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Rotation Rate, nHe

zona
convectiva

[| «— ~25,5 dias

constante, gira | decresce com
aproximadamente latitude

como corpo solido
R

converge para
valor semelhante
as latitudes médias

“Trade Wind®
Barxls Fodar “Jel Stream”™

zona

ROtagaO convectiva
Contornos de velocidade angular
(em nanoHertz, com espagamento de 10 nHz)

A forma exata da rotacdo diferencial tem consequéncias importantes para a geracdo de campos magnéticos
pelo processo de dinamo.

Copyright 1996, NCAR. Last revised July 12, 1996 - P. Charbonneau




Composicao quimica

Escala de cor representa o peso molecular médio () - uma medida da composi¢ao quimica e estado de
ionizagao) W = 0,5 (gids de H puro, totalmente ionizado); w = 0,75 (gds de He puro, totalmente
ionizado).

Antes de entrar na Sequéncia Principal o proto-Sol tinha estrutura totalmente convectiva, portanto com
composicdo quimica homogénea (exceto poucos nucleos de Deutério, Litio-6 e -7, Berilio-9 e Boro-
10). Na idade-zero, o Sol tinha 70% H, 28% He e 2% de elementos mais pesados; L (*) = 0.605.
Mudancas posteriores na composicio quimica (H—He, '>2C — 13C) alterou u = ~0.85 no centro.

Pode haver gradientes
muito  pequenos  na
coOmposicao quimica
devido a migracdo de
elementos mais pesados
para o centro (fendmeno
mais significativo para
estrelas mais massivas).

convectiva

5
regido onde a composi¢ao quimica o

permanece inalterada pela reacao C O mp O 1‘t1 11

nuclear durante a vida do Sol

4 0,605

*) p\=—r—=———"——"-=0,
2+6X+Y 2+6x%0,70+0,28

Copyright 1996, NCAR. Last revised July 12, 1996 - P. Charbonneau




Densidade

Cores representam densidade normalizada em relagdo ao centro, em escala logaritmica.

I 150 g/ cc
1

Dengity

Fotosfera: 107 g/cc
(< 0,1% da densidade do ar ao nivel do mar)

Copyright 1996, NCAR. Last revised July 12, 1996 - P. Charbonneau




Distribuicao de temperatura

Escala logaritmica de cores representa a temperatura normalizada relativamente ao centro.

No interior a energia viaja muito vagarosamente, assim o gradiente de temperatura € muito pequeno. Nas
partes mais externas, a densidade diminui o suficiente para que a radiagdo possa escapar sem
dificuldades, por isso a temperatura cai com o raio.

1,5% 107 K“

4 L
S870K —L-::lg{TfT«:}
ﬁemperature

Copyright 1996, NCAR. Last revised July 12, 1996 - P. Charbonneau




conveccao

—
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Conversao
termonuclear
H — He
difusao ' 1,5x 107K

radiativa -

Geracao de energia e fluxo

Producdo: 1 g (H) — 6,4 x 10'3 ergs

} Sao consumidos 609.000.000 ton. de H a cada segundo

Luminosidade solar: 3,9 x 1033 ergs/s

Isto ja vem ocorrendo ha quase 5 bilhoes de anos...

e deve continuar ainda por mais outro tanto!
Copyright 1996, NCAR. Last revised July 12, 1996 - P. Charbonneau




Escala de tempo Kelvin-Helmholtz*

Determina o tempo em que:
* protoestrelas colapsam até atingirem a Sequéncia Principal;
* estrelas da Sequéncia Principal evoluem em gigantes .

A energia potencial gravitacional contida no Sol pode ser calculada por:
E;=GM¢*Rg [Mg, Rg - respectivamente, massa e raio do Sol]  (E, =4 x10% ergs)

Se ndo estivesse em equilibrio, o Sol entraria em colapso gravitacional. A contragcdo
aquece o0 gds no interior € aumenta a pressdo interna. Para que a contragdo persista, o gés
deve perder sua energia sendo a pressao interna aumenta e passa a suportar o colapso. Se
a perda de energia ocorresse na taxa atual (luminosidade), o tempo necessirio para

irradiar essa energia pode ser obtido dividindo-se a energia total pela luminosidade (Ly),
ou seja:

tiy = Eg/Ls = GMg%/RgLg tey = 4 X108 ergs / 4 x10¥ ergs s =30 Ma

Esta € a Escala de Tempo Kelvin-Helmholtz e representa o tempo necessario para uma
estrela irradiar sua energia térmica. Para a luminosidade solar atual t ., ~ 30 milhoes de
anos. Se a fusdo nuclear cessasse agora, o Sol continuaria a brilhar ainda por dezenas de
milhdes de anos

* Em homenagem ao irlandés Lord William Thomson, Barao Kelvin (1824-
1907), e ao alemao Hermann Ludwig Ferdinand von Helmholtz (1821-1894).
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Equacoes de estado

*Equacgao de equilibrio hidrostatico

Considere um elemento de volume
dV sob a acdo das forgas:

e dF,_,o: for¢a atuando no topo do
volume dV  (posicdo  r+dr),
direcionada ao centro;

* dF _,,: forca atuando na base do dF(A=0)
volume dV (posi¢do r), direcionada "d’.dv
a superficie. r

|

dF(0—A)

O volume dV entrard em equilibrio
quando as duas forcas se
compensarem.

GM(r)

1'2

dF,_, , = dPxdA = dF = -ap LY.

dr

dF5_,0 =dmXxg=dF=p(r)dV
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*Equacao da distribui¢ao de massa

dM(r)

r

M(r) = j duelp(r)dr = = 4mr?p(r)
0

*Equacgao da conservacdo de energia
L(r+dr)—L(r)=dL(r)
mas dL(r) =¢&(r)dM(r)
A €(r) = en. gerada/unid. massa

dL(r)
r

= 47r*p(1r)e(r)
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e Gradiente de temperatura

(a) Transporte radiativo (difusdo)

[ﬂ} _ N [g} _xp(r) L(r)
dr rad dr rad BT(F) 47”2

Kk = coef. de opacid./un id.de massa; P = 43&;
c = cte. de Stefan -Boltzmann; c¢ = veloc. da luz
f = fluxo de energia

(b) Transporte convectivo
“a transformacao deve ser adiabatica”

condicao: di )dT

drl, | dr | giap.




j Y= i (calor especifico )
Cv

deduzida adiante

') Ta) condicao p/ transf. de energia
d
S —

T(r+ir) T(x)

P(r-+ir) P(r) T' (r)) T(r+dr)

P (r-+Hlr) ey

_ na transformacao adiabatica :
superficie

Entao: T(r) T(r)—dT,y =T(r)—- (dT] dr
dr )4

T(r+dr)=T(r)—dT.: =T(r)— (iTj dr
r k

Combinando = di ) di

dr . [dr|,giap.

Condic¢ao oposta => estabilidade
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Deduciao do gradiente adiabatico

\

Eq. hidrostatico : (1)

umgy P
=—= (2
T

Gaés perfeito : P

‘ dP

_dT _ gumy dT P
k T dP

Se a transferéncia é adiabatica :

\
p:ctePI/Y e Y:C—P
Cv
P
como p:umH—
k T |

isolando P!Y derivando

(1-1/y)dP _ ctek dT
Pl/y UL mpy

(5¢)
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continuando

JA=1/y)dP ctek dT
pl/Y K my

(5¢)

P dT
P (I-1/y)T

(6)

lembrando que:
_dT _ gumy dT P
dr k T dP

4)

_dT _ gum
dr k

ary _derp, 1
lembrando que: dr ad dr P Y

m dP T
gumy - = (3)
k dr P

=(1=1/7) (D
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Calculando a temperatura central aproximada do Sol

dP  GM(r)

dr 1

dM(r)
dr

Equilibrio hidrostatico:

p(r) [ (8a)

Conservacgao da massa: = 41’ p(r) (8b)

Equacao de estado: P =nkT = L p

W

[R € a cte universal dos gases (no. de Avogadro X cte de Boltzmann)
R = 8,3144 joule/mol K]

d_P _ GM(r) dM(r) _ B GM (r)dM (r)
dr re Arrridr Arrrtdr A

jdp=—
Ir

f GM;??F(I) =—4n% f GM(r)dM(r)

r

Qdo:
5 r=0 2> P=P, T=T, p=p, M=0
GMg | r=R,> P=0, M=M,;

P =

C
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Ry, M, = raio e massa do Sol




Calculando a temperatura central aproximada do Sol

dP  GM(r)

a7

dM(r)
dr

Equilibrio hidrostatico: p(r)— (8a)

= 41’ p(r) (8b)

P:nkT:ﬂp

W

0 X cte de Boltzmann)

10 1(r) B GM (r)dM (r)
i rdr Arrrtdr A
o 02 04 08 02 1

Fracio de raio solar _ IM(r) —_ 1 J. GM(r)dM(r)

J dmr? Amr® g

Pc ~ 9,3 x 1013 Nm?2

Teérica: Qdo:
Pc~25x 107 Nm2 |« r=0 > P=P, T=T, p=p, M=0
(8d) g
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Calculando a temperatura central do Sol

\

P=nkT=ﬂp

Z RT.p. GMj _
GM; ( = = L=

uGM§

C
R H 4TR ¢, 4TR &, Rp,

J

3M,
47R

Admitamos que p_ = <p>: <p>

Tebrica: T, = uGMg ~38x1 08K
Tc~1,6x 107K 3RRo

4

obs.: fo1 utilizado u= = =061 |,
2+6X+Y 2+6x0,71+0,27

com X e Y representando, respectivamente, as fracdes em massa
de hidrogénio e hélio.
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Modelo padrao do interior solar:
X=0.708, Y =0.272, Z=0.0020, p =158 gem3, T, =1.57 x 107K.

http://www.columbia.edu/~ah297/un-esa/sun/sun-chapter1.html
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Fonte de energia solar

e Em meados de 1800, von Helmholtz e
Kelvin propuseram a conversao de energia
gravitacional (contracdo lenta) como a
origem da energia solar.

e Problema: esse mecanismo manteria a
poténcia luminosa solar por apenas algumas
centenas de milhoes de anos.
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Fonte de energia solar

e No 1nicio do séc. 20, gedlogos concluiram
que a Terra tinha bilhdes de anos, periodo
10 vezes maior que o previsto para o Sol se
este fosse abastecido de energia

gravitacional proveniente da contragao.

Tl A I I R R

\

e Einstein propos em 1905 a conversao entre
massa € energia.

e Durante a década de 1930 fisicos
trabalharam na teoria de reacao nuclear.
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Reacoes Nucleares no Sol

Nucleo do atomo de Hidrogénio (H): 1 préton
Nucleo do atomo de Hélio (He): 2 proétons + 2 néutrons

Fusao: 4 nicleos de H sao fundidos para formar um nuacleo de He
4 H — He:

4H: 4x1,0080 uma = 4,0320 uma (unidade de massa atomica = 1,67x10% kg)
1 He: = 4,0026 uma

diferenca de massa: 0,0294 uma (0,7 %3; 0,0294 / 1,0080 = 0,007)

Energia liberada em cada reacao:
E =mxc? = 0,0294 uma x 1,67x10%7 kg x (3x10% m/s)*>= 4x1012 joules/reacdo

Taxa de ocorréncia de reacoes:
Taxa = Luminosidade solar (poténcia) / Energia de cada reacao:
Luminosidade solar = 4 x 10% watts (joules/segundo)
Taxa = (4x102¢ joules/segundo) / (4x1012 joules/reacdo) = 1x1038 reacoes/segundo
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Reacoes Nucleares no Sol

Massa solar: Mg = 2x10% kg

Apenas 10% dela esta sob elevada densidade e temperatura para provocar a fusao,
logo a massa disponivel para fusao sera:

M = 0,1x(2x10%) kg = 2x10* kg

Desta massa disponivel, apenas 0,007 sera convertida em energia; portanto a
massa disponivel para conversao em energia sera:

M = 0,007x(2x10%°) kg = 1,4x10*" kg

e a energia disponivel para conversao sera:
Ec=Mcxc? =1,4x10% kg x (3x108 m/s)* = 1,3x10* joules

Tempo de vida do Sol = Energia disponivel para conversao / Poténcia de
energia do Sol (Luminosidade) :
Ty=E./Lg=1,3x10% joules / 4x10%6 joules/seg = 3,2x10'7 seg
Ty ~ 10 bilhoes de anos

O Sol tem cerca de 4,6 bilhoes de anos. Esta na metade de sua vida
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Geracao de energia

proton-proton ~ H'+H! 5 D% +e" +v
(25 Mev) D’ +H' > He’ +v
He’ + He® — He® +2H'

podendo acontecer (= 0.015%) :

He’ + He* —>Be7+y
Be’+e” »>Li’+v  ou Be’+H' 5B%+y
Li’ +H' - 2He* Be® - Bef +et +v

Be® — 2He?



c?+H! eN13+y
NP b tet +v
cB+H! +N14+y
N“*+H' 50" +v
O 5> NP et +v

NP +H! - C'? + He?

Taxas: pe;, =¢€g (pp)szzT4
PE€cno = E€p(cno)X chopzT16

onde: g, =ctes de proporcionalidade
X =fracdo de hidrogénio (por massa)

X cno = fracdo de (carbono + nitrogénio)
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conversao de 1 proton gera 6 MeV

%mMev

_ My
L

VR O A A A A A I

sol

M, =2x10"¢g
My =1,67x10%¢g
| D =4x10% erg

Tyida = 10" anos (tempo para H — He),

"se toda a massa fosse convertida"
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Opacidade

K, (total) = x, (b-) + x, (f-) + &, () b = “bound”, f = “free”

onde:  k,(b-f) = transicdo ligado-livre (a mais importante)
K, (f-f) = transi¢cdo  livre-livre
k,(e) = espalhamento Thomson (eletrons)

55g>

70+ X)—P_

_ 2
K, (b-f) ~4.10 53

< g >=fator de Gaunt médio (= 1)
t =fator de corte (~1a10)

7. =fracao elem. pesados (por massa)
p/Sol: (<g>/t) =1/3
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Ionizacao

Equacdo de Saha :

3/2
Nij_ 2 giy (2mmkT) o~ /KT
N1 Ne gi h3

N, =dens. numérica de ions com "i"elétrons
g. =peso estatistico

X; = potencial de 1onizacao

N. =dens. numérica de elétrons

m, =massa do elétron

h =constante de Planck

k =constante de Boltzmann



interior solar: T =10’k — elementos ~ ionizados

dens. numérica: N = (ZX + é Y + l Z)L
4 my

|
peso molecular médio: W= (ZX + % Y + % Z)

onde :

X —>H
Y — He

7. — elementos pesados
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Tempo de evolucao até a Sequéncia Principal

Massa (sol) Tipo Tempo p/ S.P. (anos)

30 06 30.000

10 B3 300.000

4 B3 1.000.000

2 A4 8.000.000

1 G2 30.000.000

0.5 K8 100.000.000

M5 1.000.000.000
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Longevidade na Sequéncia Principal

Massa (sol)

Tempo de vida na S.P.

60

2 milhoes

30

5 milhoes

10

25 milhoes

3

350 milhoes

1.5

1.6 bilhao

1

9 bilhoes

trilhoes

T =101/ M2 anos




normal a superficie
10,000 K

linha de visada

angulo sélido

drea na superficie

drea projetada
na direcdo 0

2hv’ 1
c? exphv/kT)-1
(funcdo de Planck):

Bv (T) =

5,000 K (sun

v = frequéncia
h=6.63x10"%Js (cte de Planck)
c=3x10°km/s  (veloc.daluz)

k=1.38x1023J/K (cte de Boltzmann)

T = temperatura em K

3,000 K (Betelgeuse) <
energia
B, = £

area X tempo X ang. solidox frequéncia
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Intensidade monocromatica de um corpo negro

T=300K
»

fT=ﬁﬂI

T=200K
T=150K

T=100K

Bv (T)=

energia
C 2 exp (hV / kT) —1 area X tempo X ang. sélidox frequéncia

Como "¢ =VvXA"e a energia integrada se conserva :

B,dA =B,dv =B, d(%) = %B ydA (relagdo entre B, € B,)

energia
area X tempo X ang. s6lidox compr. de onda

2hc? 1 {

B, (T)=
A0 A exp(hc/AKT) -1
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g Black Body Emission Curves of the Sun and Earth
energla T T T r rrrrr T T T 1 rrrrr T T T rrr

Fluxo =

area X tempo

Fluxo monocromatico: F, =nB,, (T)

8

8

Radiative Flux {in Wim?/ um})
&

Fluxo bolométrico: F=m j B, (T)dv =oT*

8

0
0= 5,67 x10°® W/m2K* (cte de Stefan-Boltzmann)

-
<

0 1 M T 1 s
04 02 0304 06081 2 3 4 567810 20 30 405080 80100

Lei de Stefan-Boltzmann: a energia irradiada Hasram
de um COrpo negro, por unidade de areae de
tempo, € proporcional a 4a. poténcia de T, ou seja: E =oT*

Luminosidade: (area) X (energia por unid. de area): L =4nR? X oT*

Lei de Wien: descreve o comprimento de
onda do maximo da curva de Planck. Para
Aemcme T em K, ela € escrita como:

I TR _ 02898

Wavelength, A[pm]
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. fluxo de Corpo negro emergente'

cnergia

drea X tempo Fen = Idﬂ '[1 I(wudp =27 '[1 IQwudp =
1

= 27B,, (T)dv j udu = 7B, (T)
0

Fluxo =

Fluxo monocromatico: F, =nB,, (T)

Fluxo bolométrico F:njBV(T)dv _ oT*|[1=coso

0= 5,67 X108 W/m?K* (cte de Stefan-Boltzmann) :]uxo total:

j Foy (V)dv = nTBD(T)dD = oT*

Lei de Stefan-Boltzmann: a energia irradiada
de um COrpo negro, por unidade de areae de
tempo, € proporcional a 4a. poténcia de T, ou seja: E =oT*

Luminosidade: (area) X (energia por unid. de area): L =4nR? X oT*

Lei de Wien: descreve o comprimento de
onda do maximo da curva de Planck. Para
Aemcme T em K, ela € escrita como:

I TR _ 02898

Wavelength, A[pm]
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e http://ie.lbl.gov/education/glossary/glossaryf.htm



