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As condigGes simultaneas de equilibrio Virial e equilibrio hidrostatico determinam a existéncia de solugodes
para os modelos estelares mais simples. Utilizando estes dois conceitos mostramos que é possivel caracterizar a

estrutura estelar sem recorrer a integracdo de equagoes diferenciais, ao menos para obter as propriedades globais.

Além disso, discutimos como é que as estrelas geram energia, enfatizando o papel fundamental do decaimento
fraco do préton que controla suas vidas e as impede que explodam em fragdes de segundo, colocando a teoria das
interacgdes fracas em um contexto muito mais visivel e integrado para o estudante e seus professores. Pela sua
abrangéncia e simplicidade, esta abordagem é particularmente adequada para apresentar estes temas no Ensino
Médio.

Palavras-chave: equilibrio Virial, estrelas, equilibrio hidrostatico.

The simultaneous occurrence of Virial and hydrostatic equilibrium determine the existence of solutions for
the simplest stellar models. Using these concepts we show how it is possible to characterize the stellar structure
without having to integrate the relevant differential equations, at least to obtain global properties. Later we discuss
how the stars generate energy. emphasizing the fundamental role of the weak decay of protons controlling the star
lifetime, precluding their explosions in a fraction of a second, thus putting weak interactions on an integrated
and more apparent context for the students and teachers. Because its generality and simplicity, this approach is
particularly useful for the discussion in the Middle / High School.

Keywords: Virial equilibrium, stars, hydrostatic equilibrium.
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1. Introducao

Em um artigo recente [1] discutimos recursos didaticos
para apresentar em sala de aula alguns topicos de Astro-
fisica Estelar, tema que, embora muito rico, formativo e
integrador, rara vez chega concretamente a ser exposto
pelos professores. As razoes para este fato sdo varias
e constituiriam um artigo a parte, mas para algumas
consideragoes gerais nos remetemos ao trabalho antes
mencionado [1] e suas referéncias. Um fato notério é que
os préprios documentos oficiais, os PCN [2], nos con-
tetidos do Ensino Fundamentalcolocam a ”"evolucao das
estrelas, anas brancas, gigantes vermelhas, estrelas de
néutrons e buracos negros”’como temas a serem trata-
dos. Mais ainda, a Proposta Curricular do estado de S&o
Paulo [3] inclui nos contetidos da disciplina de Fisica para
Ensino Médio, o tema ”As etapas da evolugao estelar
(formacao, gigante vermelha, and branca, supernova)”.
E claro que estas inclusdes evidenciam uma avaliacio
positiva da introducao destes temas estelares, embora
nao sejam explicitos os caminhos da formacao, a evolucéo
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e o fim das estrelas nem os aspectos fisicos envolvidos,
0s quais ocupam consideravel espago em livros didaticos
[4] ou paradidéticos [5] de ampla circulagdo. A pouca
insercao da pesquisa em educagdo em Astronomia foi
também apontada no nosso trabalho anterior [1], e nos
referimos a ele para ulteriores informacoes e referéncias,
tanto no &mbito do Brasil quanto no internacional. Os
trabalhos de Polanco Erazo [6] na Colombia e Bandecchi
[7] no Brasil sdo algumas das poucas tentativas de "fusio-
nar”a Astrofisica Estelar com a Fisica do Ensino Médio,
apresentando-a como uma sintese e um paradigma a ser
introduzido com vantagens aos alunos dessas faixas eta-
rias. Em outras palavras, existem vantagens notoérias na
discussao das estrelas como exemplos da Fisica do Ensino
Médio, e acreditamos que isto possa reforgar e contex-
tualizar o ensino dos fenémenos basicos da Mecénica,
Eletromagnetismo, Termodinamica e outros que ja estdo
inseridos nos curricula em vigéncia.

O objetivo principal do nosso trabalho precedente [1]
foi o de mostrar como a manutencao simultanea do equi-
librio Virial (associado & partilha da energia) e equilibrio
hidrostatico (balango entre a gravitagio e as forgas de
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pressdo) levam a concluir que existe uma massa maxima
para as estrelas compostas de gas e radiagao, e que aquela
precisamente acontece quando esta tltima componente
comega a dominar a pressdo total. Os valores obtidos
para Mp,q, com esta estimativa, entre 100 —200M ¢, coin-
cidem dentro de um fator numérico da ordem da unidade
com as observacoes das maiores massas de estrelas re-
ai Vamos abordar agora a descrigdo das estrelas mais
bésica utilizando de novo estes conceitos de equilibrio, e
discutir alguns fatos importantes das reagdes nucleares
que sustentam a estrutura estelar.

Acreditamos que estes conceitos possam ser transmi-
tidos de forma efetiva aos alunos do Ensino Médio, em
linha com as sugestoes curriculares antes mencionadas.
Veremos também o efeito integrador da discussdo qua-
litativa e quantitativa da Astrofisica Estelar de forma
pratica e acessivel para o professor em sala de aula.

2. A relagao massa-raio das estrelas e
quantidades decorrentes das relagoes
de equilibrio

Como é bem sabido, a equacdo fundamental que estabe-
lece o estado mecanico do gas é a chamada equacao de
equilibrio hidrostatico para uma esfera auto-gravitante

dP Gmp
> 1
dr r2 (1)

onde m (r) é a massa encerrada no raio r. A solugdo da
equagao em termos da funcdo pressaoP(r) estabelece
que a estrela esta sujeita aobalancode forgas de pressao e a
gravitagdo, escrita genericamente como) . P; = 7 Py,.4, 'na
Ref. [1], onde a "pressdo gravitacional”foi identificada
com o efeito de variar a energia arespeito do volume que
esta ocupa [8],de forma totalmente geral.

Embora o procedimento rigoroso consista na integra-
¢ao da equagao conjuntamente com outras similares
que determinam toda a estrutura das estrelas, nos textos
de ensino superior (por exemplo, [9]) a discussao das solu-
¢oes da equagao comeca geralmente com a ordem de
grandeza e dependéncia da pressdo P(r) com as varidveis
fisicas (raio, massa, densidade) convertendo a equagao
diferencial em uma equagao de incrementos finitos. Este
procedimento pode (e deve) ser trasladado & sala de aula
do Ensino Médio ja que dispensa os conceitos do calculo,
e mesmo assim evidencia quantitativamente fatos impor-
tantes da estrutura estelar. O procedimento padrao é
o de substituir diferenciais por incrementos, no caso os
maximos incrementos possiveis (ou seja, AR = R— o
incremento entre o raio no centro (0) e a superficie da
estrela (R) etc.). Desta forma a equagio se converte

L Ao longo deste trabalho as massas sdo medidas/referenciadas &
massa do Sol, Mg = 1,99 x 10%0kg, assim como as luminosidades
a luminosidade solar L) = 4 x 10%3ergs—1 = 3,83 x 1026 e os
raios ao raio solar , Rg = 6,96 x 108m [9].
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em

G (M —0)(p. —0) AR

_ GMp.
AR? B

P.—0= — Pe 2

ja que a pressao na superficie estelar é nula por defi-
ni¢do, enquanto toda a massa M estd incluida quando
chegarmos a superficie. Com a hipotese adicional p. =
cte =3M/ 47 R?, chegamos a estimativa usual que mos-
tra a pressao central P, %f . O mesmo procedimento
aproximado na equagdo da conservagao da massa

- = 4r?p (3)

leva de imediato a
M —0=47AR’AR (p. — 0) = M = 47R%p.  (4)

onde a falta do fator ”3”usual no denominador é devida,
obviamente, ao fato de nao termos feito uma integracéo
genuina da equagao . Em todas estas estimativas fa-
tores numéricos tais como 2,7 etc. sdo costumeiramente
ignorados em favor de uma transparéncia nos procedi-
mentos que resultam em uma melhor visualizagao da
relacdo entre a fisica do problema e sua implementacéo
matematica, coisa que consideramos da maior importan-
cia para alunos do Ensino Médio e que facilita muito a
tarefa do professor.

A equacéo parece bastante simples, mas ja permite
uma compreensao importante da estrutura estelar. E evi-
dente que se considerarmos p. = cte, entao o raio estelar
deve crescer como R o« M'/3. Mas esta ultima é uma
hipétese muito forte, é de esperar que a densidade caia
substancialmente para fora, até atingir um zero na super-
ficie. Uma queda deste tipo, por exemplo p o< 1/r leva de
imediato, substituindo na equacao a Roc M'Y/2. Esta
diferenga pode ser convertida em um teste simples, ja
que existem véarias estrelas da Seqiiéncia Principal com
raios e massas bem medidos.

Os dados de massas e raios para o conjunto de estrelas
listado na Tabela 1 sdo mostrados na curva preta (Fig.1),
enquanto a relagdo massa-raio que supoe uma queda na
densidade p o< 1/r ajusta muito bem (acima de ~ 18M,
existe uma ”quebra’neste plano, produto do fato que por
volta desse valor as estrelas sao totalmente convectivas,
mas o transporte de energia ndo foi aqui considerado em
favor da simplicidade e preferimos nos limitar a estrelas
abaixo desse valor limiar). A hipétese de p. = cte levaria
a uma dependéncia bem mais forte M o R, em bastante
desacordo com os dados. Assim, concluimos que deve
existir uma queda importante na densidade estelar desde
o centro até a superficie.

Podemos agora combinar esta informacdo com a re-
lacdo de equilibrio Virial, que indica como a matéria
estabelece a partilha entre a energia interna E;,e a gra-
vitacional Egrqy

Egra'u +2E;,: =0 (5)
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Tabela 1: O conjunto de estrelas com massas e raios medidos e T calculadas com a equagdo @ Existem algumas incertezas nas
medidas individuais que n3o afetam substancialmente a conclusdo p # p. , apontando para uma fun¢do decrescente com o raio.

Tipo Temperatura Temperatura Luminosidade

Nome Espectral Massa (M) Raio (Rp) média T (10°K)  efetiva Tepp (102K) (Le)
! Orionis BO 15,5 6,4 5,3 30 28800
B Lyre Aal B1 13 6 4,8 30 26000
1 Scorpii B2 8,3 3,7 4,9 24 3900
7 Andromedae A B5 6,5 3,8 3,4 12 1136
a Coronz Borealis A A0 3,2 2,5 2,8 9,7 74
BPictoris A5 2,1 1,7 2,7 8 8,7
7 Virginis FO 1,7 1,3 29 6,7 4
n Arietis F5 1,3 1,2 2,4 6,4 2,5
Sol G2 1 1 2.2 5.8 1
« Mensae G5 0,93 0,93 2.1 5,6 0,8
70 Ophiuchi A KO 0,78 0,85 2 5,3 0,13
61 Cygni A K5 0,69 0,74 2 4.5 0,16
Gliese 185 MO 0,47 0,63 1,7 3,5 0,09

Como discutido na Ref.[1], as estrelas devem satisfazer
esta condicdosempre na Seqiiéncia Principal, e assim po-
demos escrever explicitamente os dois termos da equagéo
: o primeiro Eg.q, ~ GTJY[Z (o coeficiente para uma
esfera é 3/5, mas pode ser ignorado em este tipo de es-
timativa), e E;,; que decorre de multiplicar a energia
térmica de uma particula kT (onde temos escrito T
para a média espacial da temperatura no interior estelar)
pela quantidade de particulas mMp, com m, a massa de
um préton (nicleo de hidrogénio). Assim temos que
GM? M6 -

7~ my kT (6)
e poderemos inferir imediatamente a temperatura média
de qualquer estrela conhecendo sua massa e raio utili-
zando esta relacdo. Por exemplo, para o Sol temos que

T ~ 2.2 x 10°K. Como a energia de um féton que conse-

M/M,,
164
14
12

10

Figura 1: Comparacdo entre os dados me massas e raios da
Tabela 1 (simbolos pontuais) e uma expressio M o R? que
decorre de supor uma queda na densidade  1/r (curva cheia).
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gue ionizar hidrogénio é de ~ 10° K, vemos que o interior
solar deve ser totalmente ionizado, e ndo composto de
gas neutro. Note-se que a relagdo Virial @ prescinde
totalmente do conhecimento detalhado do interior (distri-
buigdo da densidade, transporte de energia etc.), ou seja,
sequer é necessario supor que a densidade cai substan-
cialmente na dire¢ado da superficie tal como deduzimos
anteriormente. E ainda observamos que, devido a que a T'
deve ser menor que a temperatura central T,, aquela é um
limite inferior para esta ultima, a qual esta relacionada
diretamente com as reagdes nucleares que sustentam a
estrutura, tépico de grande interesse que abordaremos a
seguir.

Uma segunda caracteristica importante das estrelas
é a chamada relacdo massa-luminosidade. A luminosi-
dade estelarL, ou energia emitida por unidade de tempo
(ou seja, poténcia) é diretamente medida conhecendo a
distancia Da estrela, e esta ultima pode ser obtida por va-
rios métodos diferentes. Se ndo soubermos absolutamente
nada das distancias, o que podemos medir das estrelas é
o fluzo de energia F'(supondo que ele é carregado na sua
totalidade pela luz que detectamos, e ndo por qualquer
outro agente ”invisivel”, tal como neutrinos). Das pro-
postas curriculares do Ensino Médio fica claro que estas
duas quantidades estao relacionadas simplesmente por

L
oz F (7)

Tentaremos agora um calculo simples do fluxo utilizando
uma abordagem intuitiva do interior da estrela. Embora
sequer tenhamos escrito a equacao que determina a tem-
peratura como func¢do da coordenada radial (a qual é
analoga as equagoes e ), podemos dizer que o
fluxo de energia precisa ser proporcional a diferenca de
temperaturas. Isto é enfatizado muitas vezes no Ensino
Médio, diz-se que o calor passa das regides quentes para
as frias cada vez que ha uma diferenca AT. Mas para se
transportar, o calor, representado pelos fétons no inte-
rior estelar, estes fétons precisam escoar colidindo com
a matéria. Assim, podemos definir um coeficiente que
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contém esta interacdo e que dificulta ou facilita a passa-
gem dos fétons, tal como uma torneira mais ou menos
aberta deixa passar a agua. Este coeficiente serd cha-
mado de opacidade r(este é o nome que tem na teoria da
Estrutura Estelar). Também é apresentado aos alunos
do Ensino Médio que a energia dos fétons (radiacao) é
proporcional & quarta poténcia da temperatura (aT?),
nas discussoes da catastrofe de Rayleigh e Jeans a res-
peito da distribui¢do da energia de um corpo negro [10].
Assim, e de forma totalmente fenomenolégica, mas que
pode ser rigorosamente fundamentada, escrevemos que o
fluxo de radiacao entre o topo e a base de uma camada
esférica deve ter a forma [11]

cte  A(aT?)

F=—x

Kp AR ®)

onde termos ainda introduzido a densidade no denomina-
dor do primeiro fator, ja que se a densidade da matéria
atravessada aumentar, o fluxo deve diminuir e vice-versa.
Com o mesmo grau de aproximacdo anterior AR ~ R
e utilizando que p o« M/R® e T o< M/R (da equagdo
Virial (6)), chegamos de imediato a

2 5 14
Lxrr=TCT M s (9)
p R M RS

desde que k seja considerado constante. Note-se que a
equagao @ também nao usa nenhuma informacao de-
talhada do interior estelar, mas tao somente o teorema
do Virial. Como R se cancela, ndo é necessaria a relagdo
massa-raio nem outro dado de entrada. A Fig. 2 mostra
o acordo bem razoavel entre uma estimativa béasica da
luminosidade como fun¢do da massa e estas tultimas para

as mesmas estrelas da Tabela 1, excluidas as duas de

L/L

o

4000 ~
3000 -
2000 -

1000

o 2 4 & 8
M/M

o

Figura 2: A relac3o entre a luminosidade e a massa em estrelas
de M < 10M () da Tabela 1. A curva sobe rapidamente e resulta
um pouco mais empinada que L « M3, esta ultima devida 3
hipétese de opacidade constante e outras simplificacées.
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massas mais altas. Esta exclusao é devida a violagao de
algumas das hipdteses mais béasicas para altas massas,
tal como aconteceu na derivacio da relacio R oc M1/?
anteriormente. Mais ainda, como o coeficiente de opaci-
dade k nao é constante, mas depende da temperatura,
o expoente da relacdo L — Mda Fig. 2 estd mais pro-
ximo de "4”(este é aproximadamente o expoente real da
curva preta) que do ”3”da teoria mais simples. Mas é
importante enfatizar que este quadro mais simples jé é
suficiente para ter uma idéia acurada das razoes pelas
quais as estrelas apresentam as caracteristicas medidas,
no caso L oc M3, com boa aproximacéo.

Por 1dltimo, podemos agora apresentar de forma clara
o problema da dura¢do da vida das estrelas. Mais de
90% das estrelas observadas no céu estao na Seqiiéncia
Principal, e assim este estagio deve ser muito longo. Em
particular, o Sol estd ha uns 4.5 bilhdes de anos nessa
fase. Mas a pequena fragdo de estrelas que ja sairam dela
permaneceram consumindo o seu hidrogénio um tempo
muito varidvel [11]. De fato, a estimativa mais simples (de
novo, sem precisar resolver equagoes de estrutura etc.) e
totalmente geral consiste em dividiro ”combustivel”dis-
ponivel (a massa da estrela, suposta toda de hidrogénio)
pela taxa de consumo do hidrogénio, responsével pela
luminosidade L, ou seja

M

T=T7 (10)
Note-se que supomos aqui que todo o hidrogénio pode
sofrer fusdo, coisa que esta longe de ser verdade ja que
as condicoes fisicas s@o impossiveis de serem sustentadas
para continuar indefinidamentecom a fusdo no carogo
estelar, e assim grande parte do hidrogénio original da
estrela ainda estd intocado quando a fusdo para (isto é
conhecido como o limite de Schoemberg-Chandrasekhar),
mas continuaremos sem entrar em estes detalhes.

A equacgao diz simplesmente que a taxa de con-
sumo de combustivel L é o fator mais importante da
duragao da vida estelar na Seqiiéncia Principal. Mas ja
vimos que esta luminosidade depende muito da massa
M, ou seja, as estrelas mais massivas sao muito mais
luminosas. Isto quer dizer que, embora possuam muito
”combustivel”; o gastam muito mais rapidamente. Uti-
lizando que L o< M3 segundo a equacio @, temos de
imediato que 7 oc 1/M?. Pelas mesmas razoes apontadas
antes, a expressao exata é um pouco mais pronunciada
nas massas baixas (7 oc 1/M?3) e um pouco menos nas
massas altas (7 o« 1/M), de tal forma que temos obtido
uma espécie de média. Esta expressao justifica que as
estrelas de maiores massas residem na Seqiiéncia Princi-
pal por tempos muito menores que o Sol, da ordem de
~ dezenas de milhdes de anos, devido a queima nuclear
muito rapida, enquanto as mais leves ainda permanece-
rao nela por ~ bilhdes de anos, ja que seu dispéndio de
”combustivel’é muito vagaroso. Poderiamos apontar um
paralelismo com outros sistemas similares: um automével
de corrida, por exemplo. Como a principal caracteristica
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deve ser a velocidade, o carro precisa ser abastecido logo,
j& que a poténcia desenvolvida (L) é muito grande. Por
outro lado, um carro "econémico”pretende exatamente
o contrario, roda muito com uma quantidade pequena
de combustivel e assim sua ”vida”é muito maior, em
correspondéncia exata com o caso das estrelas.

3. As reacoes nucleares no Sol e nas
estrelas da Seqiiéncia Principal [11]

Sendo o hidrogénio o elemento mais abundante da na-
tureza, se formos convidados para “adivinhar” a reacao
de fus@o mais simples no interior estelar, certamente
tentarfamos H + H —2He . Mas o ntcleo de ?He sim-
plesmente ndo existe, se formado decai imediatamente
em dois hidrogénios (a repulsdo Coulombiana entre os
dois prétons componentes ndo permite estado ligado).
O tnico estado ligado de dois prétons ou néutrons que
existe é o deuteron 2D (o nticleo de deutério, onde um
néutron adicional existe junto ao préton, encontrado na
chamada "dgua pesada’nos reatores nucleares, D20 ) e,
para o qual um dos protons precisa decair em um néutron
por meio de uma reacdo fraca

H+H—=*D+B"+v (11)

onde A7 indica um pésitron e ¥ um neutrino que leva
embora 0 momento angular em excesso. Agora bem, este
decaimento deve acontecer justamente quando os dois
prétons colidem, de tal forma de permitir a formagao
do deuteron. Levando em conta que uma colisao deste
tipo tem uma duracdo de ~ 10745 antes das particulas
se afastarem demais, é possivel ver que esta conversao
na equagao (11) simultdnea com o momento da colisdo
é muito, mas muito rara. De fato, na maior parte das
colisbes os dois protons voltam a se separar sem ter
fusionado. A Fig. 3 mostra que somente uma em 10%8co-
lisdes leva efetivamente a fusao e formagao do deuteron.
Ainda mais, a energia de ligagdo do deuteron é, porém,
pequena, somente 2.2245 MeV, ou seja, uma fracdo de
0.24% da massa do préton, mas suficiente para fazer que
a reagao (11) seja exotérmica, j& que compensa os 0.42
MeV de energia cinética média do pésitron e do neutrino,
ou os 1.422 MeV se deixarmos o positron se aniquilar.
Mas o deuteron é realmentemuito fragil: existe uma com-
pensacdo quase perfeita devida a atracdo nuclear que
compensa a energia cinética inicial e permite esse estado
ligado fundamental para a prosseguimento das reagoes
nucleares.

Nos cursos do Ensino Médio é ensinado que a vida
média do néutron livre, determinada pela intensidade da
interacdo fraca, é da ordem de 11 min antes dele decair
em um proéton. Temos assim, no caso estelar, uma vari-
ante que evidencia a "fraqueza”’destas interagoes fracas.
E importante destacar que, ao precisar de uma interacao
fraca, este primeiro estidgio produz um longo intervalo
temporal para um proton ser convertido em néutron e
passar a formar parte do deuteron. Podemos quantificar

DOI: http://dx.doi.org/10.1590/1806-9126-RBEF-2019-0031

€20190031-5

esta afirmacao escrevendo a vida média do préton nesta
conversao, a qual, para as condi¢bes do interior solar,
resulta 7, ~ 7 X 10%anos . Isto quer dizer que séo as
interagoes fracas as responsaveis por “esticar” a vida
das estrelas para bilhdes de anos, se fosse somente pe-
las forcas nucleares e Coulombianas, ou seja,se existisse
um “dipréton”ligado, o hidrogénio do Sol fusionaria ra-
pidamente, ndo em bilhoes de anos, mas em fracoes de
segundo (!). Assim, sem as interagoes fracas as estrelas
como o Sol sequer existiriam, explodindo, se formadas,
em tempos curtissimos. Outra forma de dizer o mesmo
é que, se nos focarmos em um unico proton, este colide
bilhGes de vezes com outros, e mesmo assim péde nunca
decair e produzir o deuteron que continuaré a seqiiéncia
de reagoes. Mas como o nimero total de prétons total é
gigantesco, ordens de grandeza maior que a probabilidade
10728 por colisdo apontada na Fig. 3, o niimero de fusoes
é muito grande e sustenta a estrutura solar embora a cada
segundo o Sol irradia ao espaco 3.8 x 10261V, As estrelas
vivem bilhdes de anos, e permitem o desenvolvimento de
vida nos planetas que as circundam, porque as interacoes
fracas assim o determinam, "regulando”a fusdo nuclear
para que acontega de forma vagarosa e ndo explosiva.
Acreditamos que esta conexao da vida das estrelas com
o estudo das forgas elementares é muito enriquecedora e
significativa para discussdo em sala de aula.

Uma vez produzido, posteriormente o deuteron D cap-
tura um préton, produzindo 3He, o qual por sua vez
fusiona com outro igual para completar a chamada ca-
deia chamada de PPI

H+H—-D+B"+v
D+ H —°He+~
He +% He —* He + 2H. (12)

Portanto, de forma efetiva houve uma conversao de 4
prétons em um 4 He, com liberacdo de energia na forma
de neutrinos, positrons e gamas. Mas esta "conversao
de hidrogénio em hélio”esta longe de ser algo simples
(de fato, somente a reacdo do meio do conjunto (12) é
conversao de hidrogénio em hélio !) e vale a pena enfatizar
como existem estagios sutilmente ”sintonizados”para que
isto finalmente aconteca, talvez dando espago para uma
discussdo em termos do chamado Principio Antrépico
[12] que mostra um Universo "sintonizado”de tal maneira

- @+® 99.9999...%

\@+8 1 de cada 1028
My
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Figura 3: Na maioria esmagadora das colisGes os dois prétons
emergem intocados porque n3o podem se ligar. Somente em

1/10%® colisdes um deles decai em um néutron (parte inferior a
direita), dando inicio a cadeia de fusdo PPI.
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que permite a existéncia de observadores humanos que o
estudam.

Uma ultima questdo de amplo interesse tem a ver com
esta longa dura¢do da vida das estrelas, ja justificada
mais acima. Sabemos que os céus do Mundo Antigo eram
essencialmente os mesmos que vemos hoje. Nada mudou
substancialmente depois de véarios milénios. Isto quer
dizer que o estado das estrelas é notavelmente robusto,
ao menos em escalas da civilizacdo humana. Como é
que acontece esta estabilidade para as estrelas brilharem
(por bilhdes de anos, segundo acreditamos)? A resposta
é que as estrelas possuem um termostato natural. Um
termostato é um dispositivo que se encarrega de manter a
temperatura constante. A chave para que o Sol e as estre-
las se mantenham estacionarias sem explodir ou colapsar
estd na relagdo entre a pressdo e a taxa de fusdao que
libera energia, e que depende bastante da temperatura.
Da mesma forma que um termostato aumenta a liberacéo
de energia se a temperatura cai, e a diminui se o sistema
esquenta demais, as estrelas reagem de forma anéloga.

Suponhamos que a taxa de fusdo nuclear aumenta por
qualquer razdo em uma regiao do interior da estrela. A
seqiiéncia de processos que acontece é

a) a temperatura aumenta por causa de uma maior
liberacao de energia;

b) como PV = nRT, a pressao também aumenta;

¢) a maior pressdo exercida, o interior se expande
(vagarosamente) para manter o equilibrio hidrostético;

d) assim, a densidade e a temperatura decrescem;

e) a taxa de reagdes, que depende muito de T', decresce
e entra de novo em equilibrio

Agora, se porventura acontecer o contrario, uma dimi-
nui¢do da produgao de energia, temos que

a) a temperatura diminui;

b) como PV = nRT, a pressdo também diminui;

¢) com pressao menor, o interior se contrai (vagarosa-
mente) para manter o equilibrio hidrostatico;

d) assim, a densidade e a temperatura crescem;

e) a taxa de reagoes cresce com a T maior e entra de
novo em equilibrio

Esta descricao é baseada nos fatos fisicos basicos e
também dispensa qualquer ferramenta matemaética so-
fisticada, e constitui outro argumento importante para
uma discussao dos temas da estrutura das estrelas.

4. Conclusoes

Temos discutido alguns fatos basicos, mas muito rele-
vantes do ponto de vista fisico, para levar a discussao
a sala de aula do Ensino Médio a respeito da estrutura
das estrelas utilizando uma versao algébrica do equili-
brio hidrostédtico e o equilibrio Virial. Posteriormente
apresentamos um argumento solido que mostra cémo
as interacoes fracas sdo determinantes para a vida das
estrelas através da regulagem das reagoes nucleares, mais
precisamente, do primeiro estdgio no caminho da fuséo
do hidrogénio, esta tltima apresentada em geral sem
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qualquer menc¢ao ao decaimento. Estes temas e desdo-
bramentos simples (precedidos, por exemplo, de uma
observacao do céu estrelado) podem constituir um con-
junto de aulas de interesse e relevancia para os alunos
do Ensino Médio, levando a questionamentos e exten-
soes de importancia, e o que é mais importante, a uma
apreciacao "viva”de alguns tépicos da Fisica que, embora
obrigatoérios, aparecem quase sempre descontextualiza-
dos. As referéncias [1, 4, 5, 7, 13] contém assim material
para o preparo de uma seqiiéncia didatica basica que
pode ser adaptada ao tempo disponivel e necessidades de
cada escola, fazendo efetiva a sugestdo dos PCN e outras
diretrizes.
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