SITIENTIBUS SERIE CIENCIAS FISICAS

[ARTIGO]

A Composicao do Cosmos: A Revolucao de Cecilia Payne-Gaposchkin
e a Termodinamica das Atmosferas Estelares

The Composition of the Cosmos: The Revolution of Cecilia Payne-Gaposchkin and the
Thermodynamics of Stellar Atmospheres

Iranderly Fernandes de Fernandes([]

Departamento de Fisica — UEFS
Av. Transnordestina, s/n, Campus UEFS, Feira de Santana — BA — 44036-900

(SUBMITTED: [16/06/2026] - ACCEPTED: [18/08/2026] - PUBLISHED ONLINE:[01/09/2026])

A tese de doutorado de Cecilia Payne-Gaposchkin (1925) redefiniu a composi¢do quimica do
universo, consolidando a astrofisica moderna. Este estudo reconstréi os fundamentos termodi-
namicos e estatisticos que permitiram identificar hidrogénio e hélio como elementos estelares
dominantes, derrubando a suposicdo de que as estrelas espelhavam a crosta terrestre. Aplicando
as equagbes de Boltzmann e Saha a dados espectroscépicos de Harvard, demonstra-se que a
intensidade das linhas depende da temperatura e de estados quénticos acessiveis, ndo da concen-
tragdo bruta. O artigo contextualiza a resisténcia académica enfrentada por Payne, a validagdo
posterior por Henry Norris Russell e a significincia historiografica do episédio. Integrando fisica,
histéria e filosofia, posiciona-se a trajetoria de Payne como ferramenta didatica para ilustrar como
o rigor matematico e a persisténcia analitica superam consensos arraigados e barreiras institucionais.
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Cecilia Payne-Gaposchkin’s 1925 doctoral thesis fundamentally redefined the chemical composition
of the universe, marking the consolidation of modern astrophysics. This study reconstructs the
thermodynamic and statistical foundations that allowed her to identify hydrogen and helium as
the dominant stellar elements, overturning the prevailing assumption that stars mirrored Earth’s
crust. By applying the Boltzmann excitation and Saha ionization equations to Harvard College
Observatory spectroscopic data, the analysis demonstrates that spectral line intensity depends on
temperature and accessible quantum states rather than raw elemental concentration. The article
also contextualizes the academic resistance Payne faced, the subsequent validation of her methods
by Henry Norris Russell, and the historiographical significance of this episode. Integrating physics,
history, and philosophy, the work positions Payne’s trajectory as a didactic tool for illustrating
how mathematical rigor and analytical persistence overcome entrenched scientific consensus and
institutional barriers.
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I. INTRODUGCAO

A compreensdo da composicdo estelar passou
por uma transformacgdo radical na virada para o
século XX. Antes desse periodo, a astronomia focava,
quase que inteiramente em mapear posigoes e cal-
cular orbitas planetdrias. Auguste Comte, em sua
obra Cours de Philosophie Positive, chegou a afir-
mar, em 1835, que nunca saberiamos a composi¢ao
quimica dos astros porque nao podiamos toca-los ou
extrair amostras fisicas de suas superficies [IJ.

No entanto, o aperfeicoamento da espectrosco-
pia resolveu esse problema pratico: ao decompor
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a luz, os astronomos passaram a ler as assinaturas
dos elementos diretamente nos fétons que viajavam
pelo espago. Quem transformou essa técnica des-
critiva em astrofisica quantitativa rigorosa foi Ce-
cilia. Payne. Em sua tese de doutorado de 1925,
Stellar Atmospheres: A Contribution to the Obser-
vational Study of High Temperature in the Revers-
ing Layers of Stars, ela contrariou o consenso da
época, que supunha um universo rochoso e metalico
semelhante a crosta da Terra. Para provar que
o hidrogénio e o hélio dominam a massa césmica,
Payne nao olhou apenas para a intensidade visual
das linhas escuras nas chapas fotograficas de Har-
vard; ela aplicou rigorosamente os formalismos da
mecénica estatistica. Aplicando a Equacio de Ex-
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citagdo de Boltzmann para calcular as populagoes
nos diferentes niveis quanticos [2] e a Equagéo de To-
nizagao de Saha [3] para modelar a perda de elétrons
em fungdo da temperatura cinética (T') e da densi-
dade eletronica (V. ), relacionada & pressdo parcial
por P. = N kgT, ela demonstrou matematicamente
que a auséncia de linhas de hidrogénio em estrelas
muito quentes nao significava falta do elemento, mas
sim que este géas estava completamente ionizado em
prétons livres [4]. A aplicagao da mecénica quantica
a espectroscopia permitiu que o trabalho de Payne
estabelecesse as bases para a compreensao contem-
poranea da composicao fisico-quimica do universo.

Este artigo examina a Fisica e a historia por tras
das descobertas espectroscopicas de Payne, pro-
pondo seu uso como material didatico para o En-
sino Médio e Superior. Detalhamos o emprego inte-
grado das equagdes de Boltzmann e Saha no estudo
de plasmas, estendendo a andlise até a complexi-
dade das estrelas Wolf-Rayet. Utilizando o conceito
de transposigao didética [5], convertemos esse rigor
matematico em uma ferramenta pratica para en-
sinar fisica moderna. A proposta é utilizar a re-
siliéncia de Payne frente ao conservadorismo para
mostrar ao leitor que o avango cientifico é insepa-
ravel do confronto empirico e da superagao de bar-
reiras institucionais académicas, evidenciando que a
adocao de novos formalismos matematicos costuma
preceder a aceitacao de novos paradigmas observa-
cionais.

II. CONTEXTO HISTORICO E
FORMACAO CIENTIFICA

I1.1. A Formacao de Cecilia Payne na Era
Classica

O percurso de Cecilia Payne evidencia as bar-
reiras institucionais de género que moldaram as
ciéncias exatas no inicio do século XX. O ambiente
académico europeu e norte-americano das primeiras
décadas do século XX era marcado por restrigoes
institucionais ao acesso feminino aos departamen-
tos de ciéncias exatas, condicao que influenciou di-
retamente a trajetoria profissional de Cecilia Payne.
Nascida em 1900 em Wendover, Inglaterra, Payne
demonstrou desde cedo interesse pelas ciéncias na-
turais. Ao ingressar no Newnham College, insti-
tui¢do feminina vinculada a Universidade de Cam-
bridge, no outono de 1919, Payne encontrou a Fisica
em um intenso periodo de transi¢do metodoldgi-
ca, que descreveria mais tarde como a “bifurcacao
dos caminhos” em sua autobiografia [6]. O de-
terminismo da mecanica newtoniana e do eletro-
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magnetismo maxwelliano cedia espaco & incipiente
mecanica quintica e a fisica relativistica, impulsio-
nadas por experimentos realizados por J.J. Thom-
son e Ernest Rutherford, em Cambridge.

Payne matriculou-se inicialmente em botanica,
quimica e fisica, mas redirecionou seu foco
académico ap0ds assistir a uma conferéncia do as-
trofisico Arthur Eddington. Na ocasido, o astrofi-
sico apresentou os dados da expedicao britanica do
eclipse solar de 1919, com registros obtidos na Ilha
do Principe e em Sobral, no Brasil, comprovando
o desvio da luz estelar previsto pela Relatividade
Geral de Einstein [7]. O rigor daquela constatagao
observacional convenceu a jovem Payne a redire-
cionar seus estudos para a fisica e a astronomia.
Payne descreveu esse intervalo como um periodo de
intensa reflexdo e insonia, conforme documentado
em sua autobiografia, The Dyer’s Hand [6].

Contudo, mesmo cumprindo todas as exigéncias
académicas em 1923, a Universidade de Cambridge
recusou-se a lhe conceder o grau de bacharel, am-
parada por uma politica de exclusdo feminina que
56 seria revogada em 1948 [8;[0]. Diante da restrigdo
que a limitaria ao magistério secundario em escolas
femininas no Reino Unido, Payne buscou alternati-
vas no exterior onde a pesquisa astrofisica estivesse
sendo realizada.

A oportunidade ocorreu em 1923, apds um en-
contro com Harlow Shapley, recém-nomeado diretor
do Harvard College Observatory, que visitava Lon-
dres. Payne pleiteou e obteve uma bolsa de estudos
para integrar a equipe em Massachusetts [9]. H4 um
elemento historico peculiar nessa mudanca: sua ida
foi viabilizada pela Pickering Fellowship for Women.
Criada para honrar o antigo diretor do observatério
de Harvard, a bolsa visava manter a tradigdo de
empregar astronomas na instituicdo, mao de obra
altamente qualificada, porém sistemicamente sub-
remunerada [8; [10]. Shapley possuia um programa
ambicioso de expansdo da pesquisa estelar. Ao
cruzar o Atlantico, Payne passou a ter acesso ao
maior repositério mundial de placas fotograficas e
dados espectroscépicos da época, o laboratério de
dados que fundamentaria sua revolucao analitica.

III. O OBSERVATORIO DE HARVARD E

A CATALOGACAO ESPECTRAL
EMPIRICA

Ao ingressar no Harvard College Observatory,
Cecilia Payne deparou-se com o acervo observa-
cional consolidado de um grupo de pesquisadoras
que ficou historicamente conhecido como as “Com-
putadoras de Harvard” (Harvard Computers). Nas
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décadas anteriores, sob a direcdo de Edward Charles
Pickering, o observatério havia contratado dezenas
de mulheres, incluindo pesquisadoras de impacto
historico para a astronomia, como Annie Jump Can-
non, Williamina Fleming (Mina Fleming), e An-
tonia Maury, para processar, classificar e calcular
pardmetros astronémicos a partir de milhares de
placas fotograficas de vidro. KEssas placas regis-
travam espectros estelares com resolucao adequada
aos espectrégrafos de fenda da época, nos quais
as linhas de absorcdo se manifestavam como finas
faixas escuras quase imperceptiveis a olho nu, mas
essenciais para a andlise quantitativa [8 9} [10].

Essas pesquisadoras executavam andlise espec-
troscépica continua, contudo recebiam remunera-
¢do inferior e ocupavam cargos de menor presti-
gio institucional em comparacdo aos pares mas-
culinos. Apesar das barreiras estruturais, a clas-
sificacdo taxonomica desenvolvida por esse grupo
reestruturou a astronomia estelar. Annie Jump
Cannon inspecionou visualmente e classificou os es-
pectros de mais de 225.000 estrelas individualmente
(chegando a aproximadamente 350.000 ao longo
de sua carreira), estabelecendo o Catalogo Henry
Draper [T} 12].

TABELA I — Sistema de Classificacado Espectral de Harvard e Padroes Morfolégicos.

Classe Temperatura Principais Caracteristicas Exemplos
Espectral (K) Espectrais Estelares
@) > 30.000 Hélio ionizado (He II), linhas de H Alnitak, Naos
muito fracas
B 10.000-30.000 Hélio neutro (He I), linhas de H Rigel, Spica
moderadas
A 7.500-10.000 Linhas de Hidrogénio (Série de Sirius, Vega
Balmer) em intensidade méxima
F 6.000-7.500 Metais ionizados (Ca II, Fe II) Procyon, Canopus
ganhando proeminéncia
G 5.200-6.000 Metais ionizados (Ca II, H e K) Sol, a—Centauri A
dominantes, metais neutros
presentes
3.700-5.200 Metais neutros abundantes, bandas Arcturus, Aldebaran
moleculares (CH, CN)
M 2.400-3.700 Bandas moleculares fortes (TiO), Antares, Betelgeuse

metais neutros

O sistema de classificacdo adotado por Cannon
baseava-se em critérios empiricos e morfolégicos.
As estrelas foram categorizadas conforme a inten-
sidade e a presencga de linhas de absorcao especi-
ficas, resultando na sequéncia O, B, A, F, G, K e
M. Historicamente, as letras originais seguiam a or-
dem alfabética (A, B, C...) com base apenas na
intensidade visual das linhas de hidrogénio. A con-
tribui¢do metodoldgica de Cannon consistiu em re-
ordenar as classes e eliminar redundancias para criar
uma sequéncia térmica continua, popularizada pelo
mnemonico “Oh, Be A Fine Girl/Guy, Kiss Me”
[11]. A Tabela[[]sintetiza os pardmetros macroscopi-
cos que Cannon correlacionou empiricamente. As
estrelas do tipo A, por exemplo, caracterizam-se por
apresentar as linhas de absor¢ao de hidrogénio (série
de Balmer) com intensidade méxima, enquanto as
estrelas dos tipos O e M exibem assinaturas discre-
tas desse elemento, quase inexistentes, sendo domi-
nadas por linhas de hélio ionizado ou bandas mole-
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culares, respectivamente. Sob a interpretagdo as-
trofisica e pré-quantica vigente nas primeiras dé-
cadas do século XX, essa auséncia de linhas levou
ao equivoco de que as estrelas quentes (Tipo O) nao
continham hidrogénio, interpretacdo que seria cor-
rigida pela aplicacdo da termodinamica estatistica
na tese de Payne.

Embora a comunidade astronémica suspeitasse
que a classificacdo de Cannon representasse uma se-
quéncia de temperaturas superficiais decrescentes,
a fundamentacao fisica que regia essa transicao de
uma classe espectral para outra permanecia in-
definida. O catadlogo documentava com precisiao
o fluxo macroscépico de fétons emergentes e a in-
tensidade relativa das linhas, mas nao estabelecia
uma relagdo analitica entre esses dados observa-
cionais e os processos atéomicos microscopicos. Fal-
tava um modelo que vinculasse a intensidade das
bandas de absorcao as se¢des de choque atomicas e
as fragoes populacionais dos niveis de energia, regi-
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das pelas condigoes de Equilibrio Termodindmico
Local (ETL) no plasma estelar. Essa lacuna exigia a
transposicao da mecénica quantica e da termodina-
mica estatistica para o dominio da astrofisica obser-
vacional, formalismo que seria aplicado por Payne.

Como a Universidade de Harvard nao conferia
titulos de doutorado a mulheres nos departamen-
tos de fisica ou astronomia, Payne foi matriculada
formalmente no Radcliffe College, instituicdo as-
sociada de artes liberais para mulheres, operando
suas pesquisas a partir do observatério dirigido por
Shapley [6]. Seu objetivo cientifico consistia em
aplicar os principios da mecénica quantica e da
termodindmica estatistica ao extenso acervo espec-
troscopico do Catalogo Henry Draper, visando de-
terminar nao apenas a temperatura absoluta da at-
mosfera de cada estrela, mas, sobretudo, sua com-
posicdo elementar intrinseca.

IV. FUNDAMENTACAO FiSICA DA
ESPECTROSCOPIA ESTELAR

IV.1. O Paradoxo da Composicao Solar e o
Consenso Terrestre

Para compreender o impacto dos resultados
do trabalho de Payne, é necessario reconstituir o
paradigma cientifico que predominava na astrofisica
observacional até 1925. Quando os pioneiros da
espectroscopia do século XIX, como Joseph von
Fraunhofer, Gustav Kirchhoff e Robert Bunsen, ini-
ciaram a catalogacao das faixas escuras de absorcao
no espectro solar, observaram que o comprimento
de onda dessas linhas coincidia com precisao com
as emissoes de elementos quimicos vaporizados em
fornos térmicos e tubos de descarga elétrica em la-
boratérios terrestres [13].

O espectro solar exibia linhas de absor¢ao pro-
nunciadas correspondentes a metais como célcio,
ferro, titanio, s6dio, magnésio e silicio, que deixa-
vam assinaturas profundas na radiacao da nossa es-
trela. As linhas associadas ao hidrogénio estavam
presentes, mas nao ostentavam a intensidade espe-
rada para um elemento que constituiria a maior
parte da massa estelar. O hélio, descoberto pre-
viamente em 1868 por meio de uma linha de emis-
séo amarela nao identificada durante um eclipse so-
lar e posteriormente isolado na Terra [14; [15], tam-
bém apresentava assinaturas discretas na maioria
das classes espectrais analisadas [4; [12].

Diante dessas evidéncias épticas, a comunidade
astrondmica adotou o pressuposto de que a inten-
sidade das linhas espectrais refletia diretamente a
abundancia elementar na atmosfera estelar. Esse
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raciocinio linear fundamentou a hip6tese da com-
posicao terrestre do universo.

Fisicos influentes, como o norte-americano
Henry Rowland e, posteriormente, Henry Norris
Russell, diretor do Observatério de Princeton, sus-
tentavam essa teoria. Russell defendia, com base
em publicacoes desde a década de 1910, que existia
uma conformidade quase que absoluta entre a lista
de elementos da crosta terrestre e a composicao so-
lar. O astrofisico postulava que ao aquecer a crosta
terrestre até atingir a temperatura da fotosfera so-
lar, cerca de 5.800 K, a superficie radiante geraria
um espectro de absorcao semelhante ao observado
no Sol [II]. Este raciocinio se baseava nos princi-
pios da termodinimica classica entdao disponiveis. A
limitacao residia na auséncia de modelos quanticos
que relacionassem espectros a estados de ionizagao
e excitagao.

A fisica pré-quéntica vigente assumia uma pro-
porcionalidade direta entre a contagem atomica
de um elemento e sua capacidade de absorgao
radiativa. O consenso “terrestre” ou “metdlico”
consolidou-se como referéncia na astrofisica das
duas primeiras décadas do século XX. Segundo esse
paradigma, a composicdo césmica refletiria a da
crosta terrestre, sendo dominada por metais, sili-
catos, carbono e oxigénio. Desta forma, nao pas-
sava de uma extensdo quimica macroscépica do que
se encontrava nas jazidas minerais do nosso planeta.

A revisdo desse modelo exigiu demonstrar que a
intensidade das linhas espectrais nao refletia direta-
mente a abundancia elementar, mas sim a fracao de
dtomos em estados quanticos especificos. Conforme
a termodindmica estatistica, a probabilidade de ex-
citacdo e ionizagdo varia exponencialmente com a
temperatura [3; [16]. Desta forma, espécies de baixa
abundancia com niveis de excitagdo acessiveis po-
dem gerar absor¢ao mais intensa do que elementos
majoritarios cujos elétrons permanecem no estado
fundamental, fora da faixa de deteccdo éptica da
época. A determinagao da abundancia quimica dos
elementos dependia, portanto, da relagao entre ra-
diagdo e estados quanticos da matéria [4; [I1].

IV.2. Espectroscopia Estelar e o Atomo de
Bohr

A transposigado das descobertas de Cecilia Payne
para as salas de aula do Ensino Médio ou para disci-
plinas de Fisica Moderna requer a revisao dos con-
ceitos de absorcao radiativa e termodindmica es-
tatistica. O interior estelar constitui um meio de
alta densidade e opacidade, no qual as interagoes
térmicas da matéria produzem um campo de ra-
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diacao eletromagnética continua, proximo ao equi-
librio termodinamico local [I7]. A medida que essa
radiagdo se propaga das zonas radiativas e convec-
tivas até as camadas mais externas da fotosfera, os
fétons que se deslocam em dire¢do ao espaco in-
terestelar comecam a interagir com os atomos do

gas presentes nessa regido. Na literatura do inicio
do século XX, essa regiao superficial era frequente-
mente chamada de reversing layer (camada de re-
versdo); hoje sabemos que nao se trata de uma ca-
mada isolada, mas sim do gradiente de temperatura
da propria fotosfera.

TABELA II — Linhas de Absorcao Espectral da Série de Balmer para o Hidrogénio.

Transicao Nome da Linha Comprimento Cor / Regiao

Quantica (Série de Balmer) de Onda () Espectral
n=2—-n=3 H, (H-Alfa) 656,3 nm Vermelho
n=2—-n=4 Hpg (H-Beta) 486,1 nm Azul-esverdeado
n=2-n=>5 H, (H-Gama) 434,0 nm Azul-violeta
n=2—-n==6 Hs (H-Delta) 410,2 nm Violeta

A interpretacdo desse processo fundamenta-se
no modelo atémico proposto por Niels Bohr em
1913. Na fisica quantica, os elétrons ligados ao ni-
cleo nao ocupam orbitas arbitrarias, mas estados de
energia discretos, indexados por um nimero quan-
tico principal n e associados a uma energia F,, [1§].
Para o atomo de hidrogénio, esses niveis de energia
sao descritos pela expressao:

eV
E, =-13,6 ol (1)

onde o sinal negativo indica o estado ligado do
elétron ao ntcleo atémico.

A energia de um féton é dada pela relacido de
Planck-Einstein (E, = %, onde h é a constante de
Planck, ¢ é a velocidade da luz e A o comprimento
de onda) [19;[20]. A absorgéo ocorre exclusivamente
quando o féton possui energia igual a diferenca entre
dois niveis atomicos: Fy = Egnal — Finicial. Nesse
processo, o fo6ton é absorvido e sua remogao do fluxo
continuo deixa uma marca escura, uma linha de ab-
sor¢ao, no espectro registrado por equipamentos na
Terra.

O atomo mais rudimentar da natureza, o
hidrogénio, possui apenas um préton e um elétron.
Suas transi¢oes originam diferentes conjuntos de li-
nhas espectrais. Na faixa visivel do espectro eletro-
magnético, as transi¢des absorvidas ou emitidas
pelo hidrogénio formam a famosa Série de Balmer,
cujos comprimentos de onda e transi¢gbes quanti-
cas correspondentes estdo descritos na Tabela [[]
13 21].

Conforme a Tabela [T} a formagao de uma linha
de Balmer observavel exige que uma fracao signi-
ficativa dos atomos de hidrogénio possua elétrons no
primeiro estado excitado (n = 2). Caso os elétrons
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estejam no estado fundamental (n = 1), a absor¢do
ocorre apenas na Série de Lyman, situada no ultra-
violeta distante [22], faixa bloqueada pela atmos-
fera terrestre. Do ponto de vista da fisica atomica,
essa dependéncia do estado inicial n = 2 demonstra
que a intensidade de uma linha espectral nao reflete
diretamente a abundéancia atomica total, mas sim a
populagao de 4tomos preparados para interagir com
a radiac@o na faixa do visivel.

IV.3. O Papel da Excitagao Térmica e a
Equagao de Boltzmann

A probabilidade de um atomo de hidrogénio a-
presentar seu elétron no nivel n = 2 nao depende da
natureza quimica do elemento, mas da temperatura
cinética do meio. Sob a hipétese do Equilibrio Ter-
modindmico Local (ETL), vdlida para as camadas
fotosféricas, a razao de populacbes entre dois esta-
dos energéticos é regida pela Equagao de Excitacao
de Boltzmann [4], dada por:

No _ 90 <Eb—Ea>

- kT

Ne ga % @

Nesta expressao, N, e N, representam o niimero de
atomos (ou a densidade deles) ocupando os estados
energéticos superior b e inferior a, enquanto g, e
go sdo as degenerescéncias estatisticas dos estados
quanticos, ou seja, o nimero de microestados inde-
pendentes que compartilham exatamente o mesmo
nivel de energia macroscépico. Para o hidrogénio, a
degenerescéncia de um nivel é dada por g, = 2n?,
valor que, sob a Otica da mecéanica quantica, re-
flete a multiplicidade de estados possiveis para um
mesmo nivel energético, considerando os niimeros
quéanticos de momento angular e as duas orien-
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tagdes possiveis de spin eletronico [13]. A diferenga
(Ey — E,) corresponde & diferenca de energia entre
dois niveis eletronicos, kg é a constante de Boltz-
mann (8,617 x 107> eV/K) e T é a temperatura do
gas em Kelvin.

E necessario distinguir esta relacio da Dis-
tribuicdo de Maxwell-Boltzmann. Enquanto esta
ultima descreve o espectro continuo de velocidades
translacionais das particulas no plasma estelar, a
Equacao de Excitacao de Boltzmann aplica-se estri-
tamente a ocupacao de estados quanticos discretos
na eletrosfera atémica [13].

A titulo de ilustracdo, pode-se aplicar a equagao
a fotosfera solar que mantém uma temperatura
de superficie em torno de T = 5.800 K. Neste
regime, a energia térmica média das particulas,
parametrizada por kg7, é aproximadamente 0,5 eV.
Contudo, a diferenga de energia entre o estado fun-
damental (n = 1) e o primeiro estado excitado
(n = 2), salto necessdrio para a formagcdo da série
de Balmer, é muito superior, totalizando 10,2 eV.

Calcula-se inicialmente a razdo de degenerescén-
cia estatistica por meio da relacio ¢, = 2n?,
obtendo-se g1 = 2(1)2 = 2 e go = 2(2)?2 = 8§, re-
sultando em um peso estatistico

(92/91) =4

Substituindo os valores na equacdo, obtém-se:

N, 10, 26V

| - =4 20,4

N, o ( O,5eV> exp (=20,4)

~ 5,5x107Y. (3)

O termo exponencial negativo reduz drasticamente
a razdo para um termo de ordem 10~?. O resultado
evidencia que, na temperatura solar, a grande maio-
ria dos 4tomos permanece no estado fundamental,
incapaz de gerar absorcao na faixa visivel.

Para cada atomo de hidrogénio com elétron em
n = 2 no Sol, h4 aproximadamente 10® 4tomos no
estado fundamental. Em outras palavras, para cada
atomo de hidrogénio apto a absorver um féton ver-
melho de Balmer (H,), existem cerca de cem mi-
lhées de atomos “adormecidos” no estado funda-
mental, completamente indiferentes e transparentes
a radiacdo visivel [23].

Portanto, a auséncia de linhas de hidrogénio
proeminentes no espectro solar nao indica escassez
do elemento, mas sim que sua populacao atomica
encontra-se majoritariamente em estados que ab-
sorvem apenas radiacdo ultravioleta extrema (Série
de Lyman), faixa esta que era inacessivel e nao regis-
trada pelas chapas fotograficas utilizadas na época
pelas pesquisadoras de Harvard.

sc£20262213-20

IV.4. O Paradoxo de Balmer e a Equacao
de Ionizagao de Saha

A partir da Equacdo de Excitacdo de Boltz-
mann, torna-se intuitivo supor que o aumento pro-
gressivo da temperatura do gés eleva a populacao de
atomos de hidrogénio no nivel n = 2, intensificando
as linhas de absorcao de Balmer. Esse comporta-
mento é confirmado observacionalmente em estrelas
da classe A (como Sirius e Vega), com temperaturas
fotosféricas ~ 10.000 K, que apresentam as linhas
de Balmer mais intensas da sequéncia espectral.

Contudo, estrelas mais quentes das classes B e
O (com temperaturas entre 15.000 K e 40.000 K)
exibem um comportamento oposto: a intensidade
das linhas de Balmer diminui progressivamente com
o aumento da temperatura, tornando-se quase in-
detectdveis nas estrelas do tipo O. Essa atenuacao
contradiz a expectativa inicial de que o aumento
da energia térmica apenas elevaria a populacao de
elétrons excitados, exigindo um modelo que inte-
grasse excitagdo e perda eletronica.

A explicagao para esse fendmeno foi formalizada
em 1920 pelo fisico Meghnad Saha. Em seu artigo
publicado na revista cientifica inglesa Philosophical
Magazine, intitulado Ionisation in the Solar Chro-
mosphere, e aperfeicoado no trabalho subsequente
On a Physical Theory of Stellar Spectra nos Proceed-
ings of the Royal Society of London, Saha demon-
strou analiticamente que, em altas temperaturas,
as colisoes térmicas nao apenas excitam os elétrons,
mas podem remové-los completamente do atomo.
Quando a energia térmica média supera o poten-
cial de ionizagdo, o 4tomo neutro perde seu elétron
periférico, gerando um ion positivo e um elétron
livre [3} 24]. Esse processo transforma a atmos-
fera estelar em um plasma classico ndo degenera-
do, cujas propriedades termodindmicas sao descri-
tas pelas leis dos gases ideais [I3; [25]. Distingue-
se esse regime, entretanto, do estado de gas de-
generado, que ocorre em ambientes de densidade
extrema (como nicleos de ands brancas ou estre-
las de néutrons), onde o Principio de Exclusao de
Pauli impde restri¢cbes quéanticas a distribuicdo de
elétrons, exigindo o tratamento por estatisticas de
Fermi-Dirac [26; 27; 28]. Sob tais condigoes, a ener-
gia de Fermi excede amplamente a escala térmica
(Er > kgT), o que obriga o preenchimento sequen-
cial dos estados quénticos até o nivel de Fermi e gera
uma pressao de degeneracdo essencialmente inde-
pendente da temperatura, invalidando a descri¢ao
estatistica classica. Nas fotosferas de estrelas da
sequéncia principal, incluindo as mais quentes, a
densidade é suficientemente baixa para que a es-
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tatistica de Maxwell-Boltzmann permanega valida
e 0 material comporta-se como um plasma classico
néo-degenerado, um gés ideal [I3].

Saha modelou esse processo de ionizagdo como
uma reacdao de equilibrio termodindmico rever-
sivel, analoga a dissociacdo de moléculas em fisico-
quimica:

Atomo Neutro = Ion Positiv0+ + Elétron Livre—

Nessa abordagem, as atmosferas estelares obede-

cem as mesmas leis de equilibrio quimico observadas
nos laboratoérios, onde o aumento da temperatura
desloca a “reagao” para o lado dos produtos, ou seja,
para a formacdo de fons e elétrons livres [3]. Sob a
otica da termostatistica macroscopica, essa dissoci-
acdo atua como uma verdadeira transicdo de fase
de primeira ordem no interior do plasma. O calor
latente fornecido pela estrela é integralmente con-
sumido para romper as ligacoes elétricas de valén-
cia, garantindo o equilibrio coexistente entre o gas
neutro e o gés ionizado [29].

TABELA III — Descri¢do dos Termos Analiticos da Equacdo de Ionizacdo de Saha.

Termo Significado Fisico no Contexto da Astrofisica
Analitico
Nit1e N; Densidade de fons no estado superior de ionizacdo frente ao estado de ionizagao
inferior (ou estado neutro basal).
N, Densidade volumétrica de elétrons livres no plasma (diretamente conectada a
pressdo eletronica parcial, P,).
Aen Comprimento de onda térmico de de Broglie associado ao elétron livre
(At = b/ 2mm EpT) [13;30].
Ziv1 € Z; Fungoes de partigao estatistica (soma ponderada dos microestados excitados

acessiveis ao fon e ao 4tomo neutro).
Xi Energia ou Potencial de Ionizacao da espécie; trabalho necessario, em elétron-volts,
para remover o elétron mais externo da camada de valéncia.

Combinando principios de mecénica estatistica
com as contribuigoes de van t/Hoff e Nernst, Saha
derivou a Equacao de Ionizagdo Térmica, posteri-
ormente refinada por Fowler e Milne [16; B} [32].
Esta expressao descreve a razao de populagoes de
particulas gasosas submetidas a estados de ioniza-
cao adjacentes:

NipaiNe 2 (Zip Xi
Nirfe | 2 - .4
N; A}, ( Z; )eXp( kT @

O numerador contém o fator 2, que é a de-
generescéncia de spin do elétron livre (g = 2).
Como a massa do ion é praticamente idéntica a
do atomo neutro, as fungoes de particdo transla-
cionais se cancelam na razao, restando apenas a
contribuicao do elétron ejetado.

Essa formulagao resolve o paradoxo das classes
de estrelas O e B. A medida que a temperatura
(T') assume valores criticos superiores a 15.000 K,
o crescimento do termo pré-exponencial térmico

(oc T3/2) combinado com a elevagio do fator
Ni+
N,

exp(—xi/kpT) faz com que a razdo =+ aumente
abruptamente, levando o plasma a ioniiagéo quase
completa. Para o hidrogénio, cujo potencial de io-
nizagao (x;) é de 13,6 eV, o plasma atinge a ioniza-
¢ao quase completa nessa temperatura nas classes
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B e O. A reducao dréastica na populacao de atomos
neutros (NN;) diminui proporcionalmente o nimero
de atomos disponiveis no nivel n = 2, suprimindo as
linhas de Balmer. Conclui-se, portanto, que o de-
saparecimento dessas linhas ndo indica auséncia de
hidrogénio, mas sua conversao quase total em ions
(prétons).

A definigao rigorosa e o significado fisico de cada
componente analitico dessa formulagdo encontram-

se detalhados na Tabela [[TIl

IV.5. Funcoes de Particao e Opacidade

O calculo preciso das populacoes atdmicas via
equacoes de Boltzmann e Saha exige o conheci-
mento das Fungdes de Partigdo (Z), que represen-
tam a soma ponderada de todos os estados de ener-
gia acessiveis ao sistema:

2(T) = igj e (). 0

onde E; representa a energia do j-ésimo estado de
excitacdo medido a partir do estado fundamental.
Um problema técnico fundamental discutido na li-
teratura é a divergéncia da funcao de partigdo para
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atomos isolados (como o hidrogénio), uma vez que
existe um ntmero infinito de niveis de Rydberg con-
vergindo para o limite de ionizagdo [I7]. Esta di-
vergéncia ocorre porque, a medida que o nimero
quantico principal (n) se aproxima do infinito, a e-
nergia atinge um limite superior constante, fazendo
com que o fator de decaimento exponencial na
Equacao de Boltzmann deixe de decair. Simultane-
amente, a degenerescéncia estatistica dos orbitais
(g9 = 2n?) cresce quadraticamente, forcando a so-
matdéria da fungdo de particdo a tender ao infinito
[29]. Em atmosferas estelares reais, essa divergén-
cia é contornada pelos efeitos de pressao e densidade
do plasma. Interagoes com particulas vizinhas e mi-
crocampos elétricos locais (efeito Stark) provocam
o fendmeno conhecido como abaixamento do poten-
cial de ionizacdo (lonization Potential Depression,
IPD), que trunca efetivamente a série de estados
de Rydberg acessiveis [I3} B3]. O critério quanti-
tativo de truncamento, formalizado pelo limite de
Inglis-Teller, compara o raio da 6rbita de Bohr do
estado excitado (r,, oc n?) com a distincia média en-
tre as particulas (raio da esfera de Debye). Quando
o orbital eletronico excede o espago disponivel, o es-
tado funde-se ao continuo, tornando-se fisicamente
invidavel. Esse fenomeno limita o nimero de linhas
da série de Balmer observaveis em uma atmosfera
estelar, funcionando como um diagnéstico direto da
densidade e pressao superficiais [I3]. Na pratica ob-
servacional, estrelas ands, com altas pressdes super-
ficiais, exibem menos linhas visiveis na série do que
estrelas gigantes, cujas atmosferas rarefeitas per-
mitem a existéncia de orbitais mais elevados antes
do truncamento.

Com o modelo matematico ajustado aos efeitos
de pressao, a interpretagao termodindmica torna-se
consistente. O potencial de ionizagdo do hidrogénio
fixa-se em 13,6 eV. Nas atmosferas de estrelas das
classes B e O, a energia térmica média supera con-
sistentemente esse limiar. A Equagdo de Saha in-
dica que o hidrogénio atinge um estado de ionizacao
quase completa, com a remocao sistemética de seus
elétrons. O meio resultante consiste em um plasma
composto majoritariamente por prétons e elétrons
livres. Como o préton destituido carece comple-
tamente de uma estrutura de orbitais eletronicos
ao seu redor, ele nao apresenta transigoes atémicas
discretas na faixa 6ptica. Apesar de sua predomi-
nancia na composicao estelar, o hidrogénio tornava-
se opticamente indetectavel nas faixas do visivel,
limitando sua identificagdo espectroscopica direta
4% [11].

Sob uma perspectiva astrofisica contemporanea,
a aplicacgao rigorosa das estatisticas de Saha e Boltz-
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mann por Payne pressupunha a validade do Equi-
librio Termodindmico Local (ETL) em toda a at-
mosfera estelar. Embora essa premissa seja robusta
nas camadas profundas e opacas da fotosfera, ela
sofre um colapso tedrico na camada de reversao (a
regiao de baixa densidade onde as linhas de absor¢ao
se formam). Nessas camadas superiores, a atmos-
fera torna-se opticamente fina (7, < 1) para deter-
minadas frequéncias, permitindo que os fétons es-
capem para o espago interestelar. Esse escape radia-
tivo provoca o desacoplamento entre o campo de ra-
diagdo médio (J,) e a fungdo de Planck (B, (T)), in-
validando a suposicao de que a temperatura cinética
do gas, por si s6, dita as populagoes dos niveis de e-
nergia [I7]. A astrofisica moderna resolve essa que-
bra do ETL através da Equacdo de Transferéncia
Radiativa, substituindo a dependéncia estrita da
temperatura pela Fungdo Fonte (S, = j,/kv), 0 que
exige a resolugao de equacgoes de equilibrio estatis-
tico Nao-ETL (NLTE) acopladas a opacidade. O
triunfo metodoldgico de Payne reside no fato de que,
para as linhas marginais e fracas que ela analisou,
os desvios do ETL eram suficientemente pequenos
para que sua aproximacao termodindmica classica
produzisse a resposta composicional correta, ante-
cipando em décadas a complexidade da modelagem
NLTE.

V. DETERMINACAO DE

ABUNDANCIAS E DIAGNOSTICOS
ESPECTROSCOPICOS

V.1. O Paradoxo do Calcio vs. Hidrogénio
no Sol: O Teste de Payne

A analise contemporinea frequentemente uti-
liza o comportamento contrastante entre calcio e
hidrogénio no espectro solar como evidéncia em-
pirica das conclusdes de Payne. A classe G (que
hospeda a nossa estrela, o Sol) exibe duas li-
nhas de absor¢ao proeminentes na regiao do violeta
(396,8 nm e 393,3 nm), convencionalmente deno-
minadas linhas H e K, nomenclatura histérica ori-
ginada do mapeamento solar realizado por Joseph
von Fraunhofer em 1814 [I3]. Essas linhas resul-
tam da intensa absorcdo por atomos de Célcio II
(o célcio uma vez ionizado, com um elétron peri-
férico arrancado). O espectro continuo subjacente,
sobre o qual as linhas de absorcdo se manifestam,
é majoritariamente moldado pela opacidade do fon
H™ (hidrogénio com um elétron adicional ligado por
apenas 0,754 eV). Este mecanismo, identificado por
Rupert Wildt em 1939, resolveu um enigma de dé-
cadas sobre a fonte de opacidade continua na fo-

DOLI: http://dx.doi.org/10.13102/sscf-v22i0-13033


http://dx.doi.org/10.13102/sscf.v22i0.13033

Sitientibus Ser. Cienc. Fis. 22, sc£20262213-23 (2026)

A Composicio do Cosmos: A Revolugio de Cecilia ...

tosfera solar e demonstrou como a alta abundéncia
de hidrogénio, estabelecida por Payne, é essencial
nao apenas para a composi¢ao estelar, mas também
para a prépria estrutura térmica e radiativa das at-
mosferas estelares [33} [34].

A interpretacdo baseada exclusivamente na in-
tensidade dessas linhas levaria a conclusao errénea
de que a composi¢ao solar seria dominada de forma
absoluta por cédlcio metalico. A resolugdo analitica
desse paradoxo exige a comparacao explicita entre
a escala térmica fotosférica e os limiares atomicos.
A temperatura solar de T, ~ 5.800 K, a ener-
gia térmica média é kgT ~ 0,50 eV. Aplicando
a equacdo de Saha, nota-se que o potencial de i-
onizacdo do calcio neutro (xca1 = 6,11 eV) é su-
ficientemente baixo para que o termo exponencial
exp(—x/kpT) favoreca a ioniza¢do quase completa
(> 99,9% em Ca II). Em contraste, o hidrogénio
possui xpg 1 = 13,60 eV e exige 10,20 eV apenas para
promover o elétron ao nivel n = 2, inicio da série de
Balmer [4 [13].

Fisicamente, o elétron de valéncia remanescente
no ion Ca II encontra-se no estado fundamental, es-
truturado em um pogo de potencial cujas transicoes
ressonantes correspondem precisamente a absorcao
de f6tons de 393 nm e 396 nm [13;33]. Como a quase
totalidade do célcio presente na fotosfera encontra-

se nesse estado de ionizagao Unico e acessivel, o ele-
mento atua como um absorvedor extremamente efi-
ciente da radiacéo violeta continua. A proeminéncia
espectral do célcio resulta, estritamente, das baixas
energias de ionizagao e excitacdo de seus elétrons de
valéncia.

A anédlise espectroscopica conduzida por Payne
demonstrou conclusivamente que a intensidade das
linhas H e K reflete as condi¢bes termodinamicas
locais e as baixas energias de excitagdo do célcio,
desvinculando o registro nas placas fotograficas da
sua real e pequena abundancia relativa no plasma
estelar [23]. Conforme a Tabela 4, a diferenca nos
potenciais de excitacdo é marcante: o hidrogénio re-
quer ~ 10,2 eV apenas para excitar elétrons ao nivel
n = 2 (e comegar a absorver a radiagdo visivel),
enquanto o Ca II apresenta transicoes ressonantes
acessiveis diretamente do seu estado fundamental.
Essa comparagdo evidencia que a detectabilidade
no espectro depende intrinsecamente da acessibi-
lidade dos niveis de energia em relacdo a energia
térmica disponivel (kgT'). O hidrogénio, apesar de
onipresente, permanece invisivel a deteccao espec-
tral nesse regime de temperatura por nao atingir o
nivel de excitagdo necessario. Os limiares de energi-
a que explicam analiticamente esse comportamento
estao sistematizados na Tabela [Vl

TABELA IV — Potenciais de Ionizacdo e Energias de Excitacdo de Amostras Criticas.

Estado Potencial de

Ionizagao (eV)

Elemento

Linha
Observada

Energia de
Excitacao (eV)

Hidrogénio HI 13,598
Hélio He I 24,587
Hélio He II 54,416
Célcio Cal 6,113
Calcio Ca Il 11,871

Magnésio Mg I 7,646
Magnésio Mg II 15,035

H,, (656,3 nm) 10,199 (n=1—>n=2)

He I (587,6 nm) 20,964
He II (468,6 nm) 48,370
Ca I (422,7 nm) 0,000
Ca IT K (393,3 nm) 0,000
Mg I by (518,3 nm) 2,712
Mg IT h (280,3 nm) 0,000

V.2. A Metodologia do Aparecimento
Marginal (Marginal Appearance)

Com base nas formulagoes inauguradas por Saha
e nos subsequentes refinamentos estatisticos desen-
volvidos por Ralph Fowler e Edward Arthur Milne
na Inglaterra [16], Payne analisou sistematicamente
milhares de chapas fotograficas de Harvard. Foi a
primeira a aplicar diretamente a Equacao de Saha a
dados observacionais para derivar abundancias ele-
mentares estelares, integrando calculos termodina-
micos aos registros fotograficos dos espectros.

Payne mapeou a abundancia relativa de dezoito
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elementos ao longo de toda a sequéncia espectral.
Para contornar a dificuldade instrumental de ca-
librar linhas saturadas, ela converteu o limiar de
deteccao fotografica em um pardmetro quantita-
tivo rigoroso, desenvolvendo a técnica instrumen-
tal do Marginal Appearance (aparecimento e de-
saparecimento marginal do sinal). Nesse método,
as abundancias dos elementos sdo obtidas a par-
tir dos pontos criticos do surgimento ou supressao
das linhas espectrais ao longo das classes de tem-
peratura. A estratégia operava com linhas suficien-
temente fracas para que a intensidade da absorcéo
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fosse proporcional ao nimero de atomos absorve-
dores, evitando assim o regime de saturacdo que
exigiria modelos complexos de transferéncia radia-
tiva. Anos depois, esse problema da relagdo néo-
linear entre intensidade e abundéncia seria forma-
lizado na teoria da curva de crescimento [35], que
descreve como a largura equivalente de uma linha
espectral varia com a abundancia do elemento em
trés regimes distintos: linear (para linhas fracas), de
saturagao (devido ao alargamento Doppler térmico)
e de amortecimento (devido as asas de Lorentz).

A fuga pragmaética de Payne do regime de satu-
ragdo da curva de crescimento também contornou
uma limitagdo fisica fundamental da década de
1920: a auséncia do conceito de microturbuléncia
(vturb). Na época da redacdo de Stellar Atmo-
spheres, assumia-se que o alargamento Doppler das
linhas espectrais era ditado exclusivamente pela agi-

tacdo térmica dos atomos. No entanto, a saturacao
andmala de linhas fortes observadas em espectros de
alta resolugdo nao podia ser explicada apenas pela
termodindmica classica. Foi somente no final da dé-
cada de 1920 e inicio dos anos 1930 que astrénomos
como Otto Struve introduziram o parametro de mi-
croturbuléncia, movimentos macroscépicos de pe-
quena escala no plasma estelar que adicionam um
componente de velocidade nao-térmico a largura
equivalente das linhas [33]. Ao restringir sua andlise
empirica aos limiares de aparecimento marginal
(regime linear), Payne resguardou seus cdlculos de
abundéancia contra as incertezas da microturbulén-
cia e do amortecimento de Lorentz, uma intuicao
metodoldgica que preservou a integridade de suas
conclusoes sobre o hidrogénio e o hélio muito antes
que a fisica dos ventos e da conveccao estelar fosse
formalizada matematicamente.

TABELA V - Indicadores Térmicos e Populagdes Iénicas na Sequéncia Espectral [4].

Sequéncia Faixa Térmica Ionizagao e Excitagao Predominantes
Espectral Média (K) na Atmosfera
0) > 25.000 K Hélio Ionizado (He II) dominante. Hidrogénio neutro
suprimido. Linhas metélicas enfraquecidas por ionizagao
multipla.
B 11.000-25.000 K Hélio Neutro (He I) domina. Linhas de Hidrogénio ganham
forga progressiva na base da escala.
A 7.500-11.000 K Apogeu das Linhas de Hidrogénio (Balmer maximo a
~ 9.900 K). Primeiros vestigios de metais uma vez ionizados
(Mg II, Ca II).
F 6.000-7.500 K Atenuacido da série de Balmer. Intensificacio progressiva de
metais ionizados (Fe II, Ca II, Ti II).
G (Sol) 5.000-6.000 K Predominancia das linhas H e K do Ca II. Fortes assinaturas
de metais neutros e ionizados.
K 3.500-5.000 K Dominacao de metais neutros e surgimento dos primeiros
espectros estéveis de cadeias moleculares (CH, CN).
M < 3.500 K Estrelas frias com assinatura fortissima da molécula de Oxido

de Titanio (TiO). Hidrogénio invisivel opticamente.

O método consistia em identificar na sequéncia
espectral o ponto exato em que uma linha de ab-
sor¢ao especifica se tornava detectavel ou deixava de
ser observavel, o que corresponde ao limite térmico
em que a populagdo idnica do elemento se torna
significativa ou irrelevante. Na pratica analitica, a
identificagdo exata desse limite térmico contornava
as limitagbes computacionais da década de 1920,
periodo em que cédigos numéricos de transferéncia
radiativa nao existiam.

Ao concentrar a andlise no limiar de detecgao
fotografica, Payne simplificou o problema de opaci-
dade, permitindo que as equagbes de equilibrio
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termodindmico fornecessem o céalculo direto da
abundéancia quimica dos elementos. Combinando
os limiares observacionais com as fracoes de po-
pulagao calculadas pelas equacgoes de Boltzmann e
Saha, Payne derivou retroativamente a abundancia
minima necessaria para que um elemento produzisse
o sinal fotografico registrado nas chapas do Obser-
vatério de Harvard [IT} [12]. Em termos didéaticos,
o procedimento equivale a ajustar um receptor até
localizar o limiar exato em que um sinal emerge do
ruido de fundo: uma vez identificado o ponto de
surgimento ou desaparecimento da linha espectral,
as relacdes termodindmicas permitem determinar
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a concentragdo elementar minima responsavel pela
observacao. As faixas térmicas associadas a esses
limiares se encontram sistematizadas na Tabela [Vl

V.3. Estrelas Wolf-Rayet: Laboratérios de
Abundancias Extremas

O estudo das abundancias estelares desdobrou-
se para o entendimento de objetos evoluidos que
divergem da sequéncia principal, como as estrelas
Wolf-Rayet (WR). As WR sdo estrelas massivas,
exibindo frequentemente massas iniciais superiores
a 25 Mg, onde Mg ~ 1,989 x 1030 kg representa
a massa solar, em estagios evolutivos avancgados,
que perderam a maior parte de seu envelope de
hidrogénio por meio de ventos estelares intensos
[36]. A dindmica dessa perda de massa é impul-
sionada pelo mecanismo de ventos dirigidos por li-
nhas (line-driven winds), no qual a pressdo de ra-
diacdo é transferida para o gds ndo apenas pelo es-
palhamento Thomson no continuo, mas principal-
mente pela absor¢do ressonante em milhoes de li-

nhas espectrais de metais (o chamado éron opac-
ity bump). Esse acoplamento entre a composi¢do
quimica e a perda de massa ejeta material para
o meio interestelar a velocidades supersonicas, ex-
pondo progressivamente as camadas internas e os
produtos da nucleossintese [I3} [37]. Seus espectros
sao caracterizados por linhas de emissao largas de
hélio, nitrogénio, carbono e oxigénio. A intensidade
desses ventos depende diretamente da proximidade
do limite de Eddington, o limiar teérico no qual a
pressao de radiagao exercida sobre os elétrons e ions
atmosféricos iguala ou supera a atracao gravitacio-
nal (Lggq = 4rGMc/k). Estrelas Wolf-Rayet, por
suas massas elevadas e alta opacidade (amplificada
pelo iron opacity bump), operam préximas ou além
deste limite, o que explica as taxas de perda de mas-
sas extremas (M ~107° a 10_4M@/an0) que ca-
racterizam esta fase evolutiva.

A classificagao das estrelas WR baseia-se na pre-
dominéncia i6nica observada em suas atmosferas,
conforme detalhado na Tabela 6, que segue a classi-
ficagdo para a sequéncia WN [38] e para a sequéncia
WC [39].

TABELA VI — Subclasses de estrelas Wolf-Rayet e processos fisicos de nucleossintese, seguindo o sistema
de classificagdo revisado por Smith, Shara & Moffat [38] para estrelas WN e Crowther, de Marco & Barlow

[39] para estrelas WC.

WR Sub-tipo
Espectral

Indicador de Diagndstico

Processo Fisico
Subjacente

WN WN2-WN11
He II
WC WC4-WC11
O III-V
WO WO1-WO4
C III

Dominam N III, N IV, N V e
Dominam C II, CIII, C IV e

Dominam O VI, auséncia de

Exposicao dos produtos do ciclo CNO;
queima de H em camadas profundas
Exposi¢ao dos produtos do processo
triplo-alfa; queima de He

Estégio final de queima de He/C;
precursor de supernova

Diferentemente da maioria das estrelas, onde
o hidrogénio é termodinamicamente ofuscado pela
ionizagdo (como demonstrado por Payne), as es-
trelas Wolf-Rayet fazem o oposto: revelam dire-
tamente os produtos da nucleossintese de suas ca-
madas internas apds a remocao prévia de seu en-
velope atmosférico [36; [40]. Essa caracteristica
permite que funcionem como laboratérios obser-
vacionais para testar modelos de evolugao estelar
avancada e a dindmica em galaxias com alta taxa
de formacao estelar [40; [4I]. As subdivisdes WN,
WC e WO indicam qual elemento (nitrogénio, car-
bono ou oxigénio) domina a assinatura espectral no
plasma atmosférico [42]. O carbono observado nas
estrelas da sequéncia WC, por exemplo, é oriundo
do processo triplo-a, que se refere & fusdo sequen-
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cial de trés nucleos de hélio-4 (particulas «) para
formar carbono-12. Essa reagdo nuclear ocorre em
temperaturas centrais superiores a 100 milhoes de
Kelvin, sendo tipica de fases avancadas da evolugao
estelar.

A viabilidade desse mecanismo astrofisico, no
entanto, é mediada por restri¢oes rigorosas de fisica
nuclear. O processo triplo-alfa ndo é uma colisao si-
multanea de trés corpos, mas uma cascata em duas
etapas. Inicialmente, a fusdo de duas particulas «
gera berilio-8 (®Be). A extrema instabilidade deste
isotopo impoe uma janela de tempo na ordem de
~ 10716 s para que uma terceira particula o co-
lida com o sistema [43} [44; [45]. O sucesso dessa
captura e a consequente formacgdo do carbono-12
ocorrem exclusivamente gragas a uma ressonancia
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nuclear precisa, o chamado Estado de Hoyle, que
atua como um catalisador quantico para a evolugao
quimica da galdxia [46].

A anadlise espectroscépica desses objetos requer
a adaptacao dos métodos de Payne para regimes
de néo-equilibrio termodinamico local (ndo-ETL),
ja que a expansao rapida dos ventos impede o equi-
librio térmico, e para atmosferas opticamente espes-
sas. O perfil de linha P-Cygni, frequentemente ob-
servado, evidencia velocidades de vento que podem
ultrapassar 3.000 km/s [I3; [I7]. O modelo evolu-
tivo proposto por Conti [47] sugere uma transigao
de estrelas O massivas para o estagio WN e, subse-
quentemente, para WC/WO, antes do colapso em
supernovas dos tipos Ib ou Ic. O perfil P-Cygni
é a assinatura observacional direta de ventos este-
lares densos em expansao. Fisicamente, sua com-
ponente de absor¢ao deslocada para o azul resulta
da interagdo dos fétons da fotosfera com o mate-
rial do vento que se move em direcao ao observador
(efeito Doppler), enquanto a componente de emis-
sdo quase-central origina-se dos fétons reemitidos
isotropicamente pelo envelope circun-estelar em to-
das as diregoes [17; [48].

VI. DESDOBRAMENTOS

HISTORIOGRAFICOS,
ASTROFISICOS E PEDAGOGICOS

VI.1. A Tese de 1925 e o Conflito com a
Ortodoxia Académica

Entre 1924 e 1925, os célculos realizados por
Payne revelaram resultados incompativeis com o
paradigma vigente. Ao analisar elementos pesa-
dos como silicio, ferro, magnésio e calcio por meio
do método espectroscépico de Saha, as proporgoes
inferidas alinharam-se perfeitamente com a com-
posicao conhecida de meteoritos e da crosta ter-
restre. Diante desses resultados, concluia-se que
a composicao quimica dos elementos pesados era
essencialmente padronizada nas estrelas analisa-
das, independentemente de sua classe espectral ou
posicdo no céu, corroborando a hipétese de uni-
formidade composicional vigente na época.

Contudo, a aplicacdo rigorosa das equacoes
aos elementos leves revelou uma incompatibilidade
quantitativa severa. Os cdalculos de abundéancia
para hidrogénio e hélio ndo se ajustavam ao mo-
delo terrestre. Para conciliar as linhas espectrais
observadas com uma composicdo dominada por
metais, seria necessario assumir pressoes e densi-
dades atmosféricas fisicamente invidveis. A tnica
solucao matematicamente consistente indicava que
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o hidrogénio e o hélio eram ordens de magnitude
mais abundantes que os elementos pesados.

Em sua tese, Payne concluiu que o universo era
predominantemente composto por hidrogénio, com
massa pelo menos um milhdo de vezes (10°) superior
a soma de todos os metais [4]. O hélio apresentava
abundéncia cerca de mil vezes maior que a do silicio.
As atmosferas estelares revelaram-se, portanto, con-
stituidas por um plasma de hidrogénio e hélio, com
elementos pesados restritos a fragdes residuais. Em-
bora a superabundéancia do hidrogénio fosse matem-
aticamente direta em seus dados, a consolidagao do
hélio exigiu mais tempo. Devido as altissimas ener-
gias de excitacdo do He I e & auséncia de elétrons
no He III, a confirmacdo espectroscépica do hélio
dependeu de modelos de ionizacdo mais refinados,
desenvolvidos na década seguinte por fisicos como
Bengt Stromgren [I3]. A composi¢do quimica da
Terra, até entdo assumida como o padrao cdésmico,
mostrou-se uma anomalia local de alta metalicida-
de, incompativel com o universo observavel. His-
toricamente, seria um anacronismo associar a des-
coberta de Payne a nucleossintese primordial: seu
trabalho é de 1925, anterior a hipdtese de expan-
sdo césmica de Lemaitre (1927) e & confirmagdo do
redshift por Hubble (1929) [49; (0].

Além disso, a hipétese da Nucleossintese Pri-
mordial do Big Bang, que explicaria a origem cos-
mologica dessas abundancias fundamentais, so seria
formalizada em 1948 por Alpher, Bethe e Gamow
[51].

A época, o modelo de Payne descrevia um uni-
verso rico em hidrogénio e hélio sob a premissa de
um cosmos estatico, anterior a confirmagao da ex-
pansdo métrica. A versatilidade da espectroscopia
reside no fato de que as mesmas linhas de absorcao
serviram simultaneamente a dois propésitos distin-
tos na década de 1920: o deslocamento Doppler
dessas linhas mapeou a cinemaética da expansao do
universo (redshift), enquanto a modelagem termo-
dindmica de Payne sobre suas intensidades revelou
a composicao quimica do cosmos.

Este fendémeno, diferentemente do efeito Doppler
convencional, manifesta-se como o estiramento dos
comprimentos de onda das linhas espectrais devido
a expansao métrica do espaco-tempo entre a emissao
e a deteccdo do féton, evidenciando a versatilida-
de da espectroscopia para investigar fenémenos em
escalas fisicas distintas [49; 50].

Em 1925, Payne redigiu sua tese de Ph.D. em
Astronomia, o primeiro doutorado da histéria expe-
dido na &rea sob os auspicios de Radcliffe/Harvard,
consolidado no aclamado compéndio Stellar Atmo-
spheres. Conforme as formalidades institucionais, o
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diretor do observatério, Harlow Shapley, despachou
a tese prévia para a leitura e revisao cega pelo corpo
pericial da area de conhecimento. O manuscrito
foi encaminhado para revisdo a Henry Norris Rus-
sell, diretor do Observatério de Princeton e prin-
cipal defensor do consenso da similaridade césmica
terrestre.

A reagdo de Russell ao ler as formulacoes so-
bre o hidrogénio ilustrou nitidamente a resisténcia
a mudancas paradigméticas na ciéncia [52]. Em-
bora tenha reconhecido o rigor matemético que va-
lidava a proporcao de elementos pesados, os quais
corroboravam os valores da crosta terrestre, Rus-
sell rejeitou taxativamente a implicacao de um uni-
verso preenchido por hidrogénio [6; II]. Em sua
avaliagdo documental devolvida ao observatoério,
declarou firmemente que a premissa quantitativa
calculada tornava “claramente impossivel que o
hidrogénio fosse um milhao de vezes mais abundante
que os metais” (“clearly impossible”). O cientista de
Princeton desabonou a descoberta, classificando os
resultados como “esptirios” (“spurious”) e sugerin-
do que a anomalia derivava de distorc¢oes estatisti-
cas introduzidas pelas equagoes de Saha em ambi-
entes estelares ainda desconhecidos, e ndo de uma
propriedade fisica real. A objecdo de Russell, em-
bora conservadora, possuia fundamentacao tedrica
nos modelos de estrutura estelar vigentes (basea-
dos na equacao de Lane-Emden e nos trabalhos de
Eddington), que pressupunham um peso molecular
médio (p) elevado para a matéria estelar, andlogo
a crosta terrestre. Uma composi¢do dominada por
hidrogénio e hélio (u ~ 0,6) implicaria, segundo
esses modelos, em estrelas com raios, massas e lu-
minosidades incompativeis com as observagoes fo-
tométricas da época. O erro de Russell foi, por-
tanto, de natureza tedrica e estrutural, configurando
um obstaculo robusto que s6 pode ser superado com
a revisao dos préprios modelos de evolucao estelar
que a descoberta de Payne viria a possibilitar.

Diante da hierarquia académica, de sua posi¢ao
vulneravel como pesquisadora em inicio de car-
reira e do risco premente de ver inviabilizado e re-
provado o primeiro doutorado analitico de uma mu-
lher naquela circunscrigdo, Payne optou por uma
conciliacdo estratégica para garantir a aprovacao
institucional. Esse episddio evidencia as assimetrias
de poder na avaliacdo cientifica da época, nas quais
contestar um pesquisador sénior impunha riscos sig-
nificativos a progressdo profissional. Essa vulnera-
bilidade era agravada por sua condi¢cdo de mulher
em um ambiente academicamente segregado. Para
preservar a validade da tese, inseriu no texto fi-
nal uma ressalva formal, em preto, atenuando suas
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préprias descobertas [4; [1I]. O manuscrito im-
presso passou a conter a seguinte observagao: “The
enormous abundance derived for [hydrogen and he-
lium/ in the stellar atmosphere is almost certainly
not real” (“A enorme abundéincia derivada para
[hidrogénio e hélio] na atmosfera estelar é quase cer-
tamente irreal”) [4]. Sob a perspectiva do ensino de
ciéncias, o caso ilustra perfeitamente como conflitos
entre dados empiricos robustos e paradigmas esta-
belecidos por figuras de autoridade resultam, num
primeiro momento, na atribuicdo da anomalia a er-
ros metodolégicos.

A tese foi publicada com a ressalva em virtude
da retratagao exigida por Russell. No entanto, a
precisdo do método termodinamico empregado im-
pbs uma reviravolta irénica no alvorecer da década
seguinte. Buscando validar seus préprios modelos
de opacidade, o préprio Henry Norris Russell ree-
xaminou os espectros estelares e concluiu, em 1929,
que a dominancia do hidrogénio era observacional-
mente inquestionavel. Ele submeteu a prestigiada
revista Astrophysical Journal (ApJ) o manuscrito
On the Composition of the Sun’s Atmosphere [53].
O estudo confirmou, por vias independentes, a e-
xata conclusdao de Payne: que a fragdo de massa
de hidrogénio supera a dos elementos pesados em
diversas ordens de magnitude.

Embora tenha incluido uma mengao de corte-
sia, apenas de forma pontual, de que a determi-
nacao prévia sobre a abundéancia por meios astrofisi-
cos passava formalmente pela senhorita Payne (“the
most important previous determination of the abun-
dance of the elements by astrophysical means is that
by Miss Payne”) [563], a proeminéncia institucional
de Russell fez com que a autoria principal e histérica
da descoberta fosse frequentemente atribuida a ele
durante a primeira metade do século XX. O obscu-
recimento sistematico da primazia metodoldgica de
Cecilia Payne constitui um claro exemplo do Efeito
Matilda (o viés sociolégico pelo qual se confisca ou
minimiza o crédito feminino sistematicamente no
progresso cientifico, realocando-o a pesquisadores
homens na superestrutura institucional) [54]. A re-
cepgao internacional dos resultados de Payne vari-
ou amplamente. Enquanto nos Estados Unidos a
validagao posterior por Russell conferiu uma legiti-
midade tardia, na Europa continental a aplicacao
das equagoes de Saha ja avangava rapidamente em
grupos de pesquisa como os de Utrecht e Gottin-
gen [11} [55; [56]. Essa assimetria na difusdo do co-
nhecimento evidencia como as dindmicas de poder
institucionais e as redes de influéncia influem na
aceitacdo e consolidagdo de paradigmas cientificos
[IT: 57].
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O resgate historiografico de Payne exigiu algu-
mas décadas para se consolidar. Com o progressivo
reconhecimento de que os fundamentos da evolugao
estelar moderna derivam diretamente da sua tese,
Cecilia assumiu seu lugar central na fundagao da as-
trofisica quantitativa. No inicio da década de 1960,
o renomado astrénomo Otto Struve reconheceu
publicamente o legado cientifico da pesquisadora,
outrora questionada por Princeton, com uma dis-
tingdo académica implacavel. Struve registrou que a
obra Stellar Atmospheres de Payne consistia, indu-
bitavelmente, na “mais brilhante tese de Doutorado
alguma vez redigida em toda a Histéria da Astrono-
mia” [10; 115 [58].

VI1.2. Impacto na Astrofisica Moderna

A validacdo dos resultados obtidos por Payne
em Cambridge, Massachusetts, estabeleceu as

abundéncias quimicas fundamentais para a as-
trofisica contemporanea. Décadas mais tarde, a
teoria da Nucleossintese Primordial forneceu a ex-
plicagdo cosmolbgica para essas abundancias, pre-
vendo fragoes de massa primordiais de aproximada-
mente X, ~ 0,75 para o hidrogénio e Y, ~ 0,25
para o hélio-4 (Tabela 7). As abundincias ob-
servadas atualmente no meio interestelar local da
Via Léactea, aproximadamente 74% de hidrogénio e
cerca de 24% de hélio, refletem a combinacao desse
legado primordial com o enriquecimento quimico
promovido por sucessivas geragoes de estrelas ao
longo de ~ 13, 8 bilhdes de anos de evolugao césmica
[59]. Essa nova compreensao da composi¢ao césmica
viabilizou a transi¢do da espectroscopia morfologica
para uma astrofisica quantitativa, integrando dados
observacionais a modelos rigorosos de evolugao es-
telar e nucleossintese.

TABELA VII — Parametros Fundamentais e Implicagoes da Nucleossintese Primordial.

Parametro de Valor Implicacao
Nucleossintese na BBN Fisica
Razao Néutron-Préton (n/p) ~1/7 Determina a quantidade méxima de hélio
que pode ser formada
Abundancia de *He (V) ~ 0,25 Concorda com observagdes de regides H 11
extra-galacticas
Abundancia de Hidrogénio (X) ~ 0,75 Combustivel primordial para a formacao
da primeira geracao de estrelas
Razdo Barion-Féton (n) ~6x 10710 Parametro fundamental que vincula a

densidade da matéria a radiacdo césmica
de fundo

Caso a composicgao estelar seguisse o modelo ter-
restre proposto por Russell baseado em massas ge-
olégicas compostas de titdnio, silicato e ferro res-
friado, os mecanismos de fusao nuclear nao seriam
sustentaveis.

O trabalho pioneiro do fisico Hans Bethe no
final dos anos 1930, que estabeleceu a cadeia de
reacao fundamental das etapas colisionais Proton-
Préton (p-p) e o Ciclo CNO (Carbono-Nitrogénio-
Oxigénio) como matrizes energéticas das estre-
las, dependia diretamente da alta abundancia de
hidrogénio inferida por Payne [60]. O Ciclo CNO
consiste em uma cadeia catalitica de reagoes de
fusdo nuclear na qual os nucleos de carbono, ni-
trogénio e oxigénio atuam como catalisadores para
converter quatro prétons em um nucleo de hélio-4,
sendo o processo dominante em estrelas com mas-
sas superiores a ~ 1,3Mg e temperaturas centrais
acima de 17 milhdes de Kelvin [60]. A descoberta
de que o hidrogénio e o hélio constituem ~ 99% da
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massa baridnica visivel do universo forneceu a base
observacional para o desenvolvimento da cosmolo-
gia.

Nas décadas de 1940 e 1950, esses dados com-
posicionais foram integrados aos modelos cosmolégi-
cos em expansdo. Alpher, Bethe ¢ Gamow [5]]
demonstraram que as abundancias medidas por
Payne nao derivavam exclusivamente da nucleossin-
tese estelar, mas também de processos ocorridos nos
primeiros minutos do universo, atualmente deno-
minados Nucleossintese Primordial (Big Bang Nu-
cleosynthesis — BBN). Em 1948, Ralph Alpher e
George Gamow (com a adigdo humoristica de Hans
Bethe para completar a sequéncia grega «/3y nas
assinaturas) publicaram o artigo seminal The Ori-
gin of Chemical Elements [51]. As previsoes teéricas
da BBN, que indicam uma razao de massa proxima
de 3 : 1 entre hidrogénio e hélio, confirmam em-
piricamente os resultados obtidos por Payne na dé-
cada de 1920. Os pardmetros fundamentais destes
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processos cosmologicos e suas implicagoes fisicas
encontram-se sumarizados na Tabela 7, com base
em revisdes contemporaneas da nucleossintese pri-
mordial [59} 6T} 62].

Dentre os parametros listados, destaca-se a
razdo bérion-féton (n), grandeza adimensional que
quantifica a propor¢do entre o nimero de bari-
ons e o numero de fétons da Radiacdo Cdsmica
de Fundo (RCF). Seu valor extremamente pe-
queno (77~ 10_10) reflete a assimetria matéria-
antimatéria do universo primordial e determina di-
retamente a eficiéncia da sintese de deutério, hélio
e litio durante os primeiros minutos apds o Big
Bang [61; [62]. A convergéncia entre essas pre-
visoes cosmolodgicas, formalizadas por Alpher, Bethe
e Gamow, e as determinagdes observacionais da as-
trofisica estelar, inauguradas por Payne, forneceu
uma das evidéncias empiricas mais robustas para
a consolida¢do do Modelo Padrao da Cosmologia.
A abundéancia de hélio observada atualmente nas
atmosferas estelares resulta, portanto, da super-
posicdo entre o hélio primordial, sintetizado nessa
fase inicial, e aquele produzido por sucessivas gera-
¢oes de estrelas ao longo da evolugao galactica.

A precis@o espectroscopica consolidada a par-
tir dos métodos de Payne permitiu, décadas de-
pois, investigagoes dindmicas em escalas galacti-
cas. A andlise de curvas de rotacdo de galéxias
espirais, pioneiramente conduzida por Vera Rubin
e William Ford [63], revelou discrepancias entre a
massa luminosa inferida pela emissdo estelar e a
massa dindmica necessaria para manter a coesao
galactica. Esses estudos consolidaram o modelo de
matéria escura, demonstrando como a espectrosco-
pia estelar evoluiu de ferramenta de classificacao
composicional para instrumento de investigacao da
estrutura césmica em larga escala [63].

A abordagem histérica e técnica da tese de
Payne constitui um material valioso para o ensino
de mecanica quantica, termodindmica ou evolugao
estelar. A andlise do equivoco inicial na interpre-
tagdo das linhas espectrais demonstra que dados
observacionais exigem mediacao tedrica para serem
compreendidos, em consonancia com a epistemolo-
gia de Bachelard [64]. Ao demonstrar que o universo
é estruturado em hidrogénio, e nao em silicatos e
metais terrestres, a trajetéria de Payne evidencia
que a validade de um modelo cientifico nao reside
na autoridade de quem fala, mas na solidez incon-
testavel da evidéncia matematica diante da obser-
vagao empirica.

O trabalho de Payne articula de forma indisso-
cidvel a termodindmica estatistica, a fisica atdémica e
a astronomia observacional. Além disso, o contexto
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institucional de sua pesquisa permite discutir a soci-
ologia da ciéncia, destacando como vieses académi-
cos e assimetrias de poder influenciam a validagao
de novas descobertas. Resgatar a contribuicdo de
Payne é, portanto, um ato de justica que reforca ao
estudante que a consolidagao de um paradigma cien-
tifico, embora possa ser temporariamente obscure-
cida por hierarquias institucionais, sustenta-se, em
ultima instancia, na reprodutibilidade rigorosa e na
precisao do método analitico.

VI1.3. Extragalactica e Estrutura Galactica:
A Carreira Posterior de Payne

Apo6s a revolugdo de 1925, Cecilia Payne-
Gaposchkin continuou a contribuir para a astrono-
mia em escalas maiores. Ela direcionou sua pesquisa
para a fotometria de estrelas. Em colaboracao
com seu marido, Sergei Gaposchkin, ela realizou
uma analise extensiva de estrelas varidveis e com-
pilou mais de 2 milhdes de estimativas fotométri-
cas [9], fundamentais para o refinamento da re-
lagdo periodo-luminosidade de Cefeidas e estrelas
RR Lyrae. Esses objetos funcionam como indi-
cadores de distancia padrao, permitindo a deter-
minacao de distancias galacticas e extragaldcticas
por meio da comparacao entre magnitude absoluta
e magnitude aparente.

Esses astros operam como “velas padrao”, ana-
logos a fardis cuja luminosidade intrinseca (potén-
cia) é conhecida previamente; ao medir o enfraque-
cimento do fluxo luminoso recebido na Terra, é
possivel deduzir com alta precisao a distdncia real
da galaxia hospedeira. Esse método de calibragao
de distancia foi originalmente estabelecido décadas
antes por Henrietta Swan Leavitt no inicio do século
XX, outra pioneira invisibilizada do Observatério de
Harvard integrante do grupo das “calculadoras de
Harvard” [65]. Suas observagdes estenderam-se as
Nuvens de Magalhaes, as galdxias satélites da Via
Léactea, onde o casal catalogou milhares de estrelas
variaveis em ambientes com metalicidade distinta da
Via Lactea [66]. A defini¢do astrofisica de metalici-
dade (Z), que representa a fracdo de massa estelar
de elementos mais pesados que o hélio, complemen-
tando as fra¢des de hidrogénio (X) e hélio (V) na
relacdo X +Y + Z = 1, deriva conceitualmente da
tese de Payne de 1925. Ela demonstrou que H e He
sdo os componentes dominantes da matéria estelar,
estabelecendo-os como a base em relacao a qual os
demais elementos sao medidos. Em 1954, ela publi-
cou Variable Stars and Galactic Structure [66], uma
obra que correlacionou a distribuigao e a cinematica
de estrelas varidaveis com a evolucao estrutural das
galéxias.
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VI.4. Implicagées Pedagobgicas e
Consideragoes Finais

O estudo da trajetoria de Cecilia Payne-
Gaposchkin oferece material concreto para o ensino
de fisica e astronomia. A transposicao didatica de
sua pesquisa envolve a critica ao empirismo ingénuo,
a integracdo interdisciplinar de conceitos fisicos e
a reflexdo sobre vieses institucionais na producao
cientifica.

O episédio histérico exemplifica a dependéncia
estrutural entre observacao e teoria na pratica cien-
tifica. A hipoOtese da composicdo terrestre atuou
como um obstaculo epistemolégico, nos termos de
Bachelard, ao induzir a interpretacao ingénua da
intensidade das linhas espectrais como um reflexo
direto da abundéncia quimica elementar. Esse fen6-
meno se manifesta claramente no paradoxo do célcio
no espectro solar. A tese de Payne operou uma ver-
dadeira ruptura epistemoldgica ao demonstrar que
o dado empirico ndo é autoexplicativo; sua decodi-
ficacdo exige a mediagdo da termodinamica estatis-
tica, confirmando a premissa de que o conhecimento
cientifico constréi seus objetos por intermédio de
mediagGes conceituais e instrumentais [64].

A metodologia desenvolvida por Payne estabele-
ce uma ponte conceitual entre disciplinas frequente-
mente compartimentadas nos curriculos de fisica.
A aplicagdo da equagdo de Boltzmann e da formu-
lacdo de Saha a dados espectroscépicos reais ilustra
como a fisica atomica e a termodindmica estatis-
tica fundamentam a astrofisica observacional. Essa
articulacdo valida o uso da Histéria e Filosofia da
Ciéncia como estratégia pedagdgica para contextu-
alizar conceitos abstratos e demonstrar a coeréncia
interna do método cientifico [67].

Por fim, o contexto sociolégico da produgao cien-
tifica de Payne oferece um caso paradigmatico para
discutir desigualdades de género e assimetrias de
poder no ambiente académico. A exigéncia de re-
tratagao imposta por Russell, as barreiras institu-
cionais a sua formagao e o subsequente apagamento
de sua autoria na narrativa historica constituem e-
xemplos documentados do Efeito Matilda [54]. A
incorporacdo dessas dimensbes em praticas didati-
cas estimula a reflexdo critica sobre diversidade,
equidade e os mecanismos de validagao do conheci-
mento cientifico.

A ascensao posterior de Payne a cdtedra em Har-
vard e seu trabalho com estrelas varidveis [§] confir-
mam que o rigor de seu método inicial ndo foi um
evento isolado. Do ponto de vista da historia da
fisica, o epis6dio de 1925 ilustra como a termodina-
mica estatistica forcou a revisdo de consensos ob-
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servacionais. Para o ensino de fisica, o caso Payne
oferece um material concreto: permite discutir em
sala de aula como a matematica atua como o arbitro
final entre o viés institucional e a realidade fisica do
plasma estelar.
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