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RESUMO: O presente estudo apresenta
as quatro equagdes diferenciais ordinarias
que regem a estrutura das estrelas é
apresentado, tais como: continuidade de
massa, equilibrio hidrostatico, transporte
de energia nos regimes radiativo e
convectivo, e conservagdo de energia e
suas propriedades basicas, constituidas
por massa, luminosidade, temperatura
efetiva, raio e composigdo quimica séo
estabelecidas, que podem ser usadas como
condiges fisicas para validar este modelo
tedrico. Para entender seu significado,
geramos um mapa mental e, nas estratégias
metodoldgicas, aplicamos um jogo de caca
de palavras para verificar a compreensao
dos alunos. Percebemos como a massa
inicial ao longo desta revisdo, tem um
papel importante na evolugdo da estrela
e nas fontes e transportes de energia. Os
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resultados enfatizam a conexao entre propriedades intrinsecas e processos termodinamicos,
e trazem uma nova perspectiva para a compreenséo da estabilidade e evolugéo em diferentes
classes de estrelas.

PALAVRAS-CHAVE: Evolugéo, estrutura Estelar, mapa mental, caga-palavras.

STELLAR STRUCTURE IN FOCUS: TEACHING THROUGH A WORD-SEARCH

ABSTRACT:This study presents the four ordinary differential equations that govern stellar
structure namely, mass continuity, hydrostatic equilibrium, radiative and convective energy
transport, and energy conservation and establishes their basic physical properties (mass,
luminosity, effective temperature, radius, and chemical composition) as conditions for validating
this theoretical model. To elucidate their significance, we created a mind map and, in our
methodological strategies, employed a word-search game to assess student understanding.
Throughout this review, we observed how the star’s initial mass plays a crucial role in its
evolution as well as in its energy sources and transport mechanisms. The results highlight the
connection between intrinsic stellar properties and thermodynamic processes, offering a new
perspective on the stability and evolution of different classes of stars.

Keywords: Evolution stellar, stellar structure, mind map, word-mearch puzzle.

INTRODUCAO

Estudos recentes documentam a evolugdo dos métodos de observacao e analise
em astronomia. Aigrain et al. (2016) demonstraram que a introducdo de técnicas de
processamento digital de sinais viabilizou avangos substanciais na caracterizagdo das
variabilidades estelares, corroborando o papel central da inovacao metodologica para o
progresso do conhecimento astronémico.

Estrelas séo corpos celestes massivos compostos predominantemente por plasma
gasoso que, sob a acgéo radial do campo gravitacional, se comprimem até assumirem
geometria esférica. No nucleo estelar, reagbes de fusdo nuclear convertem matéria em
energia, liberada na forma de radiacdo eletromagnética e responsavel pela luminosidade
intrinseca do astro. Durante grande parte de seu ciclo de vida, as escalas temporais
envolvidas nos processos evolutivos séo tédo extensas que quaisquer variagdes estruturais
a curto prazo se tornam despreziveis, garantindo o equilibrio hidrostéatico e térmico (Lanza,
2014).

De modo geral, o presente artigo tem por objetivo revisar as equacdes que regem
a estrutura e a evolugéo estelar. Para tanto, serdo apresentadas as condi¢des fisicas que
mantém uma estrela em equilibrio, tais como equilibrio hidrostatico e conservagédo de
energia e suas formulacdes matematicas por meio de equacgbes diferenciais ordinarias,
conforme metodologia consolidada por Mattur (2019).

A astronomia, enquanto ciéncia milenar, tem se beneficiado continuamente dos
avancos tecnologicos e metodolégicos que impulsionam sua capacidade de observagéao
e analise. Nas ultimas décadas, o desenvolvimento de técnicas de processamento digital
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de sinais (fotométricos e espectroscopicos) tem desempenhado um papel fundamental na
caracterizagdo de fenébmenos astrofisicos, incluindo a variabilidade estelar (Aigrain et al.,
2016). Esse progresso reflete a intima relacdo entre inovagéo tecnologica e expansao do
conhecimento astronémico, especialmente na compreenséao da fisica estelar.

Estrelas s@o objetos astrofisicos fundamentais, cuja observagao e estudo néo apenas
iluminam os processos internos que regem seu comportamento, mas também oferecem
pistas sobre a evolugdo do cosmos. Elas séo estruturas compostas predominantemente
por plasma, mantidas sob equilibrio gravitacional, cuja forma esferoidal resulta diretamente
da simetria imposta pela gravidade (Maciel, 2016). No interior das estrelas, as altissimas
pressdes e temperaturas viabilizam reagdes nucleares que convertem massa em energia,
sendo essa energia liberada na forma de radiagdo eletromagnética, principal responsavel
pela luminosidade observada desses corpos celestes.

Do ponto de vista fisico, uma estrela pode ser compreendida como um sistema
autossustentado, cujo equilibrio dindmico & mantido pela competicdo entre duas forgas
fundamentais: a presséo, que atua no sentido de expandir a estrela, e a gravidade, que atua
no sentido oposto, comprimindo-a. Esse equilibrio, conhecido como equilibrio hidrostético,
assegura que a estrela mantenha sua estrutura estavel durante a maior parte de sua vida.
Simultaneamente, o equilibrio térmico garante que a quantidade de energia gerada no
nucleo por meio de fusGes nucleares, seja compensada pela energia irradiada na superficie
(Maciel, 2016; Lanza, 2014).

O entendimento da estrutura estelar é, portanto, um dos pilares da astrofisica
moderna. A partir desse conhecimento, & possivel ndo apenas explicar as propriedades
observaveis das estrelas como massa, raio, luminosidade, temperatura efetiva e composicédo
quimica, mas também prever sua evolucdo e os destinos finais que podem assumir, como
anas brancas, estrelas de néutrons ou buracos negros.

No entanto, os conceitos relacionados a estrutura estelar sdo, frequentemente, de
dificil assimilagdo no ambiente educacional, principalmente devido ao carater abstrato
de alguns modelos matematicos envolvidos. Nesse contexto, metodologias ativas e
recursos ludicos surgem como alternativas didaticas promissoras, capazes de facilitar a
compreensao desses conteudos. O uso de jogos educacionais, como o caga-palavras,
permite ao estudante explorar conceitos complexos de forma interativa, estimulando tanto
o raciocinio l6gico quanto a fixacao dos principais termos e ideias relacionadas ao tema.

Diante desse cenério, o presente artigo tem como objetivo apresentar uma
abordagem didatica inovadora para o ensino de fisica estelar, utilizando um jogo de caca-
palavras como ferramenta de apoio pedagdgico. Como pano de fundo, serdo discutidos os
conceitos fundamentais que regem a estrutura das estrelas, abordando os principios fisicos
subjacentes, suas propriedades observaveis e a importancia desse conhecimento para a

compreensao do universo.
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A estrutura do artigo esta organizada da seguinte forma: na proxima segéo, seréo
abordados os fundamentos da fisica estelar, contextualizando os conceitos de equilibrio
hidrostatico, equilibrio térmico e os processos de geragéo e transporte de energia no interior
estelar. Em seguida, seréa apresentada a proposta pedagdgica baseada no jogo de cacga-
palavras, detalhando seus objetivos, metodologia de aplicacdo e andlise dos resultados
obtidos em ambiente de ensino. Por fim, discutem-se as conclusdes e perspectivas para o

aprimoramento dessa estratégia educacional no ensino de astronomia.

EQUACOES DA ESTRUTURA ESTELAR

Equacao da Conservacao da Massa

O estudo da estrutura estelar parte de quatro equagdes fundamentais, sendo a
equacao da conservacao da massa também conhecida como equacéo da continuidade a
primeira delas. Esta equacgéo descreve como a massa se distribui no interior da estrela em
funcado da distancia radial a partir do centro. Nesta se¢do, abordamos a primeira equagéo
da estrutura estelar, conhecida como equacao da continuidade, cujo objetivo é relacionar
a variagcdo de massa com a densidade e o raio. Considerando uma casca esférica com
volume dV que pode ser compreendido como Adr a uma distancia r do centro da estrela
(Filho e Saraiva (2014), Kippenhahn, Weigert e Weiss (2012)). Como a massa pode ser
entendida como o produto entre a densidade volumétrica p e o volume V, basta relacionar
uma quantidade de massa infinitesimal dM_r com um volume da casca esférica dV da
seguinte forma:

dM, = pAdr

Como a area de uma esfera equivale & 4 _ basta substituir na equagéo acima, obtém-se:

At

dM, = panridr
Diferenciando ambos os lados por dr a equagédo pode ser reescrita como:

dM, :
- ke 4nrep(1)

A equacao da continuidade exerce papel fundamental na formulagéo do equilibrio
hidrostatico, uma vez que evidencia a interdependéncia entre massa, densidade e volume
grandezas nao independentes no interior estelar e quantifica a variagdo da massa em
funcdo do raio, fornecendo a base quantitativa para a analise do balangco entre forcas

gravitacionais e de pressao (Maciel, 2022).
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Em situagbes de perda de massa estelar quando o equilibrio hidrostatico é
interrompido a equacao da continuidade conserva sua validade, permitindo quantificar a
distribuicdo de massa mesmo na auséncia do balango entre pressédo e gravidade. Nesse
regime, torna-se evidente que os gradientes de pressao interna podem superar as forcas
gravitacionais, conduzindo a fluxos de material para o exterior da estrela (Kippenhahn,
Weigert & Weiss, 2012).

Como a velocidade v pode ser entendida como a primeira derivada da distancia
em fungéo do tempo dx / xt, é valido afirmar que a espessura da casca esférica pode ser
entendida como o produto da velocidade com o tempo dt. Desta forma a taxa de perda de
massa sera expressa matematicamente como:

dM
Z = 4mrp

Reescrevendo a equacéo isolando a massa e o tempo.

dM, ,
T 4mrpv(2)

A massa desempenha papel determinante na evolugéo estelar, pois estrelas mais
massivas devem consumir combustivel nuclear em ritmo elevado para gerar presséo capaz
de contrabalancar a intensa gravidade. Consequentemente, essas estrelas apresentam
tempos de fusdo mais curtos em comparagdo as de massa inferior, ainda que exibam
luminosidades intrinsecas mais elevadas (Bandecchi 2012).

Esta equagédo estabelece que a variagdo da massa acumulada até uma distancia r
é proporcional a densidade local multiplicada pela area da superficie esférica nesse raio.
Portanto, ela quantifica como a massa total aumenta a medida que se avancga do centro
para a periferia da estrela.

Conforme discutido por Maciel (2016), essa relagdo & um dos pilares da modelagem
estelar, pois permite vincular diretamente a densidade, uma propriedade local, a distribuicao
global da massa. E, portanto, uma condicéo indispensavel para a formulagéo do equilibrio
hidrostatico e dos modelos de evolugéo estelar.

Conservacao da massa em regimes dindmicos

E relevante destacar que a equagédo da continuidade mantém sua validade mesmo
em condi¢bes onde o equilibrio hidrostatico € rompido, como em fases de intensa perda
de massa ou episodios de ejecdo de material. Nessas situagdes, embora o balanco entre
presséo e gravidade n&o esteja mais garantido, a conservagcao da massa continua sendo
uma restricdo fundamental (Kippenhahn, Weigert e Weiss, 2012).

Se introduzirmos um fluxo de massa associado a uma velocidade radial w, podemos

relacionar a variagdo da massa ao longo do tempo.
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Equacéo de Equilibrio Hidrostatico

A equacdo que descreve o equilibrio hidrostatico € uma formula matematica que
estabelece a relagcéo entre a pressao interna e a forga gravitacional em uma estrela. Ambas
s@0 essenciais para garantir a estabilidade estrutural da estrela. Na sua representacéo
diferencial, esse equilibrio pode ser aproximadamente formulado como:

dPr _ _GMrP(T‘)
=" O

onde P(r) é a press&o no raio r e M_é a massa contida em uma esfera de raio r,
p(r) é a densidade local, e G é a constante gravitacional. Este formalismo & atualmente
implementado em modelos estelares de ponta e foi recentemente revisado e amplamente
explorado na literatura de astrofisica sobre evolugéo estelar (Paxton et al.).

Quando a equacéo 3 e as outras equagdes de estrutura sdo integradas, a pressao p,
a densidade e as distribuicdes de massa em relagcéo a coordenada radial séo determinadas
e representam um ponto de partida para modelar a estabilidade de uma estrela durante o
curso de sua evolucdo (Fernandes, 2001).

Sob a condicéo de equilibrio hidrostatico e térmico, o transporte de energia interna é
pensado para responder de tal forma que o gradiente de press@o necessario para sustentar
a parte superior seja preservado. Enquanto neste cenario idealizado, onde os efeitos de
rotacao diferencial, pulsa¢des, marés e campos magnéticos sao negligenciados, a simetria
esférica da estrela ndo mudaré ao longo de escalas de tempo semelhantes a vida tipica
dos sistemas estelares, ou seja, milhbes a bilhées de anos, dependendo da massa e
composigéo quimica do corpo.

Desvios transitérios dessa condi¢cdo, por exemplo em fases de instabilidade
de pulsagdo ou durante forte perda de massa, exigem a inclusdo de termos adicionais
a equacdo de equilibrio, mas, em regime estacionario, a expressdo acima basta para
descrever a configuracao estrutural de uma ampla gama de classes estelares (Fernandes,
2001).

Em principio para que haja equilibrio no interior de uma estrela, tanto a forca
gravitacional quanto a presséo devem ser iguais para uma mesma distancia r de modo que
a forga resultante seja nula (F, = F;). Partindo desta premissa, e considerando um cilindro
com area A e altura infinitesimal dr situado a uma distancia r do centro, a forga exercida
pelo nucleo F serd compreendida como a diferenga entre a pressédo exercida no topo
do cilindro e a pressao exercida na base a forga dF, Silvia (2018). Sabendo que a forca
gravitacional pode ser calculada através da lei da gravitacao universal e a diferenca de
presséao respectivamente, obtém-se:
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_ —GM,dm
FG = T

dF, = AdP

Onde a equacao da forca gravitacional possui um sinal negativo pelo fato da forca
gravitacional ser uma forga atrativa, de maneira tal que estd aponta para o centro da
estrela, enquanto M, representa a massa da esfera de raio r e dm a massa do cilindro.

Assim, substituindo ambas as equagdes dentro da resultante, obtém-se:

Como a massa pode ser reescrita como funcao da densidade e volume (dm = pdv),
de mesma forma que o volume possa ser compreendido como o produto entre a area a
altura (dv+ Adr), substituindo dm e dv na equagéo acima temos que esta pode ser reescrita

como:

—GM pAdr

AdP = ——3

Dividindo ambos os lados da equacgéao pela area e altura do cilindro, tem-se:

dP  —GM,
=)

dr r2

ou

dp
T —gp(5)

Onde g representa o campo gravitacional, semelhante a variagéo de pressao (dP/dy
ou dP/dz dependendo de como sera considerada a altura em que o objeto se encontra) em
um corpo submerso em um fluido de densidade p conforme Kundu & Cohen, 2004.

Todavia, mesmo considerando a estrela como um fluido, tanto a forgca gravitacional
quanto a presséo interna podem ocorrer em qualquer ponto de uma esfera na qual encontra-
se em um espaco tridimensional. Desta maneira a equacao Maciel (1999) determina que
para qualquer ponto da esfera a uma distancia r a gravidade serd compensada por um
gradiente de presséo. Contudo esta equacgao € valida apenas quando a estrela apresentar
superficie esférica, caso esta condigdo néo seja atendida, a equagéo € definida da seguinte
forma:
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PP+ pfdp = 0(6)

Onde ,o representa o potencial gravitacional.

Entretanto, como as estrelas passam por processos evolutivos mesmo que a longo
prazo, em um certo momento as estrelas ndo se encontram neste estado de equilibrio.
Desta forma, estrelas que perdem mais energia do que a gerada ao longo do tempo tendem
a diminuir sua pressao ao ponto de ser comprimida por conta da forca gravitacional.
Enquanto para o caso de estrelas geram mais energia do que a liberada, ocorre o contrario,
de modo que as estrelas aumentem seu tamanho.

Figura 1: representagéo do equilibrio das for¢as.

Fonte: Proprio autor.

Figura 2: representacao de estrelas nas quais a gravidade
exercida pelo nucleo superou a Pressédo

Fonte: Proprio autor.

Fisica: O universo e os fenébmenos naturais Capitulo 2

26



Figura 3: representa estrelas em que a pressdo exercida pelo nicleo foi superada pela forca
gravitacional

Fonte: Préprio autor.

A primeira figura é a representacao do equilibrio das for¢cas. A segunda figura € uma
representacéo de estrelas nas quais a gravidade exercida superou a Pressdo, expandindo
os limites estelares. A terceira figura representa estrelas em que a presséo exercida pelo
ndcleo supera a forga gravitacional. A coloracdo das setas é apenas para diferenciar as
forgas, enquanto na coloragéo das estrelas buscou-se aproximar de modelos reais como
gigantes vermelhas e anas brancas ou azuis.

Para melhor compreender todas essas equagdes e conceitos novos, construimos
um mapa mental, figura 4, ela foi distribuidas apo6s a aula sobre as equacgdes, logicamente
usamos uma linguagem com termos mais conhecidos pelos alunos.
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—-[ DE EQUILIBRIO HIDROSTATICO ]

[ DECONTINUDADEDANASSS Determina a equivaléncia das forcas gravitacional (Fy) e de pressio
| Implica na divisdo do interior estelar em camadas. | exercida pelas reagdes nucleares (Fp)
EQUACOES DA Desequilibrio
ESTRUTURA ESTELAR

[ DE TRANSPORTE DE ENERGIA ]

O transporte de energia no interior das estrelas ocorre por meio da
radiag@o ou pela convecgdo.

I Zona convectiva: V,q > Vp | Zona radiativa Vp> V4 |

M>12M;

—»[ DE EQUILIBRIO TERMICO ]

Energia _L Energia expelida

gerada no pela superficie
nicleo  —— da estrela

Equacoes de Estado

Como a pressao é um fator mais relevantes na equacgéo de equilibrio hidrostético,
ela também pode ser expressa matematicamente. Embora esta equagcé@o seja complexa,
existe uma maneira mais simplificada de determinar a pressao em funcao da densidade do
material. Primeiramente, o interior estelar apresenta presséo e temperatura muito elevadas
de modo que a matéria composi¢cao das camadas mais internas se encontram em um outro
estado da matéria, denominado de plasma , que por sua vez se comporta como um gas
perfeito Silva(2018). Dessa forma fazemos algumas aproximac¢des de modo que podemos
tratar essa matéria como gas ideal, cuja equacao é descrita abaixo:

PV = NkT

Onde P, V, N, K e T representam respectivamente, pressado, volume, o nUmero de
particulas, constante de Boltzmann e temperatura. Isolando a pressao e substituindo a
razdo entre o niUmero de particulas e o volume pela densidade numérica de particulas n .
Todavia como este valor n também equivale a razéo entre densidade p e massa média das
particulas (m) , dessa forma podemos afirmar que esta razao é igual razdo entre o nimero

de particulas e o volume, ou seja:
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P

.—N—
H—F—m

Reescrevendo a equacgéao ideal dos gases com base nesse conhecimento, obtém-se:

ot
)

Por fim, uma vez que o peso molecular médio é definido como a razéo entre a
massa media das particulas e a massa do atomo de hidrogénio,,, basta substituir esta

massa média pelo produto entre u e m,, da seguinte forma:

Assim, esta equagdo denominada equagcdo de estado relaciona a presséo,
temperatura e densidade de modo que demonstra quantitativamente que estrelas com
maior pressao tendem a ser mais luminosas, e/ou inverso. Entretanto esta equacéo é valida
apenas para matéria ndo degenerada, no caso de estrelas com densidade muito elevadas
0 gas torna-se degenerado nos interiores das estrelas, fazendo com que a pressao seja
independente da temperatura, consequéncia muito importante no final da vida de algumas
estrelas que permanecem com pressdo constante enquanto a temperatura do seu gas
aumenta. Estrelas muito densas como estas, os elétrons se encontram o mais proximo
possivel e como estdo no mesmo estado quantico ndo pode dividir o mesmo espago, pelo
principio da exclusédo de Pauli, assim os elétrons automaticamente exercem uma pressao
denominada presséo dos elétrons degenerados. Esta por sua vez contrabalanca a forca
gravitacional, impedindo que a estrelas continuem a ser comprimida. A equagéo de estado
neste caso sera definida como:

P= Kpmnsmn[e (?)

Para estrelas com densidades menor ou igual a70° g/cm®com energia dos elétrons
nao-relativistica a constante vale 5/3. Enquanto para estrelas com densidades maior ou
igual a10° g/cm®com energia dos elétrons relativistica a constante vale 4/3 Maciel(2022).

TRANSPORTE DE ENERGIA

Embora as estrelas sejam compostas por uma mistura de gases ionizados,
predominantemente hidrogénio e hélio, a energia gerada por meio de reacdes nucleares
ocorre exclusivamente no ndcleo estelar, onde as temperaturas e pressées sao
suficientemente altas para viabilizar a fusdo nuclear. Para que essa energia alcance a
superficie e, posteriormente, seja irradiada para o espaco, ela precisa ser transportada
através das diferentes camadas internas da estrela.
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Esse transporte de energia ocorre por meio de trés processos fisicos fundamentais,
cujas contribuicbes dependem das condi¢des locais de temperatura, densidade e opacidade
no interior estelar (Maciel, 2016; Kippenhahn, Weigert e Weiss, 2012):

1) Conducao

A condugédo térmica € um processo no qual a energia é transferida através de
colisdes diretas entre particulas elétrons, ions e nucleos. Embora esse mecanismo seja
relevante em materiais solidos, no contexto das estrelas ele tem um papel limitado,
predominando principalmente em estagios avangados da evolugéo estelar, como no interior
de anas brancas, onde a densidade € extremamente elevada e os elétrons estdo em estado
degenerado. Nessas condicdes, os elétrons livres conduzem energia de forma eficiente.

2) Conveccao

A conveccéo consiste no transporte de energia por meio do movimento coletivo de
massas de gas. Ocorre quando ha um gradiente de temperatura suficientemente acentuado
que torna uma regiéo instavel termicamente. Assim, o material mais quente, menos denso,
tende a subir, enquanto o material mais frio, mais denso, desce. Esse mecanismo &
altamente eficiente e é caracteristico de regibes estelares onde a opacidade é elevada,
dificultando o transporte radiativo. No Sol, por exemplo, a convecgédo domina nas camadas
mais externas, conhecidas como zona convectiva.

3) Radiacao

O transporte radiativo € o mecanismo predominante na maior parte do interior estelar
das estrelas de sequéncia principal, como o Sol. Nesse processo, a energia é transferida
por meio da emissdo, absorcéo e reemisséo de fétons, que interagem constantemente com
particulas do plasma, como elétrons livres, ions e atomos. Devido a grande opacidade, os
fotons seguem trajetérias aleatdrias, em um processo conhecido como caminhada aleatéria
dos fétons, tornando o transporte radiativo relativamente lento, embora eficaz em regies
com baixa opacidade.

Apesar das estrelas apresentarem um material especifico em sua composicao a energia
€ gerada apenas no nucleo. Desta forma, para que as estrelas possam liberar a energia

produzida a mesma faz uso de trés mecanismos de transferéncia de calor, sendo tais:

Equacao de Transporte Radioativo

A radiacédo e a condugédo ocorrem de maneira similar, na medida em que ambas
requerem contato direto - de fétons entre si e das proprias particulas. Mas em uma estrela,
como na maioria dos casos, a radiagcdo é mais eficaz devido ao fato de que os fétons
percorrem uma distancia de aproximadamente 10 °m antes de serem absorvidos, enquanto
as particulas se moverdo a 10"°m. devido a conducgédo, e a temperatura e, portanto, a
densidade no interior da estrela sdo muito altas, levando a muitas colisdes, e até mesmo a
radiacéo é dificil de transportar diretamente. Neste caso, alguma transferéncia de calor por
conducao sera negligenciada.
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Na maior parte das estrelas o transporte de energia fica dividido entre radiagcéo e
convecgéo que dependendo da massa um desses mecanismos de transferéncia de energia
ocorrera primeiro. Para estrelas com temperaturas elevadas no nucleo, a radiagéo se
encontra com elevadas frequéncias (3x107¢ Hz - 3x10" Hz), ou seja, fétons de raio-X que
possuem grande quantidade de energia, esses fotons quando sédo gerados, sdo absorvidos
por um intervalo de tempo muito curto de aproximadamente 10®s e entdo sdo reemitidos.
Assim, o deslocamento efetuado do ponto em que foi emitido até o que foi absorvido sera
determinado pelo deslocamento médio livre (l.c.m.)A.

Como as particulas dos gases perfeitos estdo em constante colisdes, elas descrevem
um movimento aleatério como um “zig-zag”, e ao longo do movimento os fétons chegam a
colidir cerca de 2 x 10?2 vezes. Devido a tantas colisGes os fotons perdem muita energia ao
ponto de chegarem a superficie das estrelas com frequéncias na faixa do visivel, o tempo
total gasto para esse processo € na ordem de 107 anos Maciel (1999)

Considerando que o transporte radioativo seja responsavel pelo transporte dos
fotons do ndcleo até a superficie estelar, 0 mesmo ocorrera em uma secao e estara sujeito
ao tempo, que nesse caso ha de ser definido matematicamente como o fluxo de radiacéo
em fungéo do gradiente de temperatura e o coeficiente de condutividade, A, ou seja:

dT
Fraa = _‘lradE

Nesta equacgéo o sinal demonstra que o fluxo de energia esté saindo de locais com
maior e para locais de menor temperatura. Assim, a condutividade de radiacdo pode ser
definida como:

4acT?
rad = 3Kp

Onde a representa a constante da densidade de radiagao, ¢ a velocidade da luz
e ‘K a opacidade. Ao isolar o gradiente de temperatura e substituindo esses valores na
equacgéao, obtém-se:

dar _ —3Kp
dr  4acT3 ™

Sabendo que o fluxo pode ser definido como F,,4 = L/4mr?, a equagéo pode ser
reescrita como:

dT  —3KpL
dr _ 16mriacT? ®

Desse modo esta equacéo tem como objetivo demonstrar que para que o transporte
de energia seja feito por radiacao deve-se existir um gradiente temperatura. Este aumentara
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juntamente com a opacidade a um certo limite que ao ser ultrapassado o transporte radioativo
sera substituido pela conveccdo. Vale ressaltar que para Fisica qualquer material que
apresente uma certa opacidade demonstra uma resisténcia quanto a passagem de energia,
como diversos materiais na Terra que impedem a passagem de luz. Igualmente, as estrelas
que apresentam um meio opaco em seu nucleo séo incapazes de transportar energia pela
radiacdo devido os fétons dpticos ndo possuirem energia suficiente para atravessarem o
meio. A opacidade nas estrelas esté associada a forma como os foétons interagem como a
matérias, essas interacdes podem ocorrer de vérias formas

Equacao de Transporte Convectivo

Como referido anteriormente transporte convectivo pode substituir o radioativo em
um certo momento em que o gradiente de presséo ultrapassa seu limite. Neste processo
as particulas com maiores temperaturas (mais proximas do nucleo) aumentam seu volume
devido ao grau seu de agitacéo, acarretando a diminuicéo da densidade. Desta forma as
particulas com menores temperaturas e com maiores densidades tendem a se deslocar
para baixo ao mesmo tempo que as menos densas se deslocam para cima. Considerando
que uma bolha se encontre a uma distancia r do centro da estrela em equilibro térmico
com a vizinhanga sujeita a pressdo P e temperatura T, caso a bolha seja mais densa que
a vizinhanca a mesma retorna para baixo, porém se mesma permanecer com a densidade
menor, tal continuara a subir. Contudo, para que esse fenbmeno seja quantizado em
termos de gradiente de temperatura como o transporte radioativo, serdo levantadas duas
hipéteses, sendo elas:

1° A bolha deve subir adiabaticamente de tal modo que resfrie ser trocar calor com
a vizinhancga.

2° Em todo o tempo tanto a bolha quanto a vizinhanga terdo a mesma pressé&o.

Por conseguinte, as condi¢cdes necessarias para que ocorra o transporte de energia
por meio da conveccao, e apesar desta equagao ser obtida por uma série de relacoes entre
outras formulas, em sintese € definida apenas por:

T dP y dT

Par <y—iar®

Onde y representa a raz@o entre os calores especificos da pressdo e o volume
(y = Cp /C,) constante. Por fim esta equagédo demonstra os valores na qual a condugéo
pode ocorrer, seja quando o gradiente da temperatura for muito grande (como ressaltado
anteriormente) ou quando y tender a 1 Maciel (1999). Na maioria dos casos estrelas com
massas inferiores a 05Mg (My =massa solar) a energia transportada ser4 somente por meio da
convecgao, enquanto estrelas com massas entre 0,5Mg e 1,5Mg 0 transporte sera feito tanto
pela radiagéo do centro até um certo ponto “x” e quanto pela convecgéo deste ponto “x” até
0 a camada externa, e por fim estrelas com massas superiores a 1,55Mg  OCOrre o0 contrario

Jatenco-Pereira (2010).
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EQUACAO DE CONSERVAGCAO DE ENERGIA

Um dos fatores cruciais na vida de uma estrela é a relagdo entre a producéo e a
perda de energia, visto que a estrela deve liberar toda a energia produzida para que néo
perca sua condigdo de equilibrio. Se por acaso uma estrela gerar mais energia do que a
quantidade liberada, a medida que uma nova for gerada esta energia vai se acumulando
de modo que a estrela ird se expandir cada vez mais. Todavia se energia perdida for maior
que a gerada, a estrela ira perder suas camadas de tal maneira que a estrela perdera
seu volume cada vez mais. Estas sé&o caracteristicas da evolugéo estelar, embora isso
ndo aconteca na maior parte do tempo por conta do equilibrio entre a producéo e a perda
de energia, com excec¢do no final de sua vida. Assim, ao considerar uma casca esférica
com massa (ﬁvly cuja luminosidade gerada pela mesma seja dada como dL, a equagéo de
producao de energia sera obtida pela seguinte relagéo:

dL = edM,

Onde o simbolo ¢ representa a emissividade (energia produzida por unidade de
massa e por unidade de tempo). Substituindo cf’MY pelo seu valor obtido na equacéo de
continuidade, obtém-se:

dL
— 2
o ednrsp(10)

Assim esta equacdo demonstra que para todo e qualquer valor de energia gerada
tende a ser liberada para que assim a estrutura da estrela permaneca estavel. Aléem de ser
o principal fator para a existéncia do equilibrio hidrostatico. Entretanto, quando as estrelas
passam por processos evolutivos rapidos esta equacgao trona-se invalida, neste caso a
equacgao acima sera reescrita como:

P
pi—|—= ||
dr 27 dt p3

L 32
—=d4nriple—=p3

Quando ha ocorréncia de processos evolutivos rapidos, a equacgédo (11) substitui
a equacao (10) , apesar de ambas serem semelhante quando a derivada temporal for
considerada nula nos processos evolutivos lentos Fernandes (2021). Todavia, a equacgéo
(9) tende a ser mais utilizada tanto pelas estrelas se encontrarem estaveis na maior parte
de sua vida com por sua simplicidade.

E quando se trata do processo de produgéo de energia no nucleo, a Unica maneira
conhecida para as estrelas produzirem a energia necessaria por longos periodos € a fuséo
nuclear. Uma reacdo em cadeia comecga no nucleo e continua até que a estrela fique sem
combustivel (em algum momento de sua vida posterior). Essa mesma reacédo funciona
também na fusé@o de quatro nucleos de hidrogénio para produzir um nucleo de hélio, e
como o hidrogénio é encontrado em aproximadamente 90% dos atomos de uma estrela,
esse reservatorio de combustivel garante que a estrela tera uma vida muito longa.
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Conforme a temperatura do interior de cada estrela, serdo apresentadas diferentes
cadeias de reacdes nucleares Maciel (1999) Neste caso, para estrelas com temperaturas
na ordem 8 x 10°K de predomina a cadeia proton-proton, esta pode acontecer de trés
formas distintas denominadas pp-1, pp-2 e pp-3. Para estrelas com temperaturas maiores
ou iguais a 18 x 10°K predomina o ciclo CNO. Estrelas com temperaturas maiores a 108K
predomina o processo Triplo-a. Por fim, para estrelas acima de 8 massas solares, quando a
temperatura central atinge 5 - 10 x 108K predomina a queima do carbono Fernandes (2021).

Considerando a complexidade conceitual do tema, optamos por uma abordagem
didatica inicial fundamentada em aprendizagem ludica e interativa. Para facilitar o
engajamento introdutério com o contetdo, empregamos um jogo de caga-palavras como
ferramenta educacional, com o objetivo de promover a familiarizagdo com termos-chave e
estimular o interesse cognitivo de forma nao intimidadora.

Mecanismos de Producao de Energia no Nucleo Estelar

O processo que permite as estrelas brilharem durante bilhdes de anos é a fusédo
nuclear, na qual nucleos de hidrogénio colidem e se fundem, formando hélio e liberando
enormes quantidades de energia naforma de fétons e particulas. Essa energia é responsavel
por manter o equilibrio contra a gravidade.

O tipo de reacéo de fusdo predominante depende fortemente da temperatura no
nucleo da estrela:

a. Cadeia Préton-Préton (p-p)

A cadeia p-p € o principal processo de geracdo de energia em estrelas de baixa
massa, como o0 Sol, onde as temperaturas do nucleo estao em torno de 8x10°K a 15x108K.
Nesse processo, quatro nucleos de hidrogénio ('H) se fundem para formar um
nucleo de hélio (*He), liberando dois positrons, dois neutrinos e fétons na forma de energia.

Existem trés ramos principais desse processo:

a.1) p-p I: predominante em temperaturas até 107K, responsavel pela maior parte
da energia solar, figura 4a.

a.2) p-p ll: mais relevante entre 13 e 15x10°K, com a participagdo de nucleos de
berilio e litio intermediarios.

a.3) p-p lll: ocorre em temperaturas mais elevadas, com participagcdo de ndcleos
de boro.

b) Ciclo CNO (Carbono-Nitrogénio-Oxigénio)

O Ciclo CNO torna-se dominante em estrelas de maior massa, cujo nucleo atinge
temperaturas superiores a 18x108K. Nesse ciclo, nucleos de carbono, nitrogénio e oxigénio
atuam como catalisadores, facilitando a fusdo de quatro protons para formar um nucleo
de hélio.
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Embora o produto final seja o mesmo da cadeia p-p, a eficiéncia do ciclo CNO
cresce rapidamente com a temperatura — o que faz dele o processo dominante em estrelas
mais quentes e massivas.

Na Figura 4b, observa-se como o ciclo se fecha, com nucleos de carbono ('2C),
nitrogénio (*N) e oxigénio ('°O) participando das reagcdes, mas retornando ao estado inicial
apés a formacao do hélio.

Eficiéncia dos Processos em Funcéo da Temperatura

Adependéncia dos processos de fusao com a temperatura € extremamente sensivel.
A producdo de energia na cadeia p-p cresce aproximadamente com a quarta poténcia
da temperatura (T*), enquanto no ciclo CNO esse crescimento é ainda mais acentuado,
variando aproximadamente como T'7 (Kippenhahn et al., 2012; Maciel, 2016).

Y
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V' Neutrino He

@ Positron

Figura 4a: Esquema da Cadeia p-p, mostrando como quatro prétons se fundem, via etapas
intermediarias, formando um nucleo de hélio.

Fonte: https://supernova.eso.org/exhibition/images/0418_pp-1080/
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Figura 4b: Esquema do Ciclo CNO, destacando os passos intermediarios que envolvem carbono,
nitrogénio e oxigénio na formacg&o de hélio.

Fonte: https://supernova.eso.org/exhibition/images/0418_cno-1080/

A Figura 5 ilustra claramente essa dependéncia, mostrando como a cadeia p-p é
dominante em temperaturas mais baixas, enquanto o ciclo CNO se torna extremamente
mais eficiente em temperaturas mais elevadas, tipicas de estrelas de maior massa.

Essa diferenciacdo dos mecanismos nucleares € essencial ndo apenas para
entender o funcionamento interno das estrelas, mas também sua classificacdo, tempo de
vida e evolugdo. Portanto, compreender os processos nucleares, bem como a equacao
de conservagéao de energia, é fundamental para qualquer estudo sobre a vida e morte das

estrelas.
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Figura 5: Grafico da Dependéncia da Producao de Energia em Fungéo da Temperatura no nucleo
estelar, comparando a cadeia p-p e o ciclo CNO.

Fonte: https://www.ucolick.org/~woosley/ay220-15/lectures/lecture7.15.pdf
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METODOLOGIA

A proposta metodolégica deste trabalho fundamenta-se na utilizagcdo de préticas
pedagogicas que favoregcam a aprendizagem significativa, aliada a estratégias de mediacéo
socioconstrutivista e ao carater motivacional da aprendizagem ludica. O ensino de temas
complexos da astrofisica, como a estrutura estelar, exige abordagens que dialoguem com
a realidade cognitiva dos alunos e tornem acessivel um conteddo que, de outra forma,
poderia ser percebido como excessivamente abstrato e sem aplicabilidade no mundo real.

O desenvolvimento do jogo de caga-palavras foi pensado como uma estratégia
didatica inicial, cujo objetivo central &€ promover a familiarizagdo com os principais conceitos
relacionados a estrutura estelar tais como equilibrio hidrostatico, transporte de energia,
fusdo nuclear, ciclo CNO, cadeia proton-préton, pressao, densidade e gravidade. Essa
abordagem se ancora nos principios da aprendizagem significativa (Ausubel et al, 1978),
que sugere que novos conhecimentos sdo assimilados de maneira mais eficaz quando
conectados a estruturas cognitivas prévias. Também dialoga com o conceito de zona de
desenvolvimento proximal (ZDP) de Vygotsky (1987), ao propor uma atividade em que
os alunos séo guiados, mediados e incentivados a interagir socialmente na constru¢do do
préprio conhecimento. Por sua vez, o aspecto ludico esta fundamentado nos pressupostos
de Piaget (1976), que reconhece o papel do jogo como motor no desenvolvimento de
habilidades cognitivas, exploratorias e simbolicas. Segue o caga-palavras utilizado:

Escola:

Disciplina: Data:,
Professor:

Aluno:

Estrutura Estelar

Na astronomia, um dos principais corpos celestes a serem estudados sdo as estrelas. Esferas
gigantescas gasosas (na maior parte dos casos ionizado) de forga gravitacional infensa, e, na
maioria das vezes, orbifadas por oufros corpos, como planetas e cometas. Em seu interior, as
estrelas produzem energia por meio de reagdes nucleares, posteriormente irradiadas para a
superficie. O controle da emissdo de energia para além dos limites estelares caracteriza o Equilibrio
Térmico. Essa equagdo em particular € comumente associada as outras que juntas descrevem o
interior estelar, de modo a serem expressas mediante quatro equagées diferenciais sob a forma de
gradientes. Para cada estrela, as variaveis sao determinadas por sua massa, pressao, temperatura
e luminosidade. Fundamentalmente, essas equagdes sdo complementadas por outras
propriedades deterministicas dependentes basicamente da densidade, temperatura e
composi¢@o quimica. Todavia, fal descricdo é valida apenas para modelos de estrutura quase
imutavel. Nesse sentido, como na maior parte dos casos as esfrelas apresentam uma taxa
pequena de alteracdo em sua estrutura (mesmo em escalas de tempo estelares), a descricdo da
estrutura estrela pode proceder por meios dessas equagdes. Portanto, a estrutura estelar
juntamente com tais equagdes denominadas Continuidade da Massa, Equilibrio Hidrostatico,
Equilibrio Térmico, e Transporte de Energia. Estas equagdes sdo de grande importancia para
compreensdo estelar, de modo a produzir uma ampla gama de aplicagdes de teorias fisicas e
respostas para formagao de estrelas em geral.

As palavras deste caga palavras estéo escondidas na horizontal, vertical e
diagonal, com palavras ao contrério.
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Aplicacado do Questionario Avaliativo

Como parte do processo metodolégico, aplicamos um questionario qualitativo,

elaborado com o objetivo de avaliar ndo apenas o grau de compreensdo dos alunos

sobre os conceitos trabalhados, mas também suas percepgdes sobre a eficacia do uso de

atividades ludicas no ensino de fisica e

O uso desse questionario apresenta vantagens metodoldgicas relevantes, pois

permite:

Avaliar a percepcao dos alunos sobre a aprendizagem: compreender quais
conceitos foram efetivamente apropriados durante a atividade.

Mensurar o impacto afetivo e motivacional da atividade ludica: identificar
se 0 uso do jogo gerou interesse, curiosidade e engajamento, elementos
fundamentais para a constru¢ao do conhecimento.

Direcionar futuras intervencbes pedagdgicas: ajustar estratégias de
ensino, identificando tanto os pontos de maior interesse dos alunos (como
buracos negros, estrelas, sistema solar, nebulosas) quanto eventuais lacunas
conceituais.

Fomentar a reflexdo metacognitiva: estimular os alunos a pensarem sobre
como aprendem, o que aprenderam e quais estratégias consideram mais
efetivas para seu proprio processo de aprendizagem.

Essa abordagem metodoldgica ndo apenas fornece dados para analise da efetividade

da pratica, como também empodera os alunos no processo de ensino-aprendizagem, ao

permitir que reflitam criticamente sobre sua prépria formacgéo.

Questoes usadas no Formulario para Avaliacao da Atividade

Questao 1: Achou o caga-palavras?

Questao 2: Conceitos aprendidos (respostas resumidas)

Questao 3: Tem Interesse em astronomia?

Questao 4: Qual a forma preferida de aprendizagem?

Questao 5: O tempo foi o suficiente (50min)?

Questao 6: A compreensao do tema é importante para a ciéncia e sociedade?
Questao 7: O que mais chamou a aten¢éo dos alunos na atividade?

Questao 8: A aplicacdo de cacga-palavras € util para o aprendizado de outros
assuntos?

Questao 9: Sugestbes dos alunos para a atividade.

Questao 10: Nivel de dificuldade do caca-palavras
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Vantagens metodolégicas do uso desse questionario

O uso de um instrumento como este permite adotar uma abordagem formativa e
diagnostica, oferecendo ao professor uma visao ampla sobre os efeitos cognitivos e afetivos
da pratica pedagogica. Além disso, permite que o processo de ensino-aprendizagem seja
mais centrado no aluno, respeitando seus interesses, ritmos e percepgodes.

Do ponto de vista te6rico, o questionario promove uma pratica alinhada aos principios
de aprendizagem ativa e reflexiva, permitindo ao estudante atuar como sujeito de seu
préprio processo formativo, 0 que estda em consonancia com os pressupostos defendidos
por Ausubel et al. (1978), Vygotsky (1987) e Piaget (1976). Assim, consolida-se ndo apenas
como um recurso avaliativo, mas também como uma ferramenta de autoconhecimento
cognitivo e de aprimoramento das praticas docentes.

RESULTADOS E DISCUSSOES

A aplicagdo de atividades ludicas demonstra alta receptividade, 86% dos alunos
consideram o caca-palavras util para a aprendizagem, sendo que 21% destacaram esse
tipo de abordagem, como sendo “divertido e diferente” (Figura 1). Essa preferéncia esta
alinhada a estudos que demonstram como esse tipo de metodologia interativa reduz a
resisténcia dos alunos a temas mais complexos. Apenas 4 alunos (6%) rejeitaram a
atividade, justificando a falta de interesse pela astronomia.

Questdo 1

MApenas sim B 5im, pois é diferente e divertido  ® Ndo Talvez

Figura 1: Opinido sobre a utilidade de atividades ludicas.

Fonte: o proprio autor, 2024.

Na questéo que trata sobre conceitos aprendidos, 76% dos alunos citaram termos
técnicos corretamente, como:

« “Equilibrio térmico” (46 mengoes).

« “Estrutura estelar” (21 mencoes).

* “Fusdo Nuclear”, “Nebulosa” (11 menc¢des).

Entretanto, 8% nao souberam identificar conceitos como “transporte radiativo”
podem exigir refor¢o prévio. A Figura 2 ilustra a distribuicdo das respostas.
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Questdo 2

M Estrutura estelar
® Equilibrio térmico
= Respostas mais detalhada

dos conceitos aprendidos

Nenhum

Figura 2: Conceitos aprendidos pelos alunos.
Fonte: o proprio autor, 2024.

Apesar da atividade ter tido resultados positivos dos da maioria, o interesse
prévio em astronomia se mostrou distinto, pois 31% manifestaram “muito interesse”
(principalmente por buracos negros e nebulosas), mas outros 31% declararam “nenhum
interesse”, associando-o a dificuldade inicial do tema.

Questao 3

M Interesse em conceitos
especificos, como: Estrelas,
Buracos negros, sistema
solar, nebulosas

B Muito

Figura 3: Interesse em conceitos especificos, como: Estrelas, Buracos negros, sistema solar,
nebulosas.

Fonte: o préprio autor, 2024.

Quanto as metodologias preferidas, 34% escolheram “teoria + pratica”, enquanto 43%
optaram por “jogos educativos ou combinacdes com praticas” (Figura 3). Essa preferéncia
por abordagens multimodais reforca a necessidade de equilibrar ludico e rigor cientifico.
Além disso, a maioria (91%) considerou os 50 minutos adequados, mas 9% sugeriram mais
tempo para ler o texto contextual. Sobre a dificuldade do jogo aplicado, 70% dos alunos
classificaram o jogo como “médio”, 24% como “facil” (palavras 6bvias como “estrela”) e 6%
como “dificil” (termos como “hidrostatico”).

O formato do caca-palavras exigiu atencéo aos termos, facilitando sua memorizacao,
resultado que consiste com a literatura sobre aprendizagem ativa. A combinacao de texto

e jogo permitiu contextualizar conceitos novos e por vezes dificeis para a série, como

Fisica: O universo e os fenébmenos naturais Capitulo 2

40



destacado por 22% dos alunos. A dificuldade com palavras pouco familiares indica a
necessidade de um glossario ilustrado ou aula introdutéria sobre termos e conceitos, para
que assim antes da aplicacédo de atividades como essa, 0os tenham mais entendimento dos
conceitos abordados.

Muitos dos alunos sugeriram versdes com niveis variados de dificuldade, o que
confirma a importadncia de personalizacdo de métodos educacionais. Os resultados
sustentam que jogos didaticos séo eficazes para introduzir temas de astronomia, mas que
devem ser complementados com explicagdes tedricas breves, adaptados ao conhecimento

prévio da turma e integrados a outras midias, como simulacdes de evolucao estelar.

CONSIDERAGCOES FINAIS

Como apresentamos nesse trabalho quaisquer relagbes tratadas nas estrelas
apontam a veracidade de que as elas sédo definidas de maneira geral por quatro propriedades
basicas, sendo sua massa, sua luminosidade, seu raio e a sua composi¢éo quimica. Sendo
possivel a determinagédo das equagdes de continuidade, equilibrio hidrostatico, transporte
de energia e de conservagédo de energia, estas equacdes sdo responsaveis por fatores
determinantes do estado de equilibrio da estrutura estelar durante maior parte de sua vida,
tornando-se invalidas apenas em mudancgas evolutivas, dependentes de um mesmo fator
em comum, o raio.

Mostramos a definicdo matematica do conflito entre gravidade e presséo figuras 2 e
3, que depende da quantidade de energia que foi gerada no ndcleo da estrela que deve ser
igual a energia irradiada na superficie mantendo assim a propor¢éo que mantem sua forma
intacta e sua a estabilidade.

Sendo assim, a composicao destes corpos celestes gigantescos estabelece uma
maior relacdo com a composi¢éo quimica, ja que tal € responsavel pela geragédo de energia
e conforme suas reacgdes.
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