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RESUMO

A compreensdo do universo, sobretudo das estrelas, sempre foi um desafio para a
ciéncia. Desde a antiguidade até os dias atuais, estudos foram e sdo realizados no intuito
de explicar fendmenos relacionados ao universo. Utilizando-se de revisoes
bibliogréficas, o presente trabalho tem como objetivo descrever o fenémeno do brilho
estelar, ou seja, o brilho colorido de uma estrela. Foram incluidas informacdes sobre as
estrelas, desde suas formacOes até seus desaparecimentos (mortes). Uma parte do
Trabalho de Concluséo de Curso foi dedicada ao detalhe das peculiaridades do sol. O
conceito de luz e cor ganhou forma através da Optica, detalhado em seu espectro
eletromagnético. Na atualidade, é notdria a importancia da compreensdo acerca da
explicacdo cientifica para os fenbmenos naturais. Desta forma, € importante desenvolver
no meio académico diferentes maneiras de agucar 0 senso critico a respeito da ciéncia, a
busca pelo conhecimento e a compreensdo de fendmenos naturais, tais como o brilho
das estrelas e suas varia¢fes na coloracao.

Palavras-chave: Estrelas, Brilho, Luz visivel.



ABSTRACT

The understanding of the universe, especially the stars, has always been a challenge for
science. From antiquity to the present day, studies have been and are undertaken in
order to explain phenomena related to the universe. Using a literature review, this paper
aims to describe the phenomenon of stellar brightness, ie, the color brightness of a star.
Information about the stars were included, since their formation until their
disappearances (deaths). A part of the Work Completion of course was devoted to detail
the specifics of the sun. The concept of light and color took shape through the optical,
detailed in his electromagnetic spectrum. Nowadays, it is evident the importance of
understanding the scientific explanation for natural phenomena. Thus, it is important to
develop in academia different ways to sharpen critical thinking about science, the search
for knowledge and understanding of natural phenomena, such as the brightness of the
stars and their variations in coloration.

Keywords: Stars, Brightness, Visible light.
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1. INTRODUCAO

Os fendmenos naturais sempre foram alvos das pesquisas cientificas. Como se
sabe, a Fisica € a ciéncia que estuda a natureza e seus fenbmenos, analisando suas
relacOes e propriedades, desde particulas elementares até o universo como um todo. Em
noites com poucas nuvens, é facil perceber o brilho de uma estrela e suas distintas

coloracdes, mas nem sempre é facil explicar tal fendmeno.

Nas escolas, o tema proposto no trabalho, bem como diversos outros fendmenos
naturais, ainda é pouco divulgado. Muito se conhece sobre a astronomia, mas ndo o
suficiente para se tornar relevante ao que se pode descobrir sobre os mistérios ocultos na

imensidao do universo.

Portanto, o trabalho que se segue tem como objetivo propor uma explicacdo
cientifica para o brilho colorido das estrelas. Além disso, busca esclarecer algumas
duvidas acerca do processo evolutivo das estrelas, dando énfase ao sol, além relacionar
sua coloragdo com suas massas e luminosidades, a fim de facilitar a compreenséo futura
do espectro eletromagnético. Por fim, tornar compreensivel a correlacdo das

propriedades quimicas e térmicas das estrelas com suas cores aparentes.

Todo o contetido foi baseado em referenciais bibliograficos como: livros, artigos
cientificos, monografias e pesquisas realizadas em acervos digitais. Inicialmente,
utilizou-se a pesquisa nos acervos digitais disponiveis nos periédicos on-line, valendo-
se de palavras-chave como: estrelas, sol e espectro eletromagnético. Em seguida,
procedeu-se uma revisdo bibliografica em diversos livros de Fisica fundamental a Fisica

moderna, bem como livros especificos sobre Optica e astronomia.

De posse dos subsidios tedricos necessarios para a producgdo textual, deu-se
inicio a elaboracdo da proposta sobre o tema relacionado as estrelas. Diversas imagens
foram utilizadas como suporte no estudo em pauta, com o proposito de facilitar a
compreensdo e agugcar a curiosidade do leitor pela tematica escolhida. Contudo, toda a
argumentacao transcrita no decorrer do trabalho tem carater educativo, bem como

informativo.
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2. FUNDAMENTACAO TEORICA

Por milhares de anos, inexplicaveis fenémenos naturais desafiavam cientistas e
levavam estudiosos de todo o mundo ao limite da busca incessante pelo conhecimento.
No entanto, a ciéncia tem adquirido forca e através da sua evolucdo tem explicado

diversos fendbmenos da natureza.

A natureza é realmente exuberante: o arco iris, 0 som de um trovdo, a luz do sol,
enfim. S&o acontecimentos perceptiveis aos seres humanos, porém com explicacdes
nada triviais, principalmente se vivenciados de forma puramente emocional. Basta um
pouco de discernimento, ou seja, um olhar racional para se perceber quanta Fisica,

Quimica e outras ciéncias estdo envolvidas nestes fenébmenos.

E justamente com o objetivo de explicar como e o porqué do brilho de uma
estrela que a fundamentacdo tedrica deste trabalho abordou topicos pertinentes ao
discurso, a fim de que tal fenbmeno possa ser associado ao conhecimento cientifico
especifico. Foram abordados principios de astronomia, 6tica e da propria quimica para
desvendar esse mistério da natureza que faz referéncia ao tema do trabalho.

O texto deste trabalho de conclusdo de curso foi estruturado da seguinte
maneira: introducdo, fundamentacdo tedrica, consideracBes finais e referéncias. No
primeiro momento da fundamentacédo tedrica, foram abordados assuntos pertinentes as
estrelas: seus aspectos histdricos e evolutivos; relacdo entre massa-dimensao; massa-
luminosidade; classes espectrais; relacdo entre cor-temperatura-luminosidade; bem

como o calculo da distancia da terra a uma estrela.

Prosseguindo a revisdo bibliografica, dedicou-se um espaco direcionado
especificamente ao sol, esclarecendo subtitulos como: histérico evolutivo; constituicao
quimica e sua estrutura fisica (interior solar, fotosfera, cromosfera e coroa). Por fim,
entrando no mérito da Optica, encerra-se a fundamentacdo tedrica acrescentando

conhecimentos sobre o espectro eletromagnético, esmiucando o espectro da luz visivel.
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2.1 ESTRELAS

2.1.1 Aspectos Histdricos

Segundo Gleiser (2006, p. 15), a astronomia é considerada a mais antiga dentre
todas as ciéncias, haja vista que, o mais primitivo ser humano ja observava o0s
fendmenos que ocorriam a sua volta e na medida de sua capacidade intelectual, tentava
compreendé-los. Inicialmente, sua atencdo foi atraida por fendmenos que mais
interferiam no seu cotidiano, como por exemplo: as varia¢Oes alternadas de claridade e

escuriddo, temperatura e clima, associados ao deslocamento do sol.

Em sua evolugdo, conforme Faria (1998, p. 13), 0 homem percebeu que podia se
utilizar das estrelas e demais astros para a sua orientacdo em viagens sobre a superficie
terrestre e sobre os mares. Notou ainda que a regularidade de ocorréncia de varios
fendmenos celestes Ihe permitia marcar ou medir a passagem do tempo, estabelecendo
assim os primeiros calendarios, tdo necessarios as suas atividades, principalmente as

agricolas.

Nogueira et al., (2009, p. 24) complementa, fortalecendo a afirmacao anterior,
dizendo que:
Observagdes atentas revelariam que as estrelas fixas em seu movimento
aparente giram ao redor da Terra um pouquinho mais rapido que o sol — a
cada dia, elas nascem exatamente quatro minutos mais cedo. Entdo, se hum
dia uma dada estrela aparece no horizonte leste exatamente a meia noite, no
dia seguinte ela aparecera na mesma posic¢ao as 23h 56min, dois dias apos as
23h 52min, e assim por diante. Moral da histdria: levam-se aproximadamente

365 dias e seis horas para que uma estrela volte a nascer exatamente na
mesma hora. Surge ai o padrdo do ano (NOGUEIRA et al., 2009, p. 24).

De acordo com Martins (1994, p. 81), o estudo das estrelas através da
astronomia percorreu toda a pré-histéria até a astronomia moderna e contemporanea.
Em 1610, Galileu Galilei introduziu a astronomia, instrumentos opticos que diminuiram
as limitagdes visuais humanas promovendo um espetacular crescimento cientifico com

novas descobertas.

Desde entdo, fisicos e quimicos de todo o mundo utilizaram-se desses

instrumentos para analisar diversas peculiaridades dos espectros de luz provenientes dos
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elementos que compdem o espaco, subsidiando a descoberta dos constituintes do sol e
demais astros (MARTINS, 1994, p. 81).

Dessa forma, observando constantemente o sol, a lua, as estrelas e os demais
corpos celestes, pode-se ndo apenas prever fenbmenos que com eles ocorriam, mas
também criar métodos para determinar sua posi¢cdo na superficie da terra por meio das
posicBes dos astros, e ainda o inicio das estacdes do ano, afirma (NOGUEIRA et al.,
2009, p. 24).

Conforme Faria (1998, p. 15), em 1863, 0 astrénomo italiano Pietro Angelo
Secchi, realizou a primeira classificacdo espectral das estrelas, apos analisar varios
espectros estelares existentes até entdo. Juntamente com o desenvolvimento da
espectroscopia outras importantes técnicas comecgaram a surgir: a fotometria, permitindo
uma analise quantitativa da luz proveniente dos astros; a fotografia astronémica,
permitindo fixar a luz por eles emitida; e varias outras técnicas que, aliadas a construcao

de melhores telescdpios, revelaram novas informac@es sobre 0s astros.

Contudo, no inicio do século XX, a publicacdo da teoria da relatividade, de
Albert Einstein, produziu profundas modificagbes na Fisica e possibilitou novas
descobertas sobre as leis fundamentais do universo, dando margens a novas pesquisas
cosmoldgicas, afirma (MARTINS, 1994, p. 131).

2.1.2 Processo Evolutivo: do nascimento a morte

Segundo Rocha et al., (2010, p. 62), as estrelas, assim como 0s seres humanos,
nascem e atravessam um ciclo evolutivo natural.

Como na natureza viva, 0 mundo estelar é também composto de uma enorme

diversidade. Sua evolugdo ndo é linear, e muitos eventos podem mudar

radicalmente seu curso, como acontece na prépria historia da vida (ROCHA
etal., 2010, p. 62).

De acordo com Silk (1984, p. 226), 0 espago existente entre as estrelas, ou seja,
0 meio interestelar - constituido de nuvens moleculares compostas principalmente de

hidrogénio - é preenchido por gas e poeira.

Presume-se que os grdos de poeira sdo formados de uma combinagdo de
materiais refratarios rochosos, inclusive materiais silicatados, como o
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quartzo. Os nucleos solidos sdo circundados por uma camada volatil de gelo,
tal como gelo de agua, ou, possivelmente, gelo de amdnia ou de metano
(SILK, 1984, p. 231).

O nascimento de uma estrela é causado justamente pelo colapso gravitacional de
uma nuvem interestelar de gas e poeira, que tem seu tamanho variando de dezenas a
centenas de anos-luz e sua massa podendo variar de 100 mil a milhdes de vezes a do sol.
A explosao de uma estrela nas vizinhangas de uma nuvem também pode ser considerada
como condicdo especial para o surgimento de uma estrela, esse fenémeno esta associado

a eventos externos as nuvens moleculares (ROCHA et al., 2010, p. 62).

Para Tipler et al., (2006), a colisdo das moléculas do gas no interior da nuvem
aquece-a gradativamente, tornando o gas cada vez mais denso e capaz de se comportar
como centros de atracdo gravitacional, passando a atrair a matéria circundante.
Dependendo do tamanho da matéria condensada ja se tem a ideia de um embrido estelar,

também chamado de protoestrela.

Agora ja compactada e densa, ao passo que sua massa continua crescendo, seu
nacleo continua se contraindo devido a atragdo gravitacional e sua temperatura se eleva
o suficiente para que o hidrogénio sofra reagdes nucleares, formando elementos mais
pesados, como o hélio, liberando energia e formando uma estrela. A temperatura e a
densidade no nucleo da estrela sdao suficientemente altas para manter reacbes de fusdo
nuclear, contudo a energia resultante dessas reacdes alcanca a superficie da estrela e é
irradiada para o espaco em forma de luz e calor. Logo a recém-nascida comeca a brilhar
(SILK, 1984, p. 226).

Sagan (1985, p. 231) afirma que a fusdo do hidrogénio é finita e o destino de
uma estrela, o final do seu ciclo de vida, depende diretamente da sua massa. Em sentido
inverso, quanto maior a massa de uma estrela mais curta serd sua infancia e sua fase

adulta, e vice versa.

Essas fases estdo associadas a quantidade de hidrogénio que ha na estrela, pois
qguando cerca de 10% a 20% do total do seu hidrogénio for consumido havera uma
alteracdo nas condic¢Oes normais da estrela devido ao aumento da pressdo no seu nucleo.
Ou seja, quando o combustivel para as fusdes nucleares se esgota, a estrutura da estrela

muda e o0 processo de formar elementos mais pesados a partir dos mais leves e de ajustar
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a estrutura interna para balancear a gravidade e a pressao se alteram (ROCHA et al.,
2010, p. 66).

A massa da estrela € proporcional a quantidade de energia. A massa de um
atomo de hélio obtido por fusdo € sempre menor que aquela de dois atomos de

hidrogénio que lhe deram origem (Tipler et al., 2006).

Para Rocha et al., (2010, p. 63), parte significativa da massa resultante da fusdo
dos atomos de hidrogénio é transformada em energia, segundo a formula de Albert
Einstein: E = mc?, na qual E é a energia; m, a massa; e ¢, a velocidade da luz no vécuo
(300 mil Km/s). Essa relacdo matematica deixa claro que mesmo uma massa pequena
pode gerar quantidades enormes de energia. Todavia, esta mesma energia disponivel
determina o tempo de vida de uma estrela. Portanto, quanto maior a massa da estrela

maior sera seu consumo de hidrogénio.

Conforme Sagan (1985, p. 238), quando uma estrela produz uma quantidade de
energia nuclear muita elevada seu excesso causa-lhe a morte, a qual dependera de sua
massa e do ambiente em que vive. Estrelas com massas bem superiores a do sol, sofrem
explosdes catastroficas na sua morte e isso acontece quando a temperatura em seu

nucleo atinge cerca de cinco bilhdes de Kelvin.

Segundo Tipler et al., (2006), na tentativa de reestabelecer o equilibrio, o nlcleo
estelar se contrai aumentando sua temperatura central, isso resultard no aumento das
reacOes nucleares e a consequente produgdo de energia. Depois que o hidrogénio se
transforma em hélio, da-se inicio a um novo ciclo que resultara em atomos de carbono.
No entanto, para que esse processo ocorra, a temperatura da estrela deve alcangar o
valor de 10® K. Com isso, as camadas externas se expandirdo aumentando seu raio,
enquanto a luminosidade permanece constante. Pode-se dizer, nesse momento, que sua

fase evolutiva se completou.

Uma estrela pode se extinguir de duas formas, dependendo claro da sua massa.
Quando ela possui massa inferior a 8 massas solares, grande parte dessa massa é perdida
durante a queima do hélio. Ja as estrelas com massas entre 10 e 40 massas solares
morrem através de explosdes, devido a fundi¢do dos nucleos atémicos, liberando todos

os tipos de elementos quimicos desde o hélio até o ferro (FRIACA et al., 2008).
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Gamow (1945, p.167) afirma que nem todas as estrelas sofrem explosdes
catastroficas. Apos a fase gigante vermelha, elas perdem suas camadas mais externas,
deixando apenas uma estrela de brilho intenso no centro, rodeado de imensas nuvens,
chamadas de nebulosas. Essa estrela evolvida pela nebulosa, que possui uma
temperatura entre 30 mil e 150 mil Kelvins, ird se contrair e formar um objeto

extremamente denso, chamado ana branca.

Nesta fase, a estrela ndo possui mais fontes de energia nuclear para realizar
fusdo e emitira o resto de calor em forma de luz, até que se resfrie completamente. Sem
luz e sem vida, ela assume a forma arredondada de um rochedo de carbono (GAMOW,
1945, p.167).

Além da massa inicial da estrela, outro fator determinante no seu destino final é
a forte interacdo fisica com outra estrela, causada pelas suas proximidades nos sistemas
binarios. Estrelas girando prdximas umas das outras possibilitam a troca de matéria
entre elas. Nesse processo, uma pode extrair da outra a maior parte da massa, bem como
seus produtos atdbmicos, que sdo transferidos para a estrela maior a qual, solitaria,

seguird sua sequéncia evolutiva (ROCHA et al., 2010, p. 69).

2.1.3 Relacdo Massa - Dimensao

Segundo Horvath (2008), as estrelas com raios muito menores do que o sol sdo
chamadas Anés, ao passo que as estrelas ditas Gigantes possuem raios muito maiores.
As estrelas com massas entre 0,1 e 1 massas solares sdo 100 vezes mais numerosas que

as estrelas com massas entre 1 e 10 massas solares.

De acordo com Oliveira Filho et al., (2004), as estrelas que apresentam massas
entre 0,8 e 10 massas solares atravessardo as fases de gigante e supergigante ao
consumirem o hidrogénio do centro. Apoés isso, ejetardo uma nebulosa e se tornardo
uma ana branca, que apresentara um raio equivalente ao do sol (696 mil Km), sera

aproximadamente 20 vezes maior que ele, além de 20 mil vezes mais brilhante.

Também conhecida como and degenerada, a estrela dita ana branca pode atingir
uma densidade de até 5.10° g/cm?>. Outra curiosidade das ands degeneradas é que quanto

maior sua massa menor o seu raio e quando perdem sua luminosidade recebem o nome
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de ands negras, pois deixam de ser visiveis e arrefecem até entrar em contato com o
universo (TIPLER et al., 2006).

Por outro lado, Friaca et al., (2008) afirma que se a estrela iniciar sua vida com
massa entre 10 e 25 massas solares tem grandes chances de se tornar uma estrela de
néutrons apos a fase de supergigante, ejetando grande parte de sua massa em uma
explosdo de supernova. Terd entdo, uma temperatura na sua superficie de
aproximadamente 1 milhdo de Kelvin, massa de 1,4 massas solares e um raio de cerca
de 20 Km.

A estrela de néutrons é resultado do que sobra das supernovas e é formada
exclusivamente de néutrons que sdo submetidos a uma componente repulsiva, dando
equilibrio a pressdo gravitacional. Elas giram em velocidades extremamente altas e

possuem massas que variam de 1,7 a 3 massas solares (TIPLER et al., 2006).

De acordo com Oliveira Filho et al., (2004), se a estrela no inicio de sua vida
possuir massa entre 25 e 100 massas solares, apos a fase de supernova se tornara um

buraco negro.

Buracos negros sdo regides invisiveis do universo, com tamanha massa que nada
escapa a sua tremenda forc¢a gravitacional, nem mesmo a luz — dai seu nome (MATSAS
et al., 2008, p. 10).

Verdadeiros ralos cosmicos, 0s buracos negros sdo capazes de tragar tudo a
sua volta. Eles se formam quando as estrelas gigantes esgotam seu
combustivel. Sem combustivel, elas ndo produzem mais a radiacdo que
contrabalanga sua propria gravidade e entram em colapso como um baldo
sem ar. Acredita-se que haja um buraco negro no centro de muitas galaxias,
inclusive da nossa, a Via Léactea. Um dado curioso: todas as estrelas do
universo tém uma vida Util, mas, até onde se sabe, os buracos negros sdo
eternos (GLEISER, 2006, p. 174).

Horvath (2008) adiciona que o campo gravitacional dos buracos negros é tdo
intenso que sdo capazes de produzir um horizonte de eventos, ou seja, uma regido do

espaco-tempo desconectada do universo exterior, tornando-o um fenémeno unico.

Dando continuidade a dimensao das estrelas, Oliveira Filho et al., (2004) afirma
que as estrelas com massas acima de 100 massas solares, que séo raras, evoluirdo de
forma semelhante a uma estrela de até 100 massas solares. A Figura 1 representa o ciclo

evolutivo de uma estrela de acordo com sua massa inicial, expondo suas fases de
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protoestrela, gigantes vermelhas, supergigantes vermelhas, nebulosa planetaria, and
branca, supernova, estrela de néutron e buraco negro. As estrelas adquirem estas

nomenclaturas a medida que evoluem.
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Figura 1: Ciclo evolutivo das estrelas’
Fonte: http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/node14.htm

Segundo Rocha et al., (2010, p. 86), no interior das estrelas ocorrem reacdes
nucleares que geram os elementos quimicos, posteriormente ejetados nas explosdes das
supernovas, como o carbono e outros elementos radiativos de alta energia como 0s raios
gama. A medida que a luminosidade de uma estrela aumenta ela adquire uma tonalidade

avermelhada e aproxima-se do ramo das gigantes.

A sequéncia principal das estrelas é alterada a partir do momento em que elas
consumirem o hidrogénio do ndcleo. Portanto, uma estrela com massa de 0,1 massa
solar saira da sequéncia principal ap6s longos 3 trilhdes de anos (ROCHA et al., 2010,
p. 86).

Estrelas na sequéncia principal sdo aquelas em que a luz e o calor sdo
provenientes da queima de hidrogénio em hélio através de fusdo nuclear em
seu nucleo. Saindo da fase de protoestrela, ela entra na sequéncia principal
assim que seu nicleo adquire temperatura suficiente para fusionar hidrogénio

em hélio, permanecendo nesta sequéncia até se transformar em uma
subgigante ou gigante vermelha (GAMOW, 1945, p.166).

Quanto maior a massa de uma estrela mais rapida sera sua evolucdo. Apos
passarem pela fase de gigantes, as estrelas vdo para a fase de supergigantes, onde

atingem temperaturas de bilhdes de Kelvin. O raio das gigantes varia entre 10 e 100
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vezes 0 raio do sol, por outro lado, o das supergigantes é de aproximadamente 3000
vezes maior. Em ambas, a luminosidade é 100 vezes superior a do sol. Uma estrela com
massa de 30 massas solares, por exemplo, levard um periodo de 70 milhdes de anos em
sua evolucdo (OLIVEIRA FILHO et al., 2004).

Segundo Friaca et al., (2008), as estrelas ainda podem ser classificadas como:
subgigantes, gigantes e supergigantes. As estrelas que contém massas inferiores a 50
massas solares, depois de sairem da sequéncia principal passam pela fase de

supergigantes vermelhas.

2.1.4 Relacdo Massa - Luminosidade

A luminosidade aparente de uma estrela é influenciada pela distancia entre ela e
0 observador, haja vista, o sol ficaria invisivel a olho nu se fosse distanciado 20 anos luz
de nés (FRIACA et al., 2008).

Entretanto, para Tipler et al., (2006), a massa de uma estrela é o parametro mais
importante, pois revela toda sua trajetoria evolutiva. Estrelas com massas pequenas sao
menos luminosas e possuem temperaturas efetivas menores do que as estrelas com

grande massa.

Para estrelas com massas grandes, ou seja, maiores que 3 massas solares, a
luminosidade € proporcional ao cubo da massa. Por outro lado, estrelas com massas
pequenas, inferiores a 0,5 massas solares, a luminosidade é proporcional a poténcia 2,5
da massa (GAMOW, 1945, p.115). Ou seja:

M>3 Mo - LoaM?
3 Mo >M>0,5Mo - LaM?*
M <0,5 Mo — L o M?®
Usando uma media para as massas M, tem-se:

LaM? (1)

19



Onde L é a luminosidade de uma estrela, M é a massa estelar e M, € a massa solar. Silk
(1984, p. 191) afirma que as massas das estrelas variam de 0,08 a 100 massas solares,

a0 passo que suas luminosidades variam entre 10 e 10° vezes a luminosidade do sol.

2.1.5 Classes Espectrais

De acordo com Gamow (1945, p.105), a intensidade das linhas espectrais das
estrelas estd relacionada as suas temperaturas superficiais. A Figura 2 representa a
classificacdo espectral, descrevendo as respectivas temperaturas e cores aparentes das

estrelas de acordo com suas classes, descritas a seguir.

Espectral Intrinseca Temperatura
Classe Corx ()
O Azul 41.000
B Azul 31.000
A Azul-branceo 8500
F Branco 7240
G snarelos 5920
branceo
K Laranja 5300
Vs Vermelho | 3850

Figura 2: Classificacdo espectral®

Fonte: http://bussoladeplasma.wordpress.com/2014/04/09/classificacao-das-estrelas/

e Classe O — As estrelas que pertencem a esta classe sdo bastante luminosas e
possuem uma temperatura extremamente elevada. S0 as mais raras da sequéncia
principal e apresentam uma coloracdo azulada, tendo sua saida espectral na regido do
ultravioleta, ultrapassando o brilho do sol em mais de 1.000.000 vezes. Possuem linhas
de absorcdo dominantes e por diversas vezes emissdo de hélio ionizado e linhas de hélio
neutras. S&o as primeiras a sairem da sequéncia principal, pois queimam suas reservas
de hidrogénio rapidamente devido as altas temperaturas em seus nucleos extremamente
macicos (BERKNER et al., 1964, p. 350).
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e Classe B — Estrelas desta classe sdo também muito luminosas e seu espectro
possui linhas de hélio neutro e linhas moderadas de hidrogénio. Possuem um tempo de
vida relativamente pequeno e, assim como as estrelas da classe O, possuem um
poderoso poder de emissdo. Por ndo se distanciarem da area onde se formam, sdo vistas

em aglomerados, sendo associadas a nebulosas (VASSILIEV et al., 1967, p. 172).

e Classe A — As estrelas que pertencem a esta classe, possuem linhas intensas de
hidrogénio, bem como linhas de metais ionizados. Dispdem de uma coloracdo branca e
estdo entre as estrelas mais comuns vistas a olho nu. Muitas ands brancas também
pertencem a classe A (SILK, 1984, p. 259).

e Classe F — Nesta classe estdo contidas estrelas cujos espectros séo caracterizados
por linhas fracas de hidrogénio e metais ionizados. S80 muito potentes e possuem uma
coloracdo branca com uma pequena quantidade de amarelo (BERKNER et al., 1964, p.
370).

e Classe G — As estrelas que pertencem a esta classe, como o sol, possuem linhas
de hidrogénio mais fracas que estrelas da classe F, mas além das linhas de metais
ionizados, elas possuem linhas espectrais de metais neutros. E comum, durante sua
evolucdo, as estrelas supergigantes passarem das classes O e B (azul) para as classes K e
M (vermelho) e enquanto fazem esse percurso passam pela classe G, contudo ndo
permanecem por muito tempo (GLEISER, 2006, p. 173).

e Classe K — Estrelas da classe K possuem linhas espectrais de hidrogénio bastante
fracas, bem como linhas de metais neutros. Sao alaranjadas e um pouco mais frias que o
nosso sol. Fazem parte dessa classe, ndo s6 estrelas da sequéncia principal, como

também gigantes e supergigantes, em bom nimero (BERKNER et al., 1964, p. 375).

e Classe M — O dioxido de titanio pode ser forte em estrelas da classe M, mas suas
linhas espectrais sdo formadas por moléculas e metais neutros. O hidrogénio
normalmente é ausente no espectro. E a classe mais numerosa, onde todas as anas
vermelhas se alojam (GAMOW, 1945, p.106).
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A Figura 3 representa o grafico que associa as classes espectrais citadas acima
com as respectivas luminosidades e temperaturas superficiais das estrelas que seguem a

sequéncia principal durante sua evolucao.

Temperatura {(K)

25.000 10.000 S5.500 3.500
&
104
= Supergigantes®
L ] L]
E -
10 -
_— o -
w107 : -
ol Sigantaes
—d Saquandcia
1 = Principal
-2 - -_
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-~
- L]
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L B - | = [ ] [ o M1

Classe espectral

Figura 3: Gréfico da luminosidade x temperatura superficial das estrelas®

Fonte: http://www.luispontes.com/ast_h.html

2.1.6 Relacdo Cor - Temperatura - Luminosidade

De acordo com Horvath (2008), as cores das estrelas indicam suas temperaturas
superficiais, pois estdo intimamente ligadas. Estrelas com coloragdes avermelhadas
apresentam as temperaturas mais baixas, as amarelas, por sua vez, possuem

temperaturas medianas e as brancas e azuis possuem as temperaturas mais elevadas.

Gamow (1945, p.103) explica que as coloracdes distintas apresentadas pelas
estrelas estdo diretamente ligadas as propriedades da matéria em temperaturas
extremamente elevadas. Mesmo ndo sendo corpos negros perfeitos, as estrelas
apresentam um espectro bastante semelhante a radiacdo das curvas deste tipo de objeto
a varias temperaturas. “Corpo negro € um objeto idealizado que absorve toda a radiacdo
nele incidente” (OLIVEIRA, 2005, p. 72).

Portanto, as estrelas sdo semelhantes aos corpos negros e sua coloragéo variada é

consequéncia direta da temperatura superficial (GAMOW, 1945, p.103).
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Contudo, Oliveira (2005, p. 72) afirma que o fluxo de radiacdo de uma estrela

pode ser calculado pela equacdo conhecida como Lei de Stefan-Boltzmann.
Fluxo=6.T*.  (2)

Sendo o a constante de Stefan-Boltzmann que equivale a 5,67.10° wm?k® e T a

temperatura em Kelvin.

Esta equacdo equivale na relacdo entre energia radiante e temperatura do corpo
(HORVATH, 2008).

Para Tipler et al., (2006), a luminosidade e a temperatura sdo grandezas
extremamente importantes na evolucdo estelar. A poténcia total irradiada pela estrela
sobre a Terra é equivalente a luminosidade, que depende da distancia entre ambas. Essa
distancia pode ser calculada através do método da paralaxe das estrelas. Entretanto, esse
método sO pode ser usado para estrelas proximas. Contudo, a luminosidade pode ser

calculada pela seguinte equagao:
L=4xR*f (3

Onde L é a luminosidade, R é a distancia entre a estrela e a Terra e f é o brilho aparente

da estrela na Terra.

2.1.7 Distancia Terra - Estrela

Conforme Tipler et al., (2006), através do movimento aparente da estrela,
causado pelo movimento da Terra em torno do sol, é possivel calcular a distancia entre a
terra e uma estrela, a esse evento chamamos paralaxe estelar. Porém, essa técnica s
pode ser utilizada para estrelas préximas, com distancias inferiores a 100 anos-luz, pois

0 deslocamento angular torna-se pequeno demais para ser medido com precisao.

Cada ano-luz equivale a 9,5 trilhdes de Km e é usado para mensurar distancias

entre estrelas e outras distancias na escala intergalactica (ROCHA et al., 2010, p. 87).

Ja a paralaxe anual é definida a partir da diferenca de posicdo de uma estrela
vista a partir do sol e da Terra. Além disso, é possivel determinar o angulo de estrelas

préximas do sol usando o método do angulo da paralaxe (TIPLER et al., 2006). “O
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deslocamento angular aparente que nos permite julgar as distancias é conhecido como
paralaxe” (SILK, 1984, p. 30).

Aglomerados de estrelas também sdo observados no intuito de medir suas
distancias e outras propriedades. Para isso, usa-se uma técnica semelhante a paralaxe
estelar, mas as observacfes devem ser realizadas durante muitos anos, e ndo durante
apenas seis meses (MARTINS, 1994, p. 140).

Segundo Pessoa Junior (2005), medidas de objetos mais distantes eram obtidas
através de fotografias tiradas por telescopios. Sabendo que as galédxias de um
determinado tipo tendem a semelhanca em suas propriedades gerais, a comparagdo do
brilho aparente da imagem fotografica de uma galaxia mais distante, com o de uma
galaxia proxima de distancia conhecida, pode levar a estimativa da distancia da galaxia
mais remota. Este método de estimativa de distancia é bastante confiavel para distancias

de até centenas de milhdes de anos-luz.

Com a constante necessidade de se determinar distancias estelares ainda
maiores, em meados do século XIX, surge a espectroscopia que, por sua vez, usa 0
brilho intrinseco das estrelas na decomposicdo da luz em cores separadas. Comparando-
se o brilho intrinseco da estrela (obtido pela técnica da espectroscopia) com seu brilho
aparente (obtido por meio do telescdpio) é possivel calcular suas distancias, observando
suas distincOes (SILK, 1984, p. 42).

Souza (2004) complementa afirmando que usando telescépios no solo € possivel
determinar distdncias até cerca de 400 anos-luz, por outro lado, com telescopios
instalados em satélites, distancias de até 3000 anos-luz podem ser medidas.

2.2 SOL

2.2.1 Histérico Evolutivo

Segundo Martins (1994, p. 154), a humanidade tem como conhecimento basico
do sol um disco luminoso no céu, cuja presenca cria o0 dia e sua auséncia representa a

noite. Contudo, o sol tem cerca de 5 bilhdes de anos e surgiu como qualquer outra
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estrela. Sendo a mais préxima de nds, o sol se encontra a uma distancia média de
150.000.000 Km da Terra e possui um diametro de 1.400.000 Km, correspondendo a
109 vezes o didametro da Terra.

Considerada uma estrela and, o sol possui um volume de 1.300.000 vezes o
volume da Terra e uma massa na ordem de 333.000 massas terrestres. Além disso, sua
densidade média é de 1,41 g/cm® o que gera um campo gravitacional bastante intenso.
Estima-se que sua velocidade orbital gire em torno de 251 km/s e sua luminosidade seja
aproximadamente 3,9.10%° watts ou 3,9.10% ergs/s. Atualmente, acredita-se que o sol
seja mais brilhante do que 85% das estrelas da Via Lactea, sendo a maioria dessas anas
vermelhas (GAMOW, 1945, p.6).

H& 5 bilhdes de anos, o sol fusiona hidrogénio em hélio via cadeia proton-
proton, produzindo uma incrivel quantidade de energia nuclear. 300 milhdes de
toneladas de hidrogénio sdo convertidas em hélio a cada segundo. Isso quer dizer que
até o momento, o sol ja converteu cerca de 100 massas terrestres, ou seja, 5% da sua
massa total convertida em hélio (GLEISER, 2006, p. 178).

De acordo com Rocha et al., (2010, p. 68), quando o hidrogénio acabar, ocorrera
a fusdo do hélio em carbono - neste caso, a temperatura no interior do sol deve atingir
300 milhdes de graus - e depois carbono em oxigénio. Esses nucleos possuem mais
prétons, portanto, a repulsdo entre eles aumenta significativamente, sendo necessarias
pressdes e temperaturas cada vez mais altas para a fusdo. Com isso, 0 sol aumentara seu
volume em 100 vezes mais 0 seu tamanho atual, sua pressdo continuara crescendo,
devido a for¢a da gravidade, e se transformara em uma and branca, com uma densidade

gigantesca.

A Figura 4 representa o ciclo evolutivo do sol, desde seu nascimento ao seu
destino final em aproximadamente 5 bilhGes de anos: seu centro se transformara numa
and branca e suas regides periféricas serdo ejetadas no espaco, formando uma nebulosa
planetaria com enormes quantidades de hidrogénio, hélio, carbono e oxigénio. Quando
0 hélio aumenta, sua luminosidade também aumenta: em 1,1 bilhdo de anos o sol serd
10% mais luminoso, acarretando um aumento desastroso na temperatura da Terra
(GLEISER, 2006, p. 183).
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Ciclo de vida do Sol Gigante vermelha

nebulosa planetaria
Agora Aquecimento gradual

ocooo{ooo.. ©Jo - .

ana branca...

Nascim. 1 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14

Em bilhGes de anos (aprox.) Os tamanhos néo estéo em escala

Figura 4: Ciclo evolutivo do Sol*
Fonte: http://pt.wikipedia.org/wiki/Sol

Estamos aqui por um tempo limitado, mesmo que longo. Se sobrevivermos
como espécie durante esse tempo, um desafio nada trivial dada a situacdo
presente, teremos de encontrar uma nova casa para preservar nossa
existéncia. A exploracdo do espaco ndo é um luxo; é uma necessidade,
mesmo que de longo prazo (GLEISER, 2006, p. 180).

2.2.2 Constituicdo Quimica

Resumidamente, pode-se considerar que a matéria constituinte do sol encontra-
se em estado gasoso. Contudo, estes gases estdo submetidos a temperaturas extremas,
principalmente em seu interior, apresentando assim propriedades peculiares ao plasma.
Este plasma encontra-se em equilibrio hidrostatico sob a influéncia de duas forcas em
seu interior. Uma delas é proveniente da pressdo termodinamica e se conduz no sentido
oposto ao nucleo solar, todavia, a forca gravitacional atua no sentido do nucleo solar,
garantindo o equilibrio (VASSILIEV et al., 1967, p. 49).

Quando o0s gases sdo expostos a temperaturas muito altas, como as
encontradas no sol e em outras estrelas, os elétrons sdo arrancos dos
atomos dos gases. O gas ionizado tem um comportamento diferente
dos estados gasoso, sélido ou liquido. Esse estado, considerado o
quarto estado da matéria, é denominado plasma e é caracterizado pela

presenca de ions positivos e elétrons desprendidos dos 4tomos ou
moléculas (GEWANDSZNAJDER, 2012, p. 48).

Gleiser (2006, p. 171) afirma que por meio da espectroscopia da luz solar seus
elementos quimicos constituintes o compde em diferentes propor¢es. Sua matéria €
composta de 91,2% de hidrogénio, 8,7% de hélio e apenas 0,1% dos outros elementos

com: ferro, potassio, célcio, manganés, entre outros.

A heranca quimica herdada pelo sol é proveniente do meio interestelar, no qual o
hidrogénio e o hélio foram produzidos a partir da nucleossintese do Big Bang. Por outro

lado, os metais foram gerados pela nucleossintese das estrelas, ao longo de milhGes de
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anos, apds completarem suas evolucBes estelares e reenviaram seus materiais para o

meio interestelar antes da formacéo do sol (SAGAN, 1985, p. 218).

2.2.3 Estrutura Fisica

De acordo com Berkner et al., (1964, p. 326), a superficie solar, diferentemente
do seu interior, ndo possui uma estrutura bem definida como os planetas rochosos e, nas
partes exteriores, a densidade dos gases diminui & medida que se afastam do nucleo. O
sol é basicamente estruturado pelo seu interior e sua atmosfera, existindo entre esses a

fotosfera.
o Interior Solar

Internamente, o sol é constituido de um nucleo central - onde sdo produzidas as
reacOes nucleares que transformam a massa em energia através da fusdo nuclear -
envolvido por uma camada chamada zona radiativa, ambos circundados por um
envoltorio convectivo (BERKNER et al., 1964, p. 327).

a) Nucleo — é nesta regido, com espessura na ordem 200.000 km, onde a
maior parte da massa solar se concentra, apresentando uma densidade de
aproximadamente 150 g/cm®e uma temperatura por volta de 15 milhdes de Kelvin. Com
uma pressdo 340 bilhdes de vezes a pressdo atmosférica da Terra ao nivel do mar, o
nacleo solar apresenta reacdes nucleares que transformam hidrogénio em hélio,
liberando uma quantidade imensa de energia para a camada radiativa (GAMOW, 1945,
p.5).

b) Zona radiativa — apresenta uma espessura aproximada a 300.000 km, ou
seja, entre 0,25 e 0,7 raios solares de distancia do centro do sol. A zona de radiacdo é
uma camada intermediaria do interior solar, onde o plasma é bastante quente e denso o
suficiente para permitir a transferéncia de calor do nucleo para a camada subsequente
via radiacdo térmica. Essa energia produzida no nucleo é transmitida para a zona de
conveccao pela zona de radiacdo em forma de fotons, emitidos pelos ions de hidrogénio
e hélio (SAGAN, 1985, p. 225).

C) Zona convectiva — com uma espessura da ordem de 200.000 km, esta

area € responsavel pelo transporte da energia proveniente do ndcleo até a camada
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subsequente, através do movimento das parcelas de gas, também chamado de corrente
de conveccdo (BERKNER et al., 1964, p. 327).

Segundo Vassiliev et al., (1967, p. 169), a densidade e a temperatura nesta
regido, nao sdo suficientemente elevadas a ponto de transferir calor para fora via
radiacdo, por isso, a convecgdo térmica ocorre na medida em que as colunas térmicas
transportam materiais quentes para a superficie solar. Na superficie, esse material perde
temperatura e retorna a base da zona de conveccao, recebendo calor do topo da zona da

radiacdo, recomecando o ciclo novamente.
o Fotosfera

Conforme Sagan (1985, p. 225), estima-se que a espessura da fotosfera solar,
camada visivel do sol, seja algo em torno de 330 km e sua temperatura seja
aproximadamente 5750 K. Esta regido aparenta um liquido em ebulicéo, cheio de bolhas
ou granulos com cerca de 5000 km de didmetro, provenientes das colunas convectivas
de gés quente que duram cerca de 10 minutos cada. Esta € a regido mais profunda do sol
que pode ser observada, visto que, a partir dela a luz visivel se propaga livremente pelo

espaco.

As camadas superiores a fotosfera ndo apresentam um elevado indice de
opacidade, pois a quantidade de hidrogénio é reduzida nessas regides. A medida que 0s
elétrons reagem com atomos de hidrogénio produzem ions, gerando a luz visivel
(VASSILIEV et al., 1967, p. 170).

o Cromosfera

Para Berkner et al., (1964, p. 331), esta regido da atmosfera solar possui uma
camada irregular que se localiza logo acima da fotosfera e se estende por cerca de 10
mil a 15 mil km. Possui uma densidade baixa, uma temperatura média de 15 mil K e s6

é percebida a olho nu durante os eclipses, quando a lua esconde o disco da fotosfera.

A cromosfera consiste de trés camadas cuja densidade decresce e a temperatura
se eleva a medida que se distancia da fotosfera. Da baixa cromosfera até a alta
cromosfera, regido limitrofe com a coroa, a temperatura pode variar de 6.000 K a
1.000.000 K. Nessa temperatura elevada o hidrogénio é ionizado e emite uma cor
avermelhada (BERKNER et al., 1964, p. 332).

28



o Coroa

Com uma extensdo de alguns raios solares e densidade ainda mais baixa que a
cromosfera, a coroa também se torna visivel apenas durante os eclipses totais, pois se
torna obscurecida quando a fotosfera estd visivel. A temperatura nesta regido pode
ultrapassar 1.000.000 K, apresentando linhas espectrais provenientes da alta ionizagéo
de atomos de ferro, niquel, nebnio e célcio. Essa elevacdo da temperatura na coroa,
assim como na regido da cromosfera, se da pelo transporte de energia por correntes

elétricas induzidas por campos magnéticos variaveis (SAGAN, 1985, p. 227).

2.3 OPTICA

2.3.1 Espectro Eletromagnético

O espectro eletromagnético é definido como o intervalo que contém todas as
radiacdes eletromagnéticas, variando desde as ondas de radio até os raios gama. Por lei,
algumas regibes do espectro sao atribuidas aos meios comerciais, tais como TV, AM e
FM (ROCHA et al., 2010, p. 108).

Segundo Resnick et al., (1994, p. 2), na época de Maxwell, as Unicas radiacGes
eletromagnéticas conhecidas, além da luz, eram as infravermelhas e as ultravioletas.
Hoje, se sabe que essas radiacdes por mais que difiram em seus comprimentos de onda
e em suas frequéncias, possuem caracteristicas em comum, como a velocidade de
propagacao (a velocidade da luz) e suas formacdes, combinando campo elétrico e
campo magnético se propagando perpendicularmente um em relacédo ao outro.

Quando se diz que a luz e as outras radiacbes (raios X, raios
ultravioletas, ondas de radio) sdo ondas eletromagnéticas, significa
que elas resultam da variacdo de um campo elétrico e de um campo

magnético propagando-se pelo espaco (GEWANDSZNAJIDER, 2012,
p. 334).

De acordo com Halliday et al., (2010, p. 3), 0 espectro eletromagnético é

composto por radiagdes de diferentes comprimentos de onda provenientes de fontes
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naturais e artificiais que trazem consigo informacGes intrinsecas sobre a estrutura e

evolugéo do universo.

A Figura 5 representa o espectro eletromagnético, expondo as radia¢des capazes
de sensibilizar os 6rgdos da visdo, ou seja, 0 espectro da luz visivel, bem como os raios
ultravioleta, raios X, raios gama e 0s raios cOsSmicos gque Sao compostos por ondas mais
curtas. Por outro lado, as ondas mais longas contém a radiacdo infravermelha, micro-
ondas e ondas de radio e televisdo (NOGUEIRA et al., 2009, p. 183).

Espectro visivel pelo olho humano (Luz)

: — .fravermelho
400nm l450nm  I500nm  I550nm  [600nm  l650nm 1700 nm EENRLL

Il Il . Il ]
T
Raios Raios Raios X Infravermelhe Radar UHF ‘ ‘ Onda média Frequéncia
csmicos | gama VHF  Ondacurta Ondalong extremadamente
baixa
Micro-ondas Radio
1fm 1pm 1A 1nm 1um 1mm 1lcm 1m 1km 1Mm

14 -13 -12 -11 -10 -9 -8 -1 -6 5 -4 -3 2 -1 0 1 2 3 4 5 6 7

Comprimento <15 301 955 302 10 10 107 200 107 w0® 107 w0t 07 w? ot 10’ w' w0l w0 ' 10w

de onda (m)

T
3 2 21 20 19 18 17 15 14 12 n 10 9 8 7 6 5 4 3 2
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(1 Zetta-Hz) (1 Exa-Hz) (1 Peta-Hz) (1 Tera-Hz) (1 Giga-Hz) (1 Mega-Hz) (1 Quilo-Hz)

Figura 5: Espectro eletromagnético®
Fonte: http://pt.wikipedia.org/wiki/Espectro_vis%C3%ADvel

o Raios Infravermelhos — sdo também conhecidos como radiagdo de calor, pois
estdo associados a transferéncia de calor em forma de radiacdo quando um
objeto ganha ou perde energia interna. Possuem comprimentos de onda entre
0,7um e 1mm. S8o normalmente emitidos por &tomos ou moléculas quando tém
suas rotacdes ou vibracOes alteradas. Se um objeto possuir uma temperatura até
cerca de 3000K, certamente emitird a sua mais intensa radiacdo na regido
infravermelha (SEARS et al., 1994, p. 789).

o Micro-ondas — possuem comprimentos de onda entre 1mm e 1m, portanto podem
ser consideradas como ondas de radio curtas. Sdo normalmente produzidas por
circuitos oscilantes, contudo, a maior parte da radiacdo que preenche o universo
encontra-se na regido de micro-ondas do espectro, radiacdo essa proveniente do
big bang (ROCHA et al., 2010, p. 140).
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Ondas de Radio — tanto o sol como a oscilagéo de elétrons nos fios dos circuitos
elétricos produzem ondas de radio, as quais possuem comprimentos de onda
superiores a 1m. A radioastronomia, ou seja, a observacdo dessas ondas
fornecem informacBes extremamente importantes sobre o0 universo
(HALLIDAY etal., 2010, p. 3).

Raios Ultravioleta — este tipo de radiacdo pode ser produzida pelo sol, bem
como por elétrons em &tomos e possuem comprimentos de onda entre 1nm e
400nm, ou seja, inferiores aos comprimentos de onda da faixa de luz visivel. A
exposicdo a este tipo de radiacdo pode levar ser prejudicial ao ser humano
(NOGUEIRA et al., 2009, p. 182).

Raios X — normalmente, as estrelas ndo séo fortes emissoras de raios X, todavia,
em um sistema binario, quando uma estrela cai sobre a outra a temperatura se
eleva, bem como a aceleracdo da matéria circundante, podendo assim produzir
este tipo de radiacdo. Possuem comprimentos de onda entre 0,01nm e 10nm,
podendo facilmente penetrar em tecidos macios, mas ndo em 0ss0S, por isSso a
ampla utilizacdo na medicina (HALLIDAY et al., 2010, p. 3).

Raios Gama — esta radiacdo emitida pelas estrelas e galaxias evidencia a
presenca de determinados elementos e processos nucleares no universo. E a
forma mais penetrante de radiacdo, possuindo os menores comprimentos de
onda do espectro eletromagnético, menos de 10pm. Os raios gama Sao
provenientes do decaimento de diversos nicleos radiativos e determinadas
particulas elementares. Cada nucleo radiativo emite seu proprio padrdo de
radiacdo gama (CARUSO et al., 2006, p. 286).

Raios Cosmicos — divididos em raios cosmicos primarios e secundarios, essa
radiacdo é formada por particulas de natureza diversa e sdo extremamente
penetrantes devido a sua grandeza energética. Os raios cosmicos primarios sdo
compostos predominantemente por protons, tendo pequenas porgdes de
particulas e nucleos pesados. Estes raios interagem com a atmosfera a grandes
velocidades, gerando particulas secundarias, ou seja, um chuveiro de elétrons e
fétons. Por outro lado, a radiagdo cosmica emitida pelo sol possui uma energia
relativamente baixa (LAGO, 2007).
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2.3.2 Espectro da Luz Visivel

Conforme Halliday et al., (2010, p. 4), a luz visivel é atribuida a radiagdo
eletromagnética a qual o olho é sensivel. Nos seres humanos, essa sensibilidade
corresponde a comprimentos de onda que variam entre 400nm e 700nm, todavia, a
maior sensibilidade ocorre em comprimentos de onda na faixa de 550nm que

corresponde a luz de cor amarelo-esverdeada.

O sol é a fonte mais familiar de luz visivel e as cores que sdo percebidas estdo
relacionadas com diferentes comprimentos de onda do espectro eletromagnético
(BONJORNO et al., 1993, p. 291).

Para GREF (1996, p. 188), a luz emitida pelas estrelas, em especial o sol,
quando decompostas, produzem as seguintes cores: vermelho, laranja, amarelo, verde,
azul, anil e violeta. Estas cores fazem parte do espectro da luz visivel, pois possuem
frequéncias capazes de excitar os 6rgdos visuais, haja vista que as radiacdes com

frequéncias inferiores a 4,5.10* Hz e superiores a 7,5.10'* Hz n&o sdo perceptiveis.

Algumas estrelas apresentam coloracGes bem destacadas, umas avermelhadas,
outras apresentam tonalidades branco-azuladas ou até mesmo douradas. Através da
radiacdo do corpo negro, € possivel compreender a natureza da luz e das propriedades
da matéria em temperaturas extremamente elevadas, bem como a variagdo das cores das
estrelas, consequéncia direta das suas temperaturas superficiais (CARUSO et al., 2006,
p. 309).

Segundo Horvath (2008), a composicdo quimica das estrelas em geral €
praticamente a mesma. Portanto, a cor de uma estrela depende diretamente da
manifestacdo de sua temperatura superficial. Estrelas relativamente frias (do tipo
espectral K e M), cuja temperatura varia entre 3000 K e 4000 K irradia a maior parte da
sua energia na regido do infravermelho, fazendo a estrela parecer vermelha. O sol, com
uma coloragdo amarelada, possui uma temperatura superficial de aproximadamente
6000 K.

As estrelas quentes (do tipo espectral O e B), com temperaturas superiores a
10000 K, emitem radiagdo com comprimentos de onda na regido do ultravioleta, tendo

como elemento quimico predominante na origem da coloragéo o hélio ionizado, fazendo
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parecer brancas ou azuladas. Quanto maior a temperatura, maior o deslocamento de
energia para 0s comprimentos de onda mais curtos (em diregdo ao azul), aumentando a
luminosidade (HORVATH, 2008).
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3. CONSIDERACOES FINAIS

O desenvolvimento do trabalho traz a tona um assunto pouco debatido nas
escolas em todos os niveis de ensino. O brilho das estrelas desperta o interesse
astrondmico de leigos e pesquisadores da area, a fim de encontrar respostas para 0s

fendmenos existentes no universo.

No ambito da pesquisa, pode-se comprovar que cada estrela, durante sua
evolucdo, atravessa fases que transformam toda sua estrutura fisica e quimica, capaz de
mudar sua tonalidade ao longo do tempo. O fendmeno da coloracéo distinta das estrelas
envolve seus constituintes quimicos, diretamente associados as suas temperaturas

superficiais.

A Optica traz consigo a explicacdo do espectro da luz visivel, que percorre
enormes distancias com frequéncias e comprimentos de onda capazes de sensibilizar os

6rgdos da visdo, promovendo a percepcédo das cores.

Apesar do grande desenvolvimento da astronomia nas ultimas décadas, ainda
pouco se conhece de forma conclusiva sobre as estrelas. 1sso decorre das dificuldades de
se conhecer detalhadamente suas regides centrais, onde acontecem 0s principais
processos que determinam sua evolucdo. Vale salientar que este processo evolutivo é
bastante lento, s6é ocorrendo uma mudanca significativa em suas caracteristicas no

decorrer de milhares de anos.
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