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se transformem em NPs no seu caminho até sumirem como anãs 
negras (tabela 2)? 
Como já visto, quando a estrela entra no ramo assintótico das gi-
gantes o seu núcleo já não queima H nem He, e compõe-se do 
que sobrou das combustões anteriores, ou seja, de C e O. Nessa 
fase, e por um período de aproximadamente um milhão de anos, a 
estrela continuará seu processo de expansão, ao mesmo tempo que 
sua luminosidade crescerá, alçando valores de 1.000 L .o. Os ventos 
estelares presentes nessa (ou seja os ventos que ocorrem numa AGB 
e numa pós-AGB, englobando as fases AGB, proto planetária e NP) 
gradualmente expulsam o gás das camadas mais externas da estrela, 
deixando exposto o núcleo quente. O que sobra dos ventos estelares 
é a própria NP (o envoltório estelar que se desprendeu da estrela). 
Assim, aquela que denominamos a estrela central de uma NP é 
justamente a estrela da qual estivemos “acompanhando” a evolução 
nas tabelas 1 e 2. Quando cessa a combustão nas camadas externas, 
a estrela perde seu brilho e transforma-se em uma anã branca, cujas 
características encontram-se ao final da tabela 2.
Destacamos dois episódios distintos de perda de massa. Primeiro, 
devido ao vento lento de uma estrela AGB, cuja velocidade típica é 
da ordem de 10 km/s, com uma taxa de perda de massa de 10-5 M .o/
ano. E depois, através do vento rápido, expelido de uma pós-AGB, 
caracterizado por 10-7 M .o/ano e que alcança uma velocidade de até 
2 mil km/s. O vento estelar rápido varre o material expelido previa-
mente, dando forma à nebulosa, que expande-se com velocidade de 
aproximadamente 25km/s, é mais denso do que os ventos dos quais 
originou-se, tem T=̃10.000 K e dura cerca de 30 mil anos. O gás do 
vento rápido (pós-AGB), ao expandir-se sobre o material do vento 
lento (AGB), forma uma frente de choque que, quando observada 
no óptico, é a componente mais brilhante de uma NP. Entre os 
choques interno e externo, encontra-se a bolha quente (somente 
observável em raios-X). E, por último, o halo compõe-se pelo que 
resta do vento AGB, o qual, devido à sua baixa densidade, é o mais 
tênue nas imagens ópticas. Isso explica a formação das NPs, não 
só esféricas, mas também daquelas cuja casca tem forma elíptica, 
bipolar, ou com simetria de ponto (figura 2). Tais ideias também dão 
conta das propriedades físicas (temperaturas e densidades), químicas 
(enriquecimento químico do meio circunstelar oriundo da síntese 
de He, C, N e O, na estrela central) e cinemáticas das NPs. 
As nebulosas planetárias — velhinhas de rara beleza — são a fase 
terminal de estrelas tipo solar, e representam uma curta fase, ainda 
que gloriosa, da vida de muitíssimas estrelas. Elas terminam sua exis-
tência espalhando átomos, moléculas e poeira nas diferentes regiões 
das galáxias. Depois de vagar pelo meio interestelar durante milhões 
de anos, alguns desses ingredientes podem ter-se agregado ao ejeta 
de outras NPs para formar as nuvens densas onde nasceram novas 
estrelas na nossa galáxia. Os fragmentos que restaram da formação 
estelar resultaram em cometas, asteróides e planetas. Parte do ma-
terial originado nas NPs pode ter sobrevivido e sido depositado no 
planeta do qual surgiu a nossa vida. De fato, recentemente, foram 
observadas moléculas orgânicas complexas, similares àquelas de 
organismos vivos, em NPs ricas em carbono, como NGC 7027 e 
BD+30˚3639. 

Um fim realmente espetacular: alta massa Quando discutimos 
a queima explosiva do He, nas estrelas tipo solar, não mencionamos 
o fato de que estrelas com massa maior do que 2,5 M .o transformam 
He em C de forma suave, não explosiva como descrito anteriormen-
te. Na verdade, quanto mais massiva a estrela, menor a densidade 
na qual começam a queima do He.
A evolução mais rápida das estrelas massivas na SP também se 
aplica na vida pós-SP. Devido à alta massa estelar, nas estrelas 
realmente massivas (>8M .o) as fases de queima são muito rápidas. 
Uma estrela de 15M .o, por exemplo, começa a transformar He 
em C sem chegar a ser uma gigante vermelha, contrariamente ao 
que ocorria nas estrelas tipo solar. As estrelas massivas quase não 

Figura 2 — Uma montagem de nebulosas planetárias observadas 
com o HST. M 2-9, imagem grande acima. As imagens menores, 
de cima para baixo, da esquerda para a direita correspondem  
a: NGC 6826; MyCn18, Hourglass nebula (nebulosa da 
Ampulheta); NGC 3918; CRL 2688, Egg nebula (nebulosa do Ovo); 
NGC 6543, Cat’s Eye nebula (nebulosa do Olho de Gato); Hubble 
5; NGC 7009, Saturn nebula (nebulosa do Saturno); Red 
Rectangle nebula (nebulosa do Retângulo Vermelho); NGC 7662, 
Blue Snowball (Bola de Neve Azul). Imagens retiradas de:  
http://www.astro.washington.edu
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mudam de aparência quando passam de uma fase para a fase sub-
sequente de queima. Elas podem fundir elementos mais pesados 
do que o C e o O, já que seus núcleos continuam a contrair-se e 
suas temperaturas centrais continuam a crescer. A taxa de queima é 
acelerada em função da evolução do núcleo. Mas, existe um limite 
para esse processo de queima? 	
Uma estrela massiva, em fase terminal, é composta por várias cama-
das onde ocorrem reações de fusão de elementos. De fato, a queima 
de um dado elemento no núcleo tem como consequência sua escassez 
local, seguida então da contração — portanto aquecimento —, e 
começo da fusão do elemento que foi sintetizado na queima anterior. 
Esse processo continua. A cada uma dessas fases descritas a tempe-
ratura central cresce mais, acelerando a taxa de reações nucleares 
e produzindo pressão que permite que o núcleo contrabalance a 
contração gravitacional. A estrutura interna de nossa estrela termi-
nal é tal que, de fora para dentro, tem-se uma camada de H inerte, 
seguida de várias camadas mais internas nas quais H, He, C, O, 
Ne (neônio), Mg (magnésio) e Si (silício) estão sendo fundidos em 
elementos mais pesados e, por fim, surge um núcleo de Fe (ferro). 
É interessante notar que, como os tempos em que cada um desses 
elementos são produzidos depende da massa, uma estrela de 20M .o 
funde hidrogênio por mil anos, hélio por 106anos, carbono por  
103 anos, oxigênio por um ano e silício por uma semana. A “estabi-
lidade” de seu núcleo de ferro dura menos de que 24 horas!            

A vitória da gravidade

 Devido ao fato de que a fusão nuclear que envolve o Fe não produz 
energia, a estrela não poderá voltar a recuperar seu estado de equi-
líbrio. Jamais será capaz de, efetivamente, como fez até aqui, con-
trabalançar a contração gravitacional. Apesar de que a temperatura 
no núcleo da estrela é de vários 109K a gravidade supera a pressão 
interna e a estrela colapsa definitivamente.
Na verdade, ao invés de produzir energia com a fusão do ferro, o que 
ocorre no núcleo é a foto-desintegração desse elemento em outros 
mais leves, até que só sobre prótons e nêutrons. Esse processo não 

apenas não produz, mas consome parte da energia térmica do nú-
cleo, assim esfriando-o e acelerando o colapso. O núcleo composto 
somente de elétrons (e), prótons (p), nêutrons (n) e fótons, com-
primidos a altíssimas densidades, é capaz de, unindo p+e, produzir 
n+ muitos outros neutrinos. Esses neutrinos facilmente escapam do 
núcleo (pois praticamente não interagem com a matéria) levando 
parte da energia deste. Dessa forma, a densidade continua crescen-
do no núcleo e — à semelhança do que ocorreu com os elétrons 
do núcleo das gigantes vermelhas e das anãs brancas —, atinge a 
degenerescência, nesse caso, dos nêutrons. As densidades envolvidas 
podem chegar a ser de 1017 ou 1018 kg/m3. Como o núcleo já não 
pode ser mais comprimido toda a matéria que continua caindo 
gravitacionalmente será expelida de volta, de maneira super violenta. 
Forma-se uma onda de choque que é expelida e leva consigo toda 
a matéria das camadas adjacentes. O evento é tão energético que 
pode produzir, por alguns dias, luminosidades superiores àquelas das 
galáxias que hospedam tal estrela massiva. Esse é o evento conheci-
do como explosão de uma supernova (figura 3). A energia gerada 
nesse processo (desde a explosão até que ela deixe de brilhar) pode 
ser equivalente à energia irradiada pelo Sol durante toda a sua vida. 
Mais contundente ainda é a energia emitida na forma de neutrinos, 
podendo chegar a ser cem vezes o valor acima. A estrela que existia 
antes da explosão é, normalmente, chamada de a estrela progenitora 
da supernova. 

Os dois tipos de supernovas

Algumas supernovas quase não possuem hidrogênio, enquanto 
outras o possuem em abundância. Na verdade, dois tipos de su-
pernovas podem ser identificados não só devido ao seu conteúdo 
de hidrogênio, mas também pelas suas curvas de luz (ou seja, a 
forma na qual a luminosidade cai com o passar do tempo). As-
sim: as supernovas tipo I são pobres em hidrogênio e têm queda 
de luminosidade mais acentuada (rápida); as supernovas tipo II 
possuem grande quantidade de H e suas luminosidades caem de 
forma mais suave, menos abrupta. 
Existem razões muito óbvias para esses dois tipos de supernovas. Para 
falar delas teremos que adicionar à nossa descrição da morte estelar o 
fato de que nem todas as estrelas evoluem isoladamente; parte delas 
está em sistemas binários. Sua morte será, ou não, influenciada por 
esse fato, a depender da distância que separa as duas estrelas. A anã 
branca —, uma estrela já morta —, que descrevemos antes, pode, 
de fato, “voltar à vida” por ter uma acompanhante próxima. Uma 
anã branca que tem como companheira suficientemente próxima 
uma estrela da SP ou uma gigante, pode atrair/transferir massa (H 
e He) desta para si. A queda de matéria na anã branca faz com que 
ela volte a aquecer-se e cresça em densidade. Ao atingir 107K a anã 
volta a queimar hidrogênio, mas de forma rápida e violenta, o que 
aumenta muito sua luminosidade e a estrela que já estava morta 
volta a brilhar. A estrela que passa por esse processo é conhecida 
como nova, apesar de que, na verdade, se trata de uma estrela já bem 
velhinha, quase morta, a bem da verdade, ressuscitada. 
Algo similar explica a existência de supernovas tipo I. Na verdade, 
essas advém do fato de que as novas podem não expelir todo o ma-

Figura 3 — Uma composição de duas imagens da supernova 
SN1987A. A imagem ótica, do telescópio Hubble, mostra o anel 
central e da emissão em raios-X, do telescópio Chandra. Raios-X 
(à esq.) — Nasa/CXC/PSU/S. Park & D.Burrows.; Óptico (à dir.) — 
Nasa/STScI/CfA/ P.Challis
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terial que recebem da companheira. Como o processo de nova pode 
ser recorrente, a cada novo evento mais material é acumulado pela 
anã branca. Mesmo considerando que o equilíbrio da anã branca 
vem da pressão dos elétrons degenerados, há um limite de massa 
para que o núcleo possa manter esse equilíbrio (1,4M .o). Ao ultra-
passar essa massa a anã fica instável e colapsa. Isso leva ao aumento 
da temperatura e à ignição do hélio formando carbono. Essa fusão 
ocorre, quase simultaneamente, em todas as zonas da estrela, e ela 
explode como supernova. Por essa razão, as supernovas tipo I quase 
não possuem hidrogênio. Ao contrário, na explosão de supernovas 
tipo II parte considerável do material que é expelido é composto 
de H e He das camadas externas, tornando esse tipo de supernova 
rico em hidrogênio. Em termos da quantidade de energia liberada 
na explosão, ambos os tipos são similares. 
E, por último, devemos frisar mais uma importante diferença en-
tre esses dois tipos de supernovas. Bem como as anãs brancas (ou 
negras) são o destino final das estrelas de baixa massa, ainda que 
pareça estranho, as supernovas do tipo II deixam sobreviver um 
caroço estelar, que são as estrelas de nêutrons. Isso é assim porque 
a violenta onda de choque que leva à explosão supernova se dá a 
partir das paredes do núcleo de nêutrons degenerados, deixando-o 
intacto. De novo, à semelhança das anãs brancas e das nebulosas 
planetárias, as supernovas tipo II produzem tanto um ejeta brilhante, 
que vai se dissipando no meio interestelar — o remanescente da 
supernova (figura 3) — , quanto um caroço estelar extremamente 
denso e inerte — a estrela de nêutrons. As supernovas tipo I, é claro, 
também produzem o remanescente nebular, mas acredita-se que não 
deixem caroço estelar algum.
Para fechar nosso desfile com todo o glamour que essas velhinhas 
merecem, teríamos que discutir, em detalhe, os pulsares (estrelas de 
nêutrons com alta rotação e intensos campos magnéticos — vistos 
rapidamente na apresentação a este Núcleo Temático) e os buracos 
negros estelares (tema de outro artigo desta edição sobre astrono-
mia). Aqui, só resta esperar que os tenhamos convencido de que, 
pelo menos, quando de estrelas se trata, as rainhas da passarela são 
as velhinhas.

Denise R. Gonçalves é professora adjunta do Observatório do Valongo, da Universidade Federal 
do Rio de Janeiro (UFRJ)
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Buracos negros  
supermassivos: os monstros 
que se escondem no centro 
das galáxias

Thaisa Storchi Bergmann

 Aastrofísica moderna mostrou, no século XX, que 
os buracos negros deixaram de ser somente uma bi-
zarra previsão da teoria da relatividade geral. Sua 
presença tem sido detectada em sistemas estelares 
duplos e no núcleo de galáxias, através do seu forte 

campo gravitacional. No caso das galáxias, eles são necessários para 
explicar as enormes quantidades de energia que emanam dos cha-
mados “núcleos ativos de galáxias”. 
Podemos definir um buraco negro como sendo uma região do espaço 
na qual o campo gravitacional é tão intenso que nada escapa dele, 
nem mesmo a luz. O buraco negro é delimitado pelo chamado Hori-
zonte de Eventos, que é a superfície na qual a velocidade de escape é 
igual à da luz. O nome buraco negro (BN daqui para frente) se deve 
justamente ao fato de que nada sai de dentro dele, nem mesmo a 
radiação eletromagnética. O raio do Horizonte de Eventos é o Raio 
de Schwarszchild, RSch em homenagem ao astrofísico que derivou a 
sua expressão: RSch=GM/c2, onde G é a constante da gravitação, M 
é a massa do BN e c a velocidade da luz. Note que a única variável 
na expressão de RSch é a massa do BN, e RSch é proporcional ao seu 
valor. Para a Terra, RSch é de somente 9 mm, e para o Sol é 3 km, 
ou seja, para transformarmos a Terra e o Sol em BNs, teríamos que 
comprimír sua massa dentro de 9 mm e 3 km, respectivamente! 

Tipos principais de BNs Os BNs estelares são o fim da evolução 
de uma estrela com muita massa, da ordem de dez vezes ou mais a 
massa do Sol. Uma estrela massiva, ao evoluir, vai sintetizando no seu 
interior núcleos atômicos sucessivamente maiores (mais massivos) do 
que o núcleo de hélio, como carbono, oxigênio, nitrogênio e assim 
por diante. Essa síntese, que ocorre no núcleo da estrela, libera a 
energia necessária para que a estrela sustente suas camadas externas 
em contraposição à grande atração gravitacional que tenderia a co-
lapsar a estrela. Porém, após a síntese de núcleos de ferro, as reações 
nucleares não liberam mais energia, e assim, a estrela deixa de ter a 
pressão necessária para sustentar as camadas externas e sofre uma 
implosão. Essas camadas caem sobre o núcleo, pressionando-o de 
tal forma que ele se transforma em um buraco negro e as camadas 
externas são expelidas com violência, numa explosão de supernova. 
Esse tipo de supernova é de tipo II. Em uma supernova de tipo I, que 
evolui num sistema duplo de estrelas bem próximas entre si, uma 
transfere massa para a outra até provocar, nesta última, a explosão 
de supernova, que dá assim também origem a um BN. 
Os BNs supermassivos existem no núcleo das galáxias, e são detecta-
dos pela influência gravitacional que exercem sobre as estrelas e/ou 
nuvens de gás na sua vizinhança. Mesmo antes de serem detectados 
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