feito da sua matéria pesaria tanto como toda a Terra.

Apesar de ndo os conseguirmos observar diretamente, conhecemos diversos candidatos a
buracos negros no Universo gragas a emissdo de material por outros objetos visiveis que giram
na sua Orbita, a grande velocidade. Por exemplo, mesmo no centro da nossa galaxia ndo vemos
nada, mas detetamos um anel de gases que gira em redor do centro a velocidades incriveis. A
Unica explicacdo possivel é que |4 exista uma enorme e invisivel massa, varias vezes superior
a do Sol. Isso apenas pode ser um buraco negro, com o raio de Schwarzschild ligeiramente
superior ao do Sol. Este tipo de buracos negros, estdo situados no centro de muitas galaxias,
sdo denominados buracos negros supermassivos.

Atividade 7: Simulacao da curvatura do espaco e de um
buraco negro

E muito simples simular a curvatura do espago causada por um buraco negro usando um pedaco
de tecido elastico: lycra (figura 18) ou com um grande pedaco de malha para fixar compressas.

Fig. 18: A trajet6ria da bola de ténis ndo € em linha reta, € uma curva

Primeiro, estender o tecido ou a malha. Agora, lancar uma bola mais leve (ou um berlinde) ao
longo do tecido. Isto representa um fotdo de luz e a sua trajetoria simula a trajetéria retilinea de
um raio de luz na auséncia de curvatura. Mas, se colocamos uma bola pesada (ex: um baldo
cheio de agua) e langarmos a bola mais leve (ou o berlinde), a sua trajetoria no tecido sera uma
curva, simulando a trajetdria de um raio de luz num espaco curvo causado pela presenca de uma
massa gravitica. O grau do desvio da trajetoria € proporcional a massa e inversamente
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proporcional a distancia. Se afrouxarmos um pouco a tensdo do tecido, € produzida um pogo
gravitacional maior, do qual é dificil a bola leve sair. Torna-se um modelo de buraco negro.
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